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Eriste un cierto placer en la locura
que solo el loco conoce.

Dryden.
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Prefacio

En este trabajo se presentan las primeras obscrvaciones realizadas hasta la fecha, a pequefa v
gran escala con alta resolucidn tanto espacial como en frecuencias de la regidn del cielo mas
chservada, Orién A. En ¢l se ha pretendido realizar un estudio minucioso de las condiciones
fisicas v quimnicas as{ como de la morfologia y de la evolucion dindmica de una region claramente
influenciada por los procesos de formacidn de nuevas estrellas que en ella se estian desarrollando.

Fa el capitulo | se realiza una revision del medio interestelar asi como de las distintas fases
evolutivas de las estrellas v de los fenémenos que éstas conllevan (flujos bipolares, regiones I IT)
y las implicaciones yue éstos pueden tener sobre el material ambiente. IIl capitulo 2 se dedica
4 realizar an repaso de las distintas observaciones que sobre Qridn se han realizado hasta la
fecha y sc introduce al lector en los diferentes objetos existentes en la regién y se presentan las
distintas componentes espectrales que a lo largo del trabajo serdn estudiadas en detalle.

En los tres siguientes capitulos se presentan y discuten los resultados obtenidos con nuestras
observaciones. Il capitulo 4 se dedica al estudio del gas denso a pequenia y gran escala en la
emision del HCaN. £n la tragsicion JJ = 24 — 23 se ha cartografiado of gas en las cercanfas de
IR¢2 mostrando la existencia de un anillo denso y caliente en cuyo borde interior se encuentra
situada dicha [uente. Ln la transicion J = 12 — 11 se ha realizado una cartografia a gran
escala de la region. El estudio de la emisidn de dicha transicidén a permitido detectar por ver
primera la presencia de numerosos filamentos estrechos y alargados (de hasta 3007 de longitud)
asi como un conjunto de pequeiias condensaciones con una compleja cinemalica cuya existencia
muy probablemente esté relacionada con la interaccidén entre la region H{l M 42 v ¢l material
ambiente y mas concretamente con el desarrollo de inestabilidades dindmicas en la superficie de
interfase entre ¢l gas ionizado y el gas neutro. Ademds, combinando estas ohservaciones con las
realizadas a gran escala en las transiciones rotacionales J = 16 — 15 v J = 24 — 23 se han
determinado las condiciones fisicas de estos objetos.

Ll capltulo 5 se dedica a las observaciones a gran escala del gas ambiente v el gas de alta
velocidad en la emision de CO. En este capitulo se realiza an estudio detallado de la emisién del
gas mas lenue distingaiendo la emision del gas ambiente, de aguella de alta velocidad gue procede
de la interaceion entre la region W1l y la nube molecular ambiente, asi como de la procedente
de los flujos bipolares detectados en la zona, Gracias a la elevada resolucién en frecuencias y
la alta sensibilidad de los receptores utilizados en las ohservaciones se ha detectado gas de alta
velocidad distribuido sobre filamentos que claramente estdn influenciados por la tegidn HII y
cuya presencia tiene implicaciones en los modelos existentes sobre la evalucioén de este tipo de
regiones. Asi mismo, se han detectado por primera vez condensaciones de muy alta velocidad o
“proyectiles” asociados a los flujos hipolares de IRc¢2 vy Oridén—S asi como otros asociados a la
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propia regién I IT.

En el capitulo 6 sc presenta una cartografia a gran escala de la emision del radical CN.
La abundancia de esta molécula se ve realzada en regiones en las que existe un importante
campo de [otones UV. Su estudio ha permitide determinar por primera ver las cotdiciones
fisicas y la cinematica de los distintos frentes de ionizacion que confinan a las regicenes I 1T M 42
y M43, Iste capitulo finaliza con un estudio de la relacion entre las abundancias de HC3N y
CN mostrando que dicha relacion es un eficaz trazador de regiones de fotodisociacidn asi como

de nicleos calientes,



Capitulo 1

Formacion de estrellas masivas en
nubes moleculares y sus efectos

1.1 Imtroduccion

La Via Léctea contiene alrededor de 101 M, de las que el 90% estd en forma de estrellas de
todo tipo v el 10% de la masa restante se encuentra fundamentalmente en extensos complejos
de gas v polvo. La mayoria de la masa es neutra y se encuentra en condensaciones de materia
relativamente frias (17 <200 K} y con densidades de al menos 1em™?.
sas y opacas de estas condensaciones el material es fundamentalmente neutro y estd en forma

I'n las zonas mas den-

molectlar. Por esta razon estos grandes complejos de gas v polvo reciben el nombre de “nubes
wiofeculares™. A pesar de su relativamente pequedia contribucidn a la masa de la Galaxia, esta
fagse del material interestelar juega un papel fundamental en la evolucidn de la misma, ya que
las nubes moteculares son las principales regiones de formacion esteiar activa en nuestra Galaxia
(Zuckerman & Palmer, 1974; Burton, 1976).

La clasificacion esquematica mas usual de las nubes moleculares divide a éstas en tres grandes
Zrupos:

o Las nuhes difusas
e l.as nubes oscuras
e Las nubes moleculares gigantes

Las nubes difusas son los objetos mds tenues dentro de esta clasificacidon, tienen densidades
que varfan entre |y 10%cm™?, v temperataras cindticas que oscilan entre 40K y 150K. Las
primeras de moléeulas interestelares {CH, CN y CH') se detectaron en este tipo de nubes. Su
baja extincion visual hace que ia radiacién ultravioleta (UV] penetre en las mismas por lo que
presentan un grado de lonizacidn mayor que los otros dos tipos de nubes moleculares, asi como
una composicién quimica muche mas “simple”, en cuanto al nimero de especies moleculares se
vefiere, Dadas sus caracteristicas (densidades v ausencia de gran nimero de especies molecu-
lares), cstas nubes se estudian por medio de lineas de absorcion en el visible, en el UV, y en

menor medida, en radio.
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en nubes moleculares v sus efecios

Las nubes difusas presentan tamaios comprendidos entre 5y 35 pe v asas tipicas de aproxi-
madamente 400 M..,. Las bajas densidades {entre 10 v 10% em ™) revelan una ausencia de for-
macion estelar en el interior de estos objetos, v su estado difuso podria representar una de las
primeras fases de formacion de nubes moleculares densas por coagulacion de varias nubes difusas
(Scoville & MHersh, 1979), o los restos de una nubhe molecular gigante después de que todo su
material haya sido destruido o dispersado por los procesos de formacidn v evolucion estelar que
tuvieron lugar en su seno.

El segundo gropo de objetos de esta clasificacion lo constituyen las nubes oscuras. Estas
deben su nombre al aspecto que toman en las placas Gpticas, pues aparecen Come zZOIas Oscuras
sobre un fondo brillante de estrellas. Esta apariencia se debe a que el polvo interestelar asociado
a estas grandes condensaciones de gas las hace lo suficientemente opacas como para absorber
toda la [uz de las estrellas que se encuentran detras de las mismas. Estudios de la extincion
visual en estos objetos y observaciones en lineas de moléculas con diversas resoluciones angulares
(Ver por ejemnplo Spitzer, 1978) han mostrado que son objetos Irios (Tp ~ 10— {5 K], cetcanos
al Sol (estdn situadas a una distancia <400 pe) y con densidades de By de ~ 107 — 10 em™.

La mayor extincion visual {A, > dmag) en sus zonas centrales hace que su interior esté
completamente apantallado frente a la radiacidon UV evitando, de esta manera, la destruccion
de moléeulas por medio de la fotodisociacion o fotoionizacion dando lugar a una composicion
molecular excepcionalmente rica. De hecho, algunas moléeulas extraordinariamente complejas
como [ICoN, HC N, HCy3N, etc., han sido detectadas en el medio interestelar (MI) sdlamente
en la direccion de los nicleos de estas nubes. Asociados a las nubes oscuras se encuentran
también signos de formacion estelar recienle, en particular estrellas de baja masa de tipo T
Tauri. Sin embargo, hasta la fecha no se conocen evidencias de formacion estelar masiva en este
tipo de nubes.

El iltimo grupo lo constituyen las nubes moleculares gigantes, Estas contienen la mayoria
de la masa molecular de la Galaxia. Este tipo de nubes son generalmente eomplejos de material
interestelar en los que se encuentran probablemente englobados pricticamente todos los tipos
de nubes anteriormente mencionadas. Asi, en sus partes mas internas, gran cantidad de materia
esta en lorma de nubes oscuras alrededor de las cuales se encuentran envolturas mas tenucs
que en sus partes mas externas podrian considerarse como nubes difusas. Observaciones de la
emision de CO realizadas con una resolucidn moderada de las nubes moleculares gigantes en fa
Galaxia determinan masas que vasfan entre 107 v 3x10% My, y tamadios que pueden alcanzar
varias decenas de parsces. Asi mismo se encuentra que las nubes moleculares gigantes ticnen un
alto grado de fragmentaciéon conteniendo su vez complejos formados por unidades mas pequenas
0 “condensaciones” (clumps) con masas comprendidas entre 10% v 10* M, tamanos que varian
entre 2y A pe, densidades ng,~ 10° em ™ y temperaturas que oscitan alrededor de 10 K (Sargent.
1977; Evans, 1978; Rowand—Robinson 1979). De hecho se ha propuesto que las nubes oscuras
cercanas al Sol constituven parte de una o mas nubes moleculares gigantes.

En contraste con las nubes moleculares oscuras, que solo muestran aicleos (condensaciones)
de gas molecular con densidades menores que 107 con ™ v bajas teperaturas, las nubes gigantes
contienen zohas con tamafios inleriores a 0.1 pe, densidades mucho mas altas (> 10%cm =) y
altas temperaturas cinéticas (> 100 K) que se conocen con el nombre de hot cores (nicleos
calientes). Dstos nicleos calientes estan. generaluente, asociados a zonas de formacidn estelar
reciente como demmuestra la presencia en su seno de fuentes de infrarrojo muy intensas y maseres



1.2. Moecanismos inductores de la formacion estelar 3

de HaO con altas velocidades. Asi mismo, y a diferencia de las nubes oscuras, son en este tipo de
mibes en las inicas en las que se encuentra formacion de estrellas masivas (estrellas de tipo OB
excitadoras de regiones H 1), Una gran cantidad de moléculas interesteiares de gran complejidad
han sido detectadas en los nicleos calientes va que presentan una quimica muy particular y rica
debido a las altas temperaturas que favorecen la evaporacion de moléculas que se condensan en
los granos antes de sufrir ¢l calentamicento de las estrellas jovenes.

1.2 Mecanismos inductores de la formacion estelar

La ausencia de formacidn esteiar de alta masa en nubes oscuras, v la formacién de asocia-
ciones OB en nubes moleculares gigantes, ha sido objeto de numerosos estudios (ver por ejemplo
Wynn—Williams, 1982; Blitz, 1990; Cernicharo. 1990). Mientras las estrellas poco masivas se
forman de manera mds o menos uniforme sobre toda la nube molecular y su formacidn es proba-
hlemente continua, las estrellas masivas no lo hacen de manera continua a lo largo del tiempo y
s distribucion es muy particular. Generalinente las estrellas masivas se forman de una manera
elicaz en un momento dado, generando camulos denominados “asociaciones OB”. Estos ciimulos
estelares son muy jovenes (< 10%anos) y se sitian en regiones en donde la densidad del gas
interestelar es muy alta. Asi mismo, exislen gran nimere de cvidencias observacionales que
sugieren que las estrellas masivas se forman predominantemente en las partes externas de las
nibes molecuyjares gigantes.

Fn las galaxias espirales como la nuestra, se observa como las estrellas jovenes de tipo O v B,
asociadas con regiones H 11, se forman en los brazos espirales en donde se encuentra la mayoria
del gas v polvo de la galaxia. Este hecho sugiere la existencia de un factor de estimulacion que
induce la formacion eficaz de estrellas y gque actda a escala galactica., Existen, esencialmente,
dos teorias que tratan de explicar esta distribucion a gran escala de la formacion estelar masiva
en las galaxias espirales. la teorfa de las ondas de densidad (Lin & Shn, 1964; Roberts, 1969), v
la formacion contagiosa de estrellas (Seiden & Gerola, 1979).

La teorfa de ondas de densidad justifica el mantenimiento de una estructura espiral como
resultado de la propagacion en el disco de una onda espiral autocoherente. Roberts (1969)
predice la formacion de ondas de choque en el gas neutro a su encuentro con la onda espi-
ral. ! considerable incremento en la densidad del gas neutro al paso de la onda, induce la
formacion estelar masiva a partir de grandes complejos moleculares de 1 que se convierten
en gravilacionalmente inestables. De este modo la asociacidn espacial de las regiones HIT con
ios brazos espirales gueda explicada, siendo la presencia de una onda de densidad clave en el
desencadenatniento de Ja {formacién estelar en las galaxias espirales.

Sin embargo, los estudios recientes del medio interestelar revelan una composicion mas com-
pleja que la utilizada en ¢l modelo de Roberts. la mayor parte del volumen, aproximadamente el
80Y%. estd ocupado por el gas coronal, difuso v muy caliente (16% K). El 20% restante se encuerntra
en forma de nubes de gas neutro, atdomico v molecular (ver seccidn 1.1). Con esta composicidn
la generacion de una onda de choque resulta dificilmente justificable {Casoli & Combes. 1982).
Fl papel de las ondas de densidad en la formacion estelar en los discos de las galaxias espirales es
actualmente muy controvertido. Por ejemplo, el estudio estadistico de Elmegreen & Flmegreen
{198G) revela que las ondas de densidad no anmentan la tasa global de formacion estelar de las
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galaxias espirales sino que se limitan a reorganizata.

El segundo modelo, claborado por Seiden & Gerola (1979), para explicar la morfologia dptica
de las galaxias espirales es el de la formacién contagiosa de estrellas. Segun esta teorfa los
efectos dindmicos de las asociaciones de estrellas OB y de las explosiones supernova sabre el
gas molecular circundante {compresion del gas ¢ induccion de inestabilidades gravitacionales
en el mismo), desencadenan la propagacién del proceso de formacion estelar a otras regiones.
Este efecto, unido al de la rotacion diferencial del disco da origen a fa formacién de los brazos
espirales. En las galaxias irregulares, en las que no se observa la presencia de ondas de densidad,
este mecanismo explica adecuadamente ¢l régimen de formacion estelar.  Sin embargo, este
modelo no es capaz de reproducis satisfactortamente la gran simetria de la estroctura espiral
existente en la mavoria de las galaxias espirales observadas.

El hecho de que la teoria de las ondas de densidad sea capaz de explicar la asociacion espacial
entre los brazos espirales y la formacién de estreilas masivas no inplica que éste sea el inico
dispositivo que desencadene esta clase de formacion estelar en las galaxias espirales. Es as,
una vez se han formado las primeras estrellas por el paso de una onda de densidad éstas pueden
desencadenar la formacion de nuevas esirellas siguiendo el esquema descrito por la teoria del
contagio.

Dentro de un marco mas local, la teorfa de contagio es conocida también como la teorfa de la
“formacion secucncial de estrellas™. La idea de la formacion secuencial de estrellas es originaria
de Blaauw (1964). Este se dié cuenta de que en nuestra galaxia las asociaciones OB la sepa-
racion entre los miembros de cada subgrupo es directamente proporcional a la edad del propio
subgrupe (figura 1.1). Con el fin de explicar este fendmeno Elmegreen y Lada {1977) realizaron
observaciones de nubes moleculares densas en ef dominio radio e infrarrojo encontrando que los
indicios de la formacidn estelar. se hallaban en las cercanias de la interfase de la region HIT v de
su nube molecular asociada (figura 1.2). Estudiaron por tanto la evolucion de una capa delgada
de gas neutro situada entre el frente de tonizacién y el frente de choque. Segin of modelo esta
capa es gravitacionalmente inestable v asi, en algunos willones de anos, colapsard v dard ligar
a la formacién de nuevas estrellas masivas que reiniciaran el proceso.

Fn este trabajo se estudian los efectos de la interaccién de las estrellas recién formadas en
el material circundante por to que interesa estudiar estas posibilidades desde ol punto de vista
observacional, por ello vamos a describir con cierto detalle los modelos mas realistas de regiones
H Il v su posible interaccion con el medio circundante.

1.3 Evolucidén de las estrellas masivas

Desde su nacimiento, las estrellas masivas desarrollan diversas actividades violentas que se
prolongan durante todos sus estados evolulivos interaccionando vy cambiando las condiciones
fisicas del medio circundante, pudiendo incluso estimular a su vez la formacidn de nuevas estrel-
las (ver secién 1.2). Usualmente, el proceso de evolucion, y como consecuencia de interaccion.
de las estrellas con su medio circundante se divide en tres [ases conocidas como pre—secuwencia
principal, secuencia principal, v post—secuencia principal. In este trabajo se estudian los efectos
en la materia circundante de Jas dos primeras fases de la evolucion estelar.
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Figura 1.1: Mapas de CO de las nubes moleculares vinculadas a la asociacion de estrellas OB 1 en
la reqion de Orion. Se¢ muestra también los catensiones aprorimadas de los distintos subgrupos
ideniificados por Blaauw.

1.3.1 Fase de pre—secuencia principal

Los avances observacionales de las iltimas décadas han cambiado dramdticamente la idea que
se tenia de la formacion estelar. El proceso es mucho mas complejo v violento de lo que se
imaginaba al final de fos setenta, y contra la idea de bisqueda de alguna evidencia de colapso,
posible indicadora de fas primeras fases de formacion estelar, se enconfrd contrariamente que su

signatura observacional mas evidente se manifiesta mediante procesos de eyeccién de materia.

Fase de pérdida de masa

IEn sus primeras etapas, antes de alcanzar [a fase de secuencia principal, las estrellas presentan
una fase de pérdida de masa extraordinariamente violenta que supone una fuerte interaccion
con la nube molecular materna vy gue se manifiesta en forma de *flujos moleculares de alta
velocidad™ (outflows), La presencia de esta eyecclon de materia se revela en los espectros por
medio de ~alas™ de alta velocidad o componentes secundarias que aparecen superpuestas en el
espectro de la emision de la nube ambiente y que provienen del material barrido por el intenso
viento estelar. Fstas “alas™ de alta velocidad se muestran a ambos fados (azul y rojo) de la
linca que se genera en la nube ambiente, y su distribucion espacial suele provenir de dos regiones
que se observan generalmente en forma de dos ldhulos (o cavidades producidas por el viento]
orientados en sentidos opuestos. Por esta razdén los flujos moleculares de alta velocidad son
conocidos también con ¢ nombre de “flujos bipolares”™. Los mecanismos que producen estos
flujos asi como los procesos fisicos que intervienen en la colimacion de los vientos estelares y su
evolucién son cuestiones bisicas que por el momento son pobremente conocidas.
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Figura 1.2: Representacion esquemdtica de la estructura de un complejo asociacion OB—nube
molecular. Un subgrupo de estrellas OB se encuentra en las cercandas de una gran nube mo-
lecular. La radiecion ionizanle producidu por las estrellus del subgrupo ha creado una region
HII en el borde de la nube molecular cuya expansion produce el avance de frente de chogue que
es precedido por el frente do ionizacion. Al cabo de ~ 2x10°% anos, la delgada capa cristente entre
los dos frentes anleriormente citados se hace fneslable y en ella aparecen signos de Jormacion
de nuevas esirellus.
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La primera deteccion de este fendmeno se realizd en Orion (Zuckerman, Kuiper ¥ Rodriguez—
Kuiper, 1976: Kwan & Scoville, 1976) en la emisidn de la transicion J = | — 0 de la molécula de
0. En la actualidad se conocen mas de doscientos objetos estelares jovenes que se encuentran
en este estado de su evolucion (McCutcheon et al,, 1991; Morgan ef al, 1991; Bachiller ei al.,
1991}, Los Mlijos bipolares se observan alrededor de todo tipo de objetos estelares jovenes,
independientemenie de su masa o luninosidad. Aunque la mayoria de los flujos observados tienen
caracter bipolar, algunos son iséiropos, coincidiendo espacialmente en ellos los lobulos azul y
rojo. Fsta situacion puede ser explicada si el eje de eyeccidn del flujo coincide aproximadamente
con lalinea de mira. Algunos Hujos bipolares por ¢l contrario muestran una estructura multipolar
observandose distintos 16bulos de gas con emision desplazada hacia el rojo o hacia el azul. En
estos casos es dificil establecer si la estructura observada es debida a la superposicién de la
emision proveniente de distintos flujos, o a la desviacion del material eyeclado por un solo objeto
despucs de producirse colisiones con condensaciones existentes en la propia nube ambiente, o
bien a gue la expulsion del gas haya sido intermitente. al producirse variaciones en la direccion
de la eyeccion en los distintos periodos de Ja misma. IMinalmente, también se han observado
lujos monopolares. éstos estarian producidos por aguellos objetos que se cucontraran situados
en las cercanias de alguno de los bordes de la nube molecular ambiente, de manera que uno
de los [6bulos de gas colimado tendria poco material para acelerar. Alternativamente este
nltimo caso podria ser producido si el viento originariamente se produce desde un solo polo.
En la clasificacion realizada por Lada (1983) de aproximadamente 67 objetos en esta fase de
su evolucldn se encuentra que un 15% son flujos moenopolares, un 10% isétropos, mientras que
un 7h% son bipolares. Do cnalquier manera, el cardcter bipolar de la mayoria de los flujos
woleculares ha sido nno de los aspectos mds importantes en el estudio de los mismos.

Lsta morfologia caracteristica que presenta esta fase de eyeccion de materia es ol resultado
de la colimacion, va sea de una manera intrinseca o por medio de un agente externo, del viento
estelar producido por el ohjeto estelar joven. El grado de colimacidn cs variable. v en ciertos
casos bastante pobre {por ejemplo, AFGL490). Sin embargo esta situacion puede ser producida
bien por efectos geornétricos de proveccidn, bien por falta de resolucion angular. No obstante se
sabe {(Lada, 1985) que la “lalta de colimacion™ es una propiedad intrinseca de los flujos y no un
clecto de una seleccidn observacional, resultado de una orientacion al azar de objetos que por si
solos estaban bien colimados. El bajo factor en la colimacion de los fiujos llevé a la suposicién
infcial de que ef mecanismo responsable de la misma debia ser de cardcter interestelar (Canto el
al. 1981 Konigl, 1982). Sin embargo, en numerosos casos en los que el factor de colimacion era
pequerio, los flujos ioleculares estaban asociados a jets dpticos con muy alto grado de colimacion
por lo que hay autores gue se decantan a un mecanismo de colimacion circunestelar (Snell et al.,
1980; Shu. Lizano v Adams, 1987) o inclusive intrinseco al propio ohjeto (Pudritz v Norman,
1GR3 Uchida v Shibata, 1984; Torbett, 1984; Hartmann y MceGregor, 1982).

Existen un gran mimero de fuentes de error a la hora de determinar los parametros fisicos
caracteristicos de un fujo (Lada, 1983 Margulis v Lada, 1985; Levreault, L988; Cabrit y Bertout,
1990, v asi por ejemniplo, algunos autores suponen que la emision del OO en las alas de la linea es
oplicamente delgada v que existe equilibrio termodinamico local. Estas hipotesis introducen dos
fuentes de error en el cilenlo de las masas del flujo pues, en primer lugar no estd muy claro en
que punto del esprectro empiecza Ja emision del flujo propiamente dicho y que parte pertenece a
fa emision de la nube ambiente. v en segundo Jugar la emision puede ser dpticamente espesa. No
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obstante se han obtenido valores para la masa molecular total de material evectado comprendidos
entre unas 10°% y 100 M, existiendo alguna indicacién de que los objetos mds luminosos son
los que producen los flujos mds masivos (Bally v Lane. 1991).

Fl momento v la energia de un [lujo, pueden ser determinados directamente de las obser-
vaciones siempre que conozcamos, o podarnos estimar, la inclinacién con respecto a la linea de
mira de cada clemento de fluido en el campo de velocidades. Sin embargo, la determinacion
de la estructura “tridimensional” de un flujo a través de Jas observaciones no es sencitla y hay
que recurrir a modelos que permitan reproducir aproximadamente los mapas obtenidos obser-
vacionalmente. De cualquier manera, en la mayoria de los casos es muy dificil determinar ol
angulo de inclinacién del flujo, por lo que a la hora de estimar los valores del momento v la
energia hay que realizar aproximaciones sobre el campo de velocidades. Se utilizan dos métodos
para evaluar estas magnitudes. Il primero supone que el flujo se encuentra en el plano def
cielo, (Snell, Scoville, Sanders v Erickson, 1984) obtleniéndose claramente un limite inferior a
los parametros cnergéticos del flujo. El segundo método (Lada, 1985), supone que la velocidad
del gas es constante. La cleccidn de fa velocidad es arbitraria no obstanie, Bally y Lada (19831)
oplan por tomar la mdxima observada en el flujo. Sin embargo, esta eleccién Heva consigo una
sobreestimacion de la cnergia v el momento del flujo ya que los eulflows presentan gradientes
de velocidades con importantes cantidades de masa que se mueven a velocidades inferiores a
la maxima. Siguiendo este sepundo método, se encuentran unos valores para el momento com-
prendidos entre 107" v 102 M. kms™! mientras que la energfa tiene valores que van desde 101
hasta 1047 erg.

El tamarfio del radio mayor {longitud) de los flujos bipolares varia entre .1 v 0.5 pc v los
valores de las velocidades terminales se encuentran comprendidos entre unos pocos kms™! v
aproximadamnente 100kms™!, con lo que la escala cinematica de tiempo (longitud del fujo divi-
dida entre la velocidad terminal) suele estar comprendida entre 10% y 10% afios. Fvidentemente
esta escala de tiempo es fuertemente dependiente de la geometria supuesta y de la orientacion
del objeto en el espacio.

Los altos valores obtenidos para el momento, ia energia cinética, asi como el elevado mimero
de objetos jovenes de todo tipo (independientemente de su masa o luminosidad) sobre los que
se observa este tipo de fendmeno {Bachiller & Gomer—Gonzdlez, 1992), hace que los {lujos
bipolares sean un mecanismo extremadamente importance de comunicacion de energia mecinica
(de turbulencia) a las nubes moleculares gigantes y por tanto fundamentales en ¢l estado de
equilibrio de las mismas.

Recientemente, se han detectado “flujos bipolares extremadamente veloces” (EHV) en las
transiciones de la molécula de ('O con velocidades terminales superiores a 150 kms™' (Lizano ¢f
al., 1988; Koo, 1989; Margulis y Snell, 1989; Bachilier v Cernicharo, 1990) en estrellas de baja
masa. Istos flujos, gque estan Mertemente colimados, son reminiscencias de jets dHpitcos (loni-
zados) procedentes de objetos estelares jovenes v parecen romperse en pequenas condensaciones
de gas molecular con alta velocidad o “proyectiles™ {bullets) (Bachiller ¢f al., 1990: André of al.,
1990; Richer el «l., 1992). Los “proyectiles maoleculares™ exhiben anomalias quimicas. que pue-
den ser debidas a la presencia de fuertes choques v que evidencian una importante interaccion
de estos objetos jovenes con la nube ambiente. Fste tipo de condensaciones no se han detectado
hasta el momento en estrellas masivas, muy peosiblemente debido a que la evolucién que sufren
dichos objetos es mucho mas rapida que la experimentada por las estrellas de baja masa. bin
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este trabajo se presenta la primera deteccion de condensaciones de alta velocidad o “proyectiles”
asociados a un flujo hipolar producido por un objeto masivo.

1.3.2 Fase de la secuencia principal

Después de su fase “pre—secuencia principal”, donde sufren una fuerte pérdida de masa. las
estrellas masivas son lo suficientemente calientes como para ionizar el material que las rodea
formado a su alrededor una region HII La diferencia de presion entre el gas ionizado (T; ~
1W0'K) v el gas neutro (T'y < 100K), y la presencia de vientos cuergéticos (> 100kms™1)
ionizados de las estrellas OB hace que la regién 1T se expanda sobre la nube materna a una
velocidad de ~ 10kms™!. Por tanto inyectan tal cantidad de energia en su nube materna que,
alo largo de su vida, pueden tegar a desintegrar una zona apreciable de su entorno (2 — 3 pe).

1.4 Regiones HII

Una regiéon H I estd formada por material interestelar completamente ionizado que se produce
cuando las estrellas masivas jovenes de tipo O y B alcanzan la secuencia principal emitiendo
un intenso flujo de fotones con fongitudes de onda menores que 912 A. Estas estrellas en su
fase de pre—secuencia principal evolucionan muy rapidamente por lo que se observan a menudo
en grupos que no han tenido tiempo de distanciarse del interior de la nube en la que se han
formado. El flujo de folones anteriormente mencionado es capaz de disociar el material que la
rodea (hidrégeno molecular) e ionizar los dtomos asi formados.

Enterradas en el corazon de la nube molecular materna, tas regiones H IT son inicialmente muy
compaclas v esian ocultas a longitudes de onda del visible, pudiendo ser detectadas inicamente
por la emisién radio, producida por las transiciones libre—~libre o infrarroja proveniente del
polvo caliente. Maias tarde, si la estrella ionizanie se encuentra en las cercanias de uno de los
limites de la nube molecular (por ejemplo, ésta es la situacion de la region H1I conocida como
M2 en Oridn), la burbuja de gas ionizado en cuyo interior la presidén es mas elevada que en el
medio que la rodea. v que estd ionizando y anmentando la cantidad de gas que contiene, se hace
culeramente visible.

Distintos modelos se han propuesto con objeto de explicar las condiciones fisicas v las ca-
racteristicas morfologicas y cinemdticas de las regiones HIT asi como su evolucidén temporal. En
oste trabajo se presta especial interés a los aspectos cinematicos del gas ionizade v su interaccion
con ol medio circundante. Un estudie de las condiciones fisicas en este tipo de regiones puede
verse en Osterbroek (1989).

» II] modelo clasico de Stréomgren (1939)

Zste es el primer modelo que surgié para explicar la generacién v la morfologia (separacién
cutre ¢l gas neutro v ionizado) de ~te tipo de nebulosas. El modelo de Strémgren es un
modelo cliasico de la evolucidén de una region H 11 en un medio uniforme e isétropo. Segun
este modelo Ta evolucidon de una regién H 1L puede resumirse de acuerdo con la siguiente

secuencia de sucesos:

L. Al iniciarse la ionizacidn del medio circundante se genera un frente de ionizacién
esférica débil que avanza supersonicamente a través del material neutro dejando el gas
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caliente y ionizado pero casi sin perturbar. Como consecuencia de [as recombinaciones
que se producen en la regidm ienizada v a la dilucién geométrica de la radiacion
ionizante, este frente se ralentiza a medida que se aproxima al lamado radio de
Stromgren, distancia en la cual el niwero de fonizaciones se equilibra con el niimero
de recombinaciones existentes entre electrones v iones. Bl didmetro de la esfera de
hidrégeno ionizado (esfera de Stromeren qie se desarrolla alrededor de fa estrella es
funcion del ticmpo, de la densidad inicial dej gas, del tipo espectral de la estrella vy
de la velocidad del sonido en el gas tonizado.

2. Una vez alcanzado el radio de Stromgren, v debido a la diferencia de presiones exis-
tente en ambos lados del frente de ionizacidn, la regién H Il se expande a la velocidad
del sonido (~ 10 — 15kms™ !} generando un frente de choque que precede a dicha
expansion. Como consecuencia, el frente de jonizacidén avanza subsonicamente detras
del frente de chogue. Al disminuir [a densidasd del material ionizado como consecenen-
cia de la expansion, lo hace el nimero de recombinaciones en la region HIL v por
tanto, ¢l frente de ionizacion puede jonizar nuevo material. Gran parte del gas barrido
por el frente de choque que precede al de jonizacidén permancce neutro v forma una
capa densa y fria entre los dos [rentes. Durante esta fase el frente de jonizacion se
comporta como una onda de rarefaccidn que fentamente va transfiriendo material de
la capa densa que hay delante de ella al interior menos denso de la region H Il Fsta
fage termina cuando se tgualan las presiones del gas rarificado de la region HIT y del
gas 1o perturbado de los alrededores.

3. Finalmente, la estrella abandoena ja secuencia principal ¥ la regién se recombina y se
enfria.

Este modelo simple, que explica lag caracteristicas fundamentales de $a evalueidn de las
regiones 11, no se corrobora sin embargo con las observaciones que proporcionan resul-
tados que no son del todo consistentes con las predicciones del mismo. Asi, no hay una
clara evidencia de expansién desde una fuente central. Por ejemplo en Orion (M 42) [a
emision de O 11 estd desplazada hacia el azul con respecto a la emision del O T, que a
su vez lo esta respecto de Ta emision de 511 (Osterbrock, 1974}, Por otra parte, en varias
posiciones cn esta nebulosa las lineas de cmision estdn desdobiadas separandose mas de
20kms™ !, lo que significa diferencias supersonicas en la velocidad a lo largo de a linea
de mira. Ademds, (a velocidad radial observada a lo largo de una direccion a través del
centro de la nube no muestra la distribucion esperada en una teoria de simple expansidn,
ni tampoco se observa la variacion del brillo en la superficie a lo largo de la Nebulosa gue
cabria encoptrarse. inalmente, este modelo no es apropiado para deseribir la evolucion de
nna region H 11 que se desarrolla en ¢ interior de una nube con grandes inhomogeneidades
en su densidad. Ademds, el hecho de que numerosas regiones H 1 sean visibles, prucha que
éstas estan limitadas por la densidad del gas circundante (es decir, los fotones ultravioletas
no encuentran mas material para fonizar v escapan al medio interestelar), de acuerdo con
la idea de que no se forman en el interior de las nubes moleculares. sino en las partes
exteriores.
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s El modelo “blister”

Estudios sistemdticos realizados en un gran ntmero de regiones HII y del gas denso que
las rodea llevaron a la descripeion de la morfologia v estructura cinematica de varias
nebulosas lonizadas. De entre todos ellos, el mas conocido sin hugar a dudas, es el modelo
de la “Nebulosa de Orion de Zuckerman™. En 1973 Zuckerman observé que la region H 11,
conocida como la Nebulosa de Oridn no estarfa sufriendo una expansién esférica, ni se
estarfa expandiendo desde un punto central (estreltas del Tapecio). Ademds advirtié como
ia velocidad del gas ionizado estaba desplazada hacia el azul con respecto a la velocidad de
la nube molecuiar, v propuso un modelo en el cual ambos sistemas estarian interaccionando
en fugar de ser entidades vecinas separadas, La idea general de este modelo es que la region
HII se encuentra en un borde de la nube molecular de cara al observador, pudiendo la
maleria jonizada escapar en la direccion del mismo (ver figura 1.3).

Estudios realizados posteriormente sobre la asociacion espacial de las regiones 1111 y las
nubes moleculares (Wilson ¢t al, 1974; Dickinson ef al., 1974; Blair el ul., 1975) v sobre
su cinematica (Isracel 1976, 1978; Shaver, 1977) mostraron que el modelo de Zuckerman
para fa Nebulosa de Oridn era capaz de describir a grandes rasgos la estructura cinematica
del gas neutro y ionizado de un gran nimero de regiones HI1I observadas dpticamente.
Fsta situacidn did origen a una generalizacion del modelo de la vegion HII para Orién
conocido como o] modelo dlister. Este es an modelo empirico que surgié para explicar
Jas caracteristicas morfologicas v cinematicas de aquellas nebulosas de gas lonizado que se
encuentran siluadas en los bordes de las nubes moleculares, ¥y 1o en su centro como cabria
esperar en un modelo simple de nube en colapso gravitacional, y que no trata de explicar
como se ha llegado a tal situacion.

¢ Modelos con fase “champagne”

La inclicacia de las teorias clisicas para explicar los hechos observacionales (y especial-
mente la cinematica del gas neutlro y ionizado) inspird nuevos modelos de las regiones
[LI1 introduciendo una nueva fase en la evolucion de estos objetos conocida como “fase
champagne™ que traslada al terreno tedrico la idea plasmada anteriormente en el modelo
de blister. Fn este modelo se considera la evolucion de una regién HII en un medio con
fuertes gradientes de densidad, siendo un modelo dinamico que unifica los modelos ante-
riores v oexplica las velocidades, a veces supersonicas del gas ionizado con respecto a la
nube molecular ambiente,

Tenorio—"Tagle {1979} v Bodenhcimer et al. (1979) estudiaron la evolucidn temporal de
unia region 1T clisica de Stromgren en ei interior de un medio en el que la densidad no
os constatte segin modelos uni—, v hidimensionales respectivamente. Ion estos modelos
se supone un medio con un valor elevado de la densidad (nube molecalar), en ef cual tiene
fugar el nacimiento de la estrella lonizante, y que inicialmente estd en equilibrio de presion
con el wmedio internube, mas caliente v menos denso. La secuencia de la evolucion temporal
clasica de una regidn 1T se ve interrumpida por la aparicion de una nueva fase. ista fase
es la conocida como “fase champap>~" v comienza cuando el frente de jonizacidn alcanza el
horde de la nube molecular y empieza a lonizarse el gas de baja densidad perteneciente al
medio internube. Pl tiempo que se tarda en lepar a esta situacion depende de la densidad
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Figura 1.3: Modelo de la nebulosa de Orion (M 42) propuesto por Zuckerman (1973) {Lewmbke
& Harris, 1979). Ll ciimulo de estrellas del Trapecio, formado en uno de los bordes de la nube
molecular, ha ionizado parte de la misima creando lo Nebulosa de Orion. La region 1111 csta
limitada por la radieion en la parte de wtrds (derecha en la figura) y probablemente tambicn
en los lados norte y este, pevo s cxpande libremente en o diveccion del observador {izquicrda
en el dibujo) donde lu densidad del medio internube ¢s muy pequeria. I'n lo cara posterior, sc
encuentra la interfase entre la region U1 y ¢l gas molccular neutro que consiste en wna capa de
material parcialmente ionizado en donde sc originan las neas do recombinacion del carbono.
De acuerdo con Flmegreen y Lada (1977), €l frente de iontzacién producido por las estrellas del
Trapecio csld peneirando en la nube molecular precedido de un frente de chogue.  La materia
“encajonada” entre ambos frentes sc haee gravitacionalmenie inestable convirtiéndose esta capu
en una region en la gue probablemente se pueden producir nuevos nacimientos de cstrellas. Fsie
podria ser ol caso del edmulo infrarrojo asociedo con lo Nebulosa KL
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de la nube molecular v de la profundidad a la que ha ocurrido la formacion estelar.

En la figura 1.4 se representan a groso modo las distintas etapas del modelo “champagne”
{Tenorio—Tagle, 1979). En la figura 1.5 se muestra la evolucion temporal de una regién
H 11 segiin el modelo bidimensional con fase champagne (de Bodenheimer et af., 1979}. En
las distintas fases representadas en la figura, se puede apreciar como evolucionan los dos
lados de la nchulosa, ol limitado por densidad y el limitado por ionizacion,

Durante la fase champagne el flujo de materia trata de reajustarse al nuevo gradiente de
presion mediante ol desarrollo de dos perturbaciones dindmicas del gas que se mueven en
sentidos opuestos. I'n primer lugar, se crea una corriente de material jonizado de la nube
en direeciéon al material ionizado del medio internube {flujo champagne). Si el gradiente es
lo suficientemente grande este fiujo puede alcanzar velocidades supersonicas (~ 30 kms™1)
v generar un {rente de choque isotermo en el gas ionizado del medio internube que es
mantenido por la continua “luvia” de material procedente de la nube. Fl (lujo saliente
es regulado por una segunda perturbacion, una “onda de rarefaccidén” gue se mueve hacia
la nube. Ambas perturbaciones permanecen en el flujo tanto tiempo como el gradiente
de presién existe. La onda de rarefaccién por una parte va a disminuir la presion en la
nube mediante la aceleracion de material hacia fuera, produciendo una regién 11 con una
distribucidn de densidad de tipo exponencial. Al mismo tiempo el choque isotermo eleva
Ja presion del gas jonizado del medio internube al producir en é) una compresion. El frente
de ionizacidn y el frente de chogque que le precede pueden alcanzar velocidades de hasta 15
o 20kms™".

1.5 El problema de las regiones HII compactas y ultracom-
pactas

A finales de los atios sesenta los radioastronomos identificaron un nuevo tipo de regiones H il ca-
racterizado por su pequeiio tamaiio (¢ < 0.5pc), y su elevada densidad (n, > 0P cm ™). Ryle
& Downes (1967) encontraron que el objeto oscurecide DR 21 tenfa un valor muy elevado de
la medida de la epision (E.M, = n2¢ = 5x107 pcem™®), por otra parte Mesger el al. (1967)
deducian a partir del espectro radio que una fuente similar (W 49A) contenia una componente
de alta densidad con una medida de la emisién de 107 pcem ™8, Mezger ef al. (1967) llamaron
a este nuevo lipo de objetos regiones HII “compactas™, y mostraron su estrecha relacion con
la emision de los maseres de OH. La alta tasa de recombinaciones de las regiones HT1 compac-
tas vequiere que el objeto que produce ionizacidn sea una o varias estrellas jévencs de tipo O.
A partir de las altas velocidades de turbulencia que se observan (Av ~ 25kms™"') Mezger et
al. (1967) concluyeron que estos objetos tenjan que estar en una fase de rapida cxpansion y
que deberiau de representar un estado muy temprauno de la vida de una estrella de tipo OB.
De hecho, Vandervoort (1963) v Mathews (1965) habfan va apuntado que las regiones H11 con
tales densidades tenian necesariamente que llevar una rapida expansion y por tanto tener unos
tiempos de vida muy cortos.

Fstudios posteriores {Habing & Israel, 1979) mosiraron la existencia de regiones HII mads
densas que las regiones H 1 compactas que fueron denominadas “uliracompactas™. Esta nueva
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Figura 1.4: Las etapas sucesivas de la cvolucion de una region HII seqin el modelo con fasc
“champagne” (Tenorio— Tugle, 1979). Fase (a): la radiacién ultraviolela emitida por una estrella
de tipo O forma una region HII densa cerca del borde de la nube molecular; la regicn HII es
probablemente no obscrvable en el rango optico del espectro. Fase (b): el frente de ionizacion
atravicsa el borde de la nube y se encuentra con el medio internube de baja densidad, Puesto
que la temperatura no varia considerablemente en el intertor de la region H1L, la diferencia de
densidad produce un gradiente de presion entre el material de la nube y el ahora ionizado material
del medio internube. Fase (c): Un fuerte frente de chogue producido por el gradiente de presion
se mueve hacia el medio internube tonizado mientras que una onda de rurefaceion sc dirige hacia
la estrella. Pl malevial lonizado fluye supersonicamente delrds del choque y eventualmente. se
esparce en una reqion mds extendida. In este momento la nebulosa se hace visible.
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Figura 1.5: Las ctapas sucesivas de la evolucion de una region HI1T sequn el modelo bidimen-
stonal con fase “champagne”. de¢ Bodenheimer et al., 1879. La linea punieada representa los
limites de la region ionizada. A es la posicion de la estrella. Las cruces representan el material
que inictalmenic se encontrabe en el interior de la nibe molecular. Los contornos de lineas con-
tinwas alternados con contornos de lineas discontinuas representan posiciones de equidensidad
marimae y minima respectivamente. Las flechas son los vectores velocidad y tienen una longitud
propocional o la eseala de velocidades situada en el borde inferior derecho de cada marco.
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clase de regiones I 11 estd caracterizado por su aun mds pequeiio tamafio (< 0.15 pe), su elevado
valor de la medida de Ja emisién (> 10% pecem™®) ¥ su alta densidad electrénica (> 3000 cm =),

Segun la clasificacion de las regiones I realizada por Habing & Istael (1979), que en
cierto modo pretende reflejar la secuencia de evolucion temporal que atraviesan estas nebulosas,
las regiones I T ultracompactas no serfan sino la primera fase de la vida de las estrellas de
tipo OB. Sin emnbargo, no existen modelos evolutivos propiamente dichos que scan capaces de
deseribir como se produce la transicion de una region H IT desde sus primeros dias en los que es
invisible en el espectro dptico hasta que se forma una regién H1I de lipo extenso. No obstante
si se puede decir que, en cierto modo, la evolucion de las esferas de Stromgren junto con ta fase
“champagne” permiten deseribir los procesos fisicos a través de los cuales un regién H 1T compacta
o ultracompacta {ohservable en el dominio de las ondas radio dnicamente) evoluciona hacta una
region HIT extensa (que puede ser vistble en el dptico). Es de esperar que tanto la morfologia
como las propiedades {isicas de las regiones HII mis evolucionadas dependan de las condiciones
iniciales segin las cuales {ueron formadas.

En 1990 Churchwell realizd un estudio exhaustivo sobre regiones ITTL ultracompactas v mos-
tré que éstas poselan una gran variedad morfoldgica. Su trabajo le permitio clasificar a estas
nebulosas como “cometarias” (un 20% de las observadas), “nucleo—halo” {un 16%), “concha o
cascaron” (un 4%), “irregulares o con multiples micleos™ (un 17%) y “esféricas o sin resolver?
(un 43%). La identificacién de los distintos tipos de nebulosas depende mucho del poder de
resolucidn espacial de los telescopios utilizados en las observaciones. Asi, las clasificadas como
irregulares ¢ sin vesolver padrian ser iucluidas en cualguier olra categoria si se observaran con
mayor resolucidn angalar, Segin esta estadistica el mavor nimero de regiones H1I de tipo ul-
tracompacto estd sin resolver espacialinente, siendo la segunda clase mas abundante las de tipo
cometario, o3 precisamente esta clase de nebulosas la que did origen a numerosos modelos de
regiones HIT nltracompactas ya que los modelos de blister y con “lase champagne™ presentaban
grandes inconsistencias a la hora de explicar sus caracteristicas fisicas v morfologicas. Fstos
modelos son los sigunentes:

o Esferas de Stromgren supersonicas (Raga, 1986; Choe, 1988)
e Regiones H Il distorsionadas por campos magnéticos (Gaume & Mutel, 1987}

e Revisiones de los modelos con “fase champagne™ (Tenorio—Tagle, 1979; Bodenheimer,
Tenorio—Tagle v Yorke, 1979; Bedjin & Tenorio—Tagle, 1981; Yorke, Tenorio—Tagle v
Bodenheimer, 1983)

o Burbujas distorsionadas de viento estelar { PikeP'ner, 1968; Dyson, 1975: Castor, McCray
v Weaver, 1975:; Tomisaka & Tkeuchi, 1985; Mac Low & McCUray, 1988)

o Envolturas moviles (Dreher & Welch, 1981)

s Vientos ostelares como productores de bow shocks (Van Buren ¢f al., 1990, Mac Low of
al., 10911

Aparentemente existen en la Galaxia entre 1700 v 3000 regiones H H eltracompactas (Wood
& Churchwell, 1989; Kurzt, Wood & Churchwell, 1990) lo que representa entre el 10y 20%
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de la poblacion total de estrellas de tipo 0. Isto plantea un interesante problema, y es que
hay demasiadas regiones H I de esta clase {contando también aquellas esiudiadas con el VLA)
para ser consistentes con el corto periodo de vida de este estado de la evolucién predicho por
los modelos dindmicos mas simples {ver por ejemplo Wood & Churchwell, 19893, v con la tasa
de formacion de estrellas masivas. Una posible solucién a este dilema viene sugerido por la
worfologia de las regiones HII ultracompactas. La estructura cometarta de un gran nimero de
nebulosas {segundo grupo mds abundante en la clasificacion de Churchwell después de las no
resueltas espacialmente) sugiere un modelo de bow shocks u “onda de proa”™ (ver mds adelante)
para sitinterpretacion. Segin este modelo las regiones H Il cometarias serfan producidas por bow
shocks formaduos alrededor de estrellas que se mueven supersénicamente a través de una nube
molecular. Puesto que el bow shock estard presente mieniras que la estrella csté atravesando el
gas molecular, la region HI1l cometaria formada por este mecanismeo tendra un ticinpo de vida
equivalente al tiempo que permanezca la estrella en el interior de la nube molecular.

Vientos estelares como productores de bow shocks

Los modelos con fase “champagne™ v *blister” mostraban serias inconsistencias entre sus pre-
dicciones y las observaciones realizadas sobre un tipo especial de regiones H 11 ultracompactas
conocidas como “regiones H 1T cometarias™ (ver por ejemplo Churchwell, 1990). El modelo cono-
cido como Bow Shocks, supone que la estrella responsable de la regién H 11 tiene un movimiento
propic con respecto a la nube materna. Como consecuencia, el frente de chogne producido por
los vientos estelares caracteristicos de las primeras etapas de la evolucidn estelar v por la propia
expansion de la region H 1l no es esléricamente simétrico sino que tiene un aspecto ovalado en
forma de pardbola. Il origen de este modelo se encuentra en el trabajo de Hughes y Viner (1976)
que argimnentaron gue la estruoctura de velocidades de W 3(OH) podia ser explicada usando los
resultados cualitativos de un modelo de choque en la atmdsfera de la Tierra, v en el trabajo de
Reld & Ho (1985) sugirieron un modclo de how shock para explicar la estructura G 34.3 + 0.2
Un esquema del modelo de bow shock desarrollado por van Buren, Mac Low y Churchwell
(1990) se muestra en la fignra 1.6. nuna estrella joven en fase de pérdida de masa se mueve
hacia la nube molecular con una velocidad que excede a la velocidad del sonido en la region. La
interaccion de su viento con el material de la nube produce una estructura que caalitativamente
se asemeja al Aujo alrededor de un objeto supersonico en Ja atmosfera. Este bow shock es
ileminado por los Totones jonizantes de la estrella, dando lugar a una region HII con forma de
pataboloide. Los tamanos determinados por este modelo se ajustan bien a los de los objetos
observados. Bl bow shock os estiiico; ui se expande, ni se contrae con el tiempo mientras que la
estrella permanezea en ol interior de su nube molecular materna. Esto es debido a que existe un
equilibrio entre las fuerzas producidas por los vientos sobre ¢l gas lonizado, v la presidn ejercida
por el gas molecular ambiente que fluye por los bordes del bow shock. Segin este modelo, la
estrella horada un tunel de gas jonizado caliente hacia el interior de la nube molecular y al
contrario que on fos modelos “champagne”, el frente de fonizacion no continta hacia el exterior
siguiendo una simetria cilindrica, v por tanto obteniéndose una medida de la emision mas intensa
hacia ¢l centro de la regidn, sino que el viento estelar comprime el material molecular ionizado en
ana delgada concha v lo hace fluir sobre la cavidad creada por el propio viento, asi la jonizacion
avanza segin los bordes del bow shock y, salvo en la cabeza, la emisidn s més intensa hacia los
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margenes. Debido a que el flujo acelera el gas barrido parte de él es fotoionizado, existiendo
un movimiento de aproximacién del gas neutro hacia el gas ionizado. Finalmente, sc esperan
grandes gradientes de velocidad en la concha ya que el gas cerca de la cabeza de la nebulosa
permanece estacionario con respecto a la estrella, mientras que a lo largo de borde es estacionario
con respecto a la nube ambiente.

Viento estelar ——
Regidn de enfriamiento - -

Region Hil —=
Gas molecular
nrocesado por choques |- :

Medio ambiente -

Figara 1.6: Esquema del modelo del vienlo cstelar como productor de un bow shock pare las
regiones H 11 de Lipo cometario. La figurae estd dibwjada seqin el sistema de referencia de la
estrella, que “ve” como un viento intereslelar {provenienie de la izquicrda del dibujo) distorsiona
la burbuja de viento estelar formado un “bow shock™ (de Van Buren ¢t al., 1990).

Un atractivo del modelo del bow shock es que resuelve de dos maneras el problema de la
edad de las regiones H 11 compactas. En primer lugar ia region I I estd confinada por la presion
moecdnica gue produce el gas molecular neutro que sobre su “marco™ al avanzar hacia ella, v
por lo tanto impide su expansion. Censecucntemente, el ticmpo yue tarda una onda de presion
en atravesar la nebulosa no es una medida de ta edad de la misma. In segundo lugar, una
estrella puede atravesar un determinado numero de condensaciones de la nuhe de densidades
~ 107 em™ antes de despegarse de la nube y ser épticamente visible dando lugar a distintas
regiones HIT de tipo cometario alo largn de su vida cada una de las cnales con al menos 10% afios.
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1.6 Influencias de la formacion estelar en la nube materna

I's un hecho cvidente el que las estrellas desde su nacimiento interactdian con su nube materna.
Sin embargo, estos procesos de interaccion son diferentes segiin la formacion de estrellas sea
de haja o de gran masa y sus resultados pueden ser tau importantes como para determinar la
futura evolucidn de la nube molecular.

La naturaleza “himodal” de la formacién estelar lleva consigo, por tanto a un modelo “bimo-
dal™ de evolucidn de las nubes moleculares. De esta manera, las estrellas poco masivas que actian
de forma menos violenta que las estrellas masivas sobre las nubes moleculares, desarrollan en las
primeras fases de su existencia vientos estelares. Iistos vientos inyectan tal energia a la nube,
que es capaz de producir movimientos turbulentos del gas e impedir el colapso gravitacional que
darfa ligar a la formacion de nuevas generaciones de estrellas. Por el contrario estos vientos
estelares pueden crear a su vez “burbujas” cuyas superficies limites estan formadas por material
excitado mediante frentes de choque. Estas superlicies o ®cascarones™, pueden interseccionarse v
crear regiones en las que existen inestabilidades gravitacionales que dispararian el nacimiento de
nuevas estrellas (ver por ejetuplo Norman & Silk, 1930) . No obstante, el proceso de formacién
de estrellas poco masivas es muy lento en comparacion con el seguido por las estrellas masivas,
y no lleva consigo los efectos de destruccidn de la nube por fragmentacion como en el caso de
estas iltimas, sino que la desaparicién de la nube se realiza al ir consumiéndose el material
segin se van formando las nuevas estrellas. Si todo el material que forma la nube molecular se
transformara en estrellas, seria necesario el que se generara nmievo material molecular para dar
origen a una nuweva nube.

Por otro lado las estrellas mas masivas, desarrollan fendmenos tan violentos que pueden ser
capaces de llegar a destruir su nube materna. Sin embargo, la destruccién de la nube molecular,
no implica la destruccion del gas molecular, sino su redistribucién en el disco galictico para
formar, posihlemente, una segunda generacion de nubes moleculares.

Fl descubrimiento de que las estrellas de tipo espectral anteriar al B 1, conllevan flujos de
masa de alta veloctdad, nos proporciona un modo muy significativo por el cual la energia se
introduce en ol medio interestelar. De acuerdo con el modelo tedrico, estos vientos ionizados
producen hurbujas que van creciendo con ei tiempo. El interior de las burbujas esta lleno de
gas excitado por un mecanismo de choques, y el viento estd separado del gas ambiente por una
anperficie de discontinuidad formada por ¢l material del medio ambiente que ha side barride
por ¢l viento. Dado que el proceso de formacion de estrellas masivas se realiza en grupos o
asociaciones. las burbujas creadas por cada una de las estrellas del conjunto, pueden cortarse
entre si y actuar conjuntamente en el proceso de destruccion de la nabe molecular. Es mas,
dado que los vientos estelares comienzan a desarrollarse de una manera continua nada mds que
la formacidn de la estrelia se produce, este mecanismo puede ser uno de los principales agentes
de destruceion de nubes moleculares.

Ademas, las estrellas masivas, que tienden a formarse preferentemente en los bordes externos
de las nubes moleculares gigantes, crean a su alrededor regiones H 1L formado una estructura
de blister que supone el mecanismoe mas importante de interaccién con el medio ambiente.
Whitworth (1979) ha estudiado la erosidn v dispersion de las nubes moleculares masivas por
este Proceso, v argumentod que unas pocas estrellas O podrian, efectivaraente, destruir una de
estas mubes, Sin embargo, el éxito de este proceso se basa en que el tamanio de las cavidades
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creadas por efecto de la ionizacién del material que rodea la estrella sea muy extenso (~ 25 pe).
Realizando un estudio con un modelo mas realista, Silk {1981) llega a la conclusion de que la
destruccién de un complejo molecular mediante los efectos de las regiones 1111 no es efectivo.
Sin embargo, es evidente que las regiones HIT influyen en la evolucién de las nubes moleculares
afectando principalmente su morfologia y su quimica

1.6.1 Evolucion de una envoltura sometida a la accién de un viento estelar.
Inestabilidades

Las regiones HII producen ademds otra serie de influencias sobre las nubes moleculares que
son importantes a la hora de estudiar su evolucién. I particular, la erosién producida por la
radiacion jonizante proveniente de las estrellas O, hace que ésias evolucionen rodeadas de una
compleja estructura en expansion formada por condensaciones o gldbulos de gas nentro a veces
flanqueados por “hordes brillantes” (bright rimsj producidos por el impacto de los vientos ioni-
zados sobre el material neutro. Algunas de estas condensaciones tienen aspecto de [ilamentos
v se conocen con el nombre de “trompas de elefante™ (elephant trunks). Las trompas de ele-
lante son largas “lenguas” de material oscuro (gas nentro y polvo) que a menudo se observan
et proyeccion contra el fondo luminoso de las regiones I 1. Generalmente, las trompas de ele-
fante apuntan eun direccion a la estrella o estretlas ionizantes v estin a menudao rodeadas de
los anteriormente mencionados bright rims. Estos globulos suelen aparecer formando cadenas
y sus tamanos varian entre 0.01pe y 0.3 pe. Las mds largas tienen masa comprendidas entre 5
y 10 My, con densidades enire 107 y 107em ™' Tn ol interior de las regiones H 1l se observan
también pequerias condeusaciones conocidas como “globulos de Speck™. Istas condensaciones
suwelen tener formas mas esféricas y suelen aparecer rodeando alas trompas de elefante. Esta aso-
ciacion entre las trompas de elefante v los glébulos de Speck sugiere el que estos allimos pueden
ser simplemente {ragmentos de los primeros (Herbig, 1974). Ejemplos de trompas de elefante v
de glébulos de Speck se preden encontrar en M &, M 16, 1C 1396 y NGC 2244 (1a nebulosa de la
Roseta). Sin embargo no todas las regiones IL1I tienen este tipo de objetos asociados a cllas,
por ejempto el complejo de Oridn hasta el momento, parece estar libre de tales condensaciones.
No obstante, en este trabajo se presenta la primera deteccidn de ohjelos similares a tas trompas
de elefante en M 12,

Schneps ef al (1980} estudiaron las trompas de clefante de la nebulosa de la Roseta v
cncontraron que los globulos parecian formar una estructura en forma de cadena que se estd
expandicndo desde el camulo de estrellas a la misma velocidad supersénica que el gas jonizado.
Este hecho sugiere que a lo largo de los glébulos de gas neutro, el gas ionizado esta siendo barrido
por os vientos estelares desde la cavidad central. Ademis, los glébulos presentan un gradiente
de velocidad a lo largo de su longitud, aumentando la velocidad en la direccién del cimulo de es-
trellas. Schneps el «l. interpretaron este movimicnto comno la accion de estiramiento {sirefeliing)
responsable del aspecto alargado de los glébulos. Para este estiramiento, la escala temporal pa-
rece ser comparable a la edad dindmica (expansién) de la nebulosa. Los globulos mis alargados
pareccn [ragimentarse formando teardrops (glébulos de Speck). Estos autores concluyeron que
los glébulos son los remanentes de un concha o envoltura barrida por los vientos estelares en
una regién HIL Ista capa densa puede formar las trompas de elefante bien por la existencia
de inhomogeniedades en la densidad en el medio ambiente, bien a 1ravés de inestabilidades de
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Rayleigh—Tayior. Segin ¢l primer proceso estudiado por Pikel’'ner v Sorockenko (1974), los
glébulos se forman cuando una parte de la envoltura barre una zona donde el material esta mnas
denso, La parte de la capa que barre esta regidn tiene una inercia mayor que el resto, con lo que
so expande mas lentamente y poco a poco serd dejada detrdas. De esta manera se produce una
estructura alargada que apunta en la direccidn del centro de la esfera. 5in embargo, este modelo
no explica porqué los globulos tienen siempre aproximadamente el mismo gradiente de velocidad
a lo largo de su longitud, lo cual implica un mismoe origen en ¢l tiempo para las trompas de
elefante.

Il segundo proceso es considerablemente mis complejo. Los vientos estelares producidos
por una estrella joven barren una cavidad en ta nube molecular. dando lugar a la expansion
supersonica de una capa (concha o envoltura) densa que aglomera cada vez mas material de la
nube ambiente, Si el cimulo de estrellas se ha formado en las cercanias de uno de los bordes
de ta nube molecular, llegard un momento en el que parte de esta capa alcance la parte externa
de la nube v continie expandiéndose en un medio de menor densidad. Cuando esto ocurre,
debido o que el medio menos denso ofrece menor resistencia de presion al avance de la capa
densa, ésta sufre una accleracién hacia el exterior producida por la presién en el interior de la
capa. Ista parte de la envollura es entonces inestable Rayleigh—Tavlor o lo que es lo mismo,
el gas de baja densidad es incapaz de sostencr la capa densa y ésta se rompe en fragmentos,
Huvendo los vientos tonizados entre ellos,

Il proceso anteriormente expuesto es similar a lo que ocurre cuando en un campo gravitatorio
un fluido de baja densidad se encuentra debajo de un Huido de alta densidad. En esta situacion
ol [lnido mdés ligero es incapaz de sujetar al mdas pesado v la superficie de interfase se deforma
generandose largas v estrechas puntas del material denso que se extienden hacia el menos denso,
tientras que éste penetra en el primero en forma de columnas redondeadas o *burbujas”. Ea la
fignra 1.7 s presenta un esquema de st desarrollo. Un estudio detallado de estas inestabilidades
puede encontrarse en Chandrasekhar {1981).

Una vez formadas. las trompas de elefante estan sometidas a la intensa radiacion jonizante
del ciimulo central de estrellas, lo cual produce la formacién capas ionizadas (LI layers) en
sus hordes mds externos o bright rims. La recombinacidén producida en estas capas apantalia al
resto del glédbulo de la ionizacidn total v éste es desvruido lentamente por el flujo de gas jonizado
evaporandose en el medio de baja densidad.

La resistencia de los glébuios en ol seno de una regidn I ha sido estudiada tedricamente con
hastante detalle (Tenorio—Tagle, 1977). Los resultados indican que fos glébulos suficientemente
opacos pueden sehrevivir a esta evaporacion ol tiempo suficiente como para que la accidén de
su propia gravedad sea importante, dando origen a estrellas poco masivas o globulos oscuros
cstables (Sanford ef al.. 1982, 1984).

La [ragimentacion de una capa densa de material molecular por los efectos vientos estelares
viene acompanada de otro tipo de inestabilidades conocidas como inestabilidades de Kelvin-
Helmholtz (ver por ejemplo Chandrasekhar, 19%81). IZstas inestabilidades estan producidas
cuando dos fluidos de distinta densidad (por ejemplo viento estelar v gas ambiente ) se encuentran
en contacto ¥y en movimiento relativo uno con respecto al otro.

Uno de los aspectos mas Hamativo de las inestabilidades de Kelvin—Ilelmholtz es que ocurren
independiontemente de lo pequeno gue sea la diferencia entre Jas velocidad- s de los fluidos que
50 encuentran en contacto. ks decir el estado estacionario (estable) es incapaz de inhibir el



es v sus elecios

(a) interfase inicial

(b) fase intermedia
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P

Figura 1.7: Desarrollo de la inestabilidad de Rayleigh— Taylor. py y p2 son las densidades de los
fuidos pesudo y ligero respectivamente, y g es valor de la aceleracion a la que estd sometido cl
sisterna.
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desarrollo de inestabilidades en cuanto aparecen corrientes en uno de los fluidos.

Il efecto combinado de las inestabilidades de Kelvin—Helmhotz y de Rayleigh—Taylor ha sido
desarrollado por Woodward (1976) al estudiar los efectos que produce el impacto de un viento
estelar sobre una nube molecular inicialmente con geometria esférica. La implosién desarrollada
en la nube es asimétrica, “aplanando” en primer lugar la nube, y rompiendo su superficie de-
sarrollando inestabilidades. Las nubes sometidas a estos vientos no tienden a colapsar como un
todo por los efeclos de la autogravedad, por el contrario se producen pérdidas de masa en forma
de largos filamentos de material proyectados hacla el medio internube, o como ondulaciones
sobre su superficie que son amplificadas por las inestabilidades (ver figura 1.8). Aunque en este
proceso la simetria esférica inicial se pierde y los movimientos de la materia en el interior de
la nube no estan dirigidos a converger hacia el centro de la misina, las inestabilidades por si
mismas “focalizan” estos movimientos a mds pequefia escala v colectan material de la nube en
condensaciones que pueden, eventualmente, colapsar. In este proceso juegan un papel impor-
tante la interaccion mutua de las inestabilidades de Kelvin—Helmhotz v de Rayleigh~Taylor,
v la acumulacion de materia es mas favorable cerca del centro de la superficie de la nube, en
donde solo la dltima inestabilidad tiene oportunidad de desarrollarse { Woodward, 1976).

1.6.2 Influencias sobre la quimica

Como hemos apuntado anteriormente, la formacién estelar ya sea de cstrellas de baja masa
como de estrellas masivas, produce fendmenos turbulentos en el interior de las nubes moleculares.
Fistos fendmenos son, cn principio, lo suficientemente locales como para que las condiciones fisicas
presentes en la mayoria del volumen que ocupa una nube molecular tipica scan razonablemente
uniformes, sin embargo, afectan a otro aspecto no menos importante como es la quimica del
medio interestelar.

La formacion estelar actia, principalmente, a través de dos procesos en la quimica de las
nubes moleculares:

s Lainlluencia de la radiacién UV o Fotoquimica
e La quimica de choques

La radiacion UV afecta, a su vez, de dos maneras diferentes en la quimica. Por una parte
calienta la nube aumentando su temperatura cinética ¢ influyendo asi en las velocidades de
reaccion de los procesos entre las distintas especies quimicas. Por otra parte, las moléculas
observadas en el medio interestelar son el resultado de un proceso de balance entre los procesos
de formacidn y destruccion. La formacidn de moléculas a su vez constiluye un proceso de des-
truceion de agquellas otras mds simples a partir de las que se forman especies mas complejas. Sin
embargo, en aquelias zonas sometidas a una cantidad significativa de fotones UV, los principales
procesos de destruceién son los provocados por la radiacion UV incidente (fotodestruccién). Los
procesos de destruccion de moléculas por esta clase de radiacién se lHevan a cabo de dos maneras
diferentes:

¢ Disociando la molécula y formando compuestos molecnlares o atdmicos mas simples (foto-
disociacion).
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Figura 1.8: Mapa de una nube molecular comprimida por ¢l paso de una onda de chogue { Wood-
ward, 1976). La dreas sombreadas representan los conlornos de densidades de 20, 40, 100 y
200 em™" 5.9x10° arios después de que un frente de chogque alcanzare la nube inicialmente de
forma esférica con un rudio de 15 pc y centrada en la posicion (0,0) del mapa. Como conse-
cuencia de la accion conjunta de las inestabilidades de Rayleigh— Taylor y de Kelvin— Helmholz
generadas sobre o superficie de la nube, esta desarrolla larges lenguas de material dirigidas ha-
cia ef medio internube. Las flechas representan la diveccidn y magnitud de la vclocidad relativn
del gas en el frente de choque.
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e Produciéndose nna ionizacion de los compuestos (fotoionizacién).

La zona de interfase de la region HIT y la nube molecular es de esperar esté afectada de estos
procesos va que sobre ella estan incidiendo los fotones UV procedentes de la regién H 1L

El otro aspecto que actia de una manera importante sobre la quimica de las regiones de
formacidn estelar son los frentes de choque. Como hemos visto anteriormente estos frentes son
muy comunes en las regiones en las que existen estrellas jovenes, va que pueden ser una de las
consecuencias de los procesos de eveccidn de masa que tienen lugar en las primeras fases de la
formacion estelar, o bien aparecer durante fa expansion de ias regiones I 1I, o ser producidos
por los vientos ionizados de las estrellas OB. Estos frentes se desplazan a una velocidad superior
a la del sonido en el medio y su resultado es una regién de transicién en la que el gas de la nube
es sometido a una repentina compresion y calentamiento. Como consecuencia las propiedades
de este gas cambian abruptamente, creandose una superficie de “discontinuidad” cuya anchura
es pequena cn comparacion con las dimensiones de la nube, v en la que la densidad, presion,
velocidad v otros pardmetros cambian discretamente.

L) paso de un frente de choque comprime el gas un factor 4, lo acelera a 3/1 de la velocidad
de choque [vy), v lo ralienta una lempteratura

1 2
T = 2900 wﬂ) K 1.1
(JOkm 571 (1.1)
st se trata de gas atémico neulro y a
v 2
7 = 1400 [ —— -—) K 1.2
(\10 km s~ ! (12)

si el gas estd jonizado.
Uin [rente choque suficientemente rapido es capaz de ionizar el gas. En este caso los fotones
del proceso de recombinacion

Hf+e — U+ hy (1.3)

pueden ser lo suficientemente numerosos como para causar la lonizacion y disociacién del gas
situado delante del frente, y retrasar o inhibir fa recombinacion y formacién molecular en las
regioties detras del choque. Esta radiacién ademas de calentar el gas, puede ocastonar una subida
brusca de la temperatura de los granos de polvo.

Ion el caso de que el frente de choque se produzea en presencia de un campo magnético, los
movimiento de los iones y electrones tienden a seguir las lineas de campo mientras que las especies
nentras no son afectadas por el campo, por lo que en el estudio del fendmeno hay que considerar
las particulas cargadas v las neutras por separado. En este caso. y si el campo magnético es lo
suficicntemente intenso, puede ocurrir gque las condiciones {isicas no varien de maunera abrupta
sino mads suavemente, con lo que no se llegan a alecanzar temperaturas van clevadas como las
indicadas anteriormente por lag ecuaciones 1.1 y 1.2, No ohstante, si se alcanzan temperaturas
lo suficientemente elevadas como para superay la energia de activacion de importantes reacciones
quimicas que afectardan a la composicion molecular v atémica de los alrededores.
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Capitulo 2
La Region de Oridén

2.1 Gran escala

Orion es una de las regiones del cielo mas cercanas (a unos 500 pe de distancia) que presenta
evidencias de una reciente formacion de estrellas masivas. Por ello, se han realizado un gran
nimero (e estudios observacionales ya que, sin lugar a dudas, esta region constituye uno de los
l[aboratorios méds importantes donde contrastar las teorias de formacion y evolucién de estrellas
masivas. xisten numerosos libros y articulos de revista que realizan un repaso a las distintas
ohservaciones que se han efectuado sobre Orién v que exponen y/o proponen diferentes modelos
gue tratan de explicar fa morfologia asi como las condiciones fisicas quimicas de esta region.
De entre estos trabajos cabe destacar las revisiones realizadas por Goudis (1982) v por Gen-
vel & Stutzki (1989}, En este capitulo se realiza un compendio de todas las observaciones y
resullados existentes hasta la fecha basandose esencialmente en los articulos de repaso mencio-
nados anteriormente complemeniandolos con los resultados mas actuales aparecidos después de
la publicacidn de los mismos.

Los mapas a gran cscala del gas molecular (especialmente de la transicion J = 1 — 0 de
2C0) de la region (figura 1.1), muestra dos complejos molecnlares coincidentes, aproximada-
mente, con varias de las nubes oscoras (Lynds) que han sido detectadas en el drea. Fl “complejo
molecular norte” {ver figura 2.1) en la transicion anteriormente mencionada, es una region de
emisidn muy extensa asociada con fa nube oscura L 1630 { Lynds, 1962). Esfa emisién se extiende
aproximadamente sobre una region de 4° en direccion N—S§ desde la nebulosa de la “Cabeza
de Caballo™, NGC 2023 y NGC 2024 (Orion B) hasta las nebulosas por reflexion NGC 2068 v
NGC 2071, Por otro lado. el “complejo molecular sur™ (Kutner ef al., 1977) es una regién mas
grande asociada con las nubes oscuras L 1640, L1641 v 1. 1647, que se extiende 6° hacia el sur
desde la “Nebulosa de Orion™ (NGO 1976, M 12, Oridn A v es alargada v paralela al Plano
Galactico con —19.4% de Latitud Galdetica. La emisién molecular de este complejo sur se sub-
divide a su vez cn tres nubes de material neutro: OMC 1 situada detris de la region 111 M 42,
OMC 2 relacionada cou la region HIT M43 y cuyve maximo en la emisién de CO{J =2 — 1) se
encuentra aproximadamente 47 al norte v 1” al oeste de la misma, y OMC 3 situada aproximada-
mente 16 al norte de OMC 2, Bl extenso survey en CO reatizado por Maddalena et al {1986),
muestra que esas dos nubes conocidas también como Orion A y Orién B debido a las dos regiones

27
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HII mds importantes a las que estdn asociadas, estan intrinsicamente conectadas por un puciie
de bajo nivel de emision. Ln total cada nube cubre una region del cielo de aproximadamente
29 v 19 grados? respectivaniente. con masas cada una de ellas de 10° M (estimacion realizada
& traves del Teorema del Virial). Orién A y Orién B se encuentran inmersas en una nube de gas
(HI) de baja densidad cuya masa total es de &= 7 x 10" M., Este gas aparece como emisién “re.
saltada” de fa componente mas extensa de la emisién de H 1 relacionada con el Plano Galdctico.
Situada aproximadamente 8 al esto el complejo de Orién A, se encuentra la nube molecular de
Monoceros R2 (a una distancia del Sol de 850 pe). Actualmente no estd claro si esta regién se
encuentira relacionada con los complejos meleculares de Orion A y Qrién B. La nube NG 2149
podria ser un filamento que conectara Oridn A y ol complejo de Monoceros en su borde Sur. Sin
cembargo, no existe una continuidad entre las respectivas velocidades de las nubes.

NGC 2149 forma parte de una compleja cadena de filamentos que se extiende 20 sobre el
cielo y estd inclinada 50° con vespecto al Plano Galdactico. Esta cadena de filamentos conecta
Oridn A con el Plano Galactico. Paralelamente a élla se encuentra el “filamento norte™ que
conecta Oridn B con, también, el Plano Galdctice.

Ilxiste una extraordinaria similitud entre Ja distribueidn a gran escala de CO v los mapas a
gran escala entre 12 v 120pm obtenidos con el satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite)
(Robinson, 19%4; Beichinan, 1988). Gas y polvo, muestran un ridge ( “cresta™) con un abrupto
corte en la emision a lo largo del borde ceste, La emision de CO es intensa en el ridge cerca de
las regiones HII de Orion A, NGC 1977, NGC 2023, NGC 2024, NGC 2068 y NGC 2071, Todas
ellas son conocidos nicleos de formacion estelar masiva v muy prominentes en los mapas IRAS.

Este trabajo se centra en el estudio del gas molecular asociado a la region H1I de Orion A
conocida también como “NGC 1976, M 42 o la gran Nebulosa de Oridn”. Fa las siguientes sec-
ciones realizaremos una exhaustiva descripeidn de su morfologia, condiciones [isicas y quimicas.

2.2 La componente estelar

2.2.1 La asociacion de estrellas masivas Ori OBI y la formacidon estelar se-
cuencial en Orién.

La asociacidn estelar Orién OBT es la mds importante de esta regién. Estd formada por unas
hE estrellas con clases comprendidas entre O6 v B2 {Blaauw, 1964) de las cuales las estrellas
OB 8! (el Trapecio) son las mds brillantes del subgrupo mas joven de ia asociacion v las res-
ponsables de la excitacidn de la region HII M42. La asociacién Oridn OB estd dividida en
cuatro subgrupos la, Ib, le e Id con edades de 12, 8, 6. 1 millones de afios respectivamente. Los
grupos mas viejos licnen diametros mas grandes, v relacionando tamarno y edad. se oblicne una
velocidad de expansion cercana a los 2kms™", en buen acuerdo coun la velocidad de dispersion
de 2.3 kms™" wedido en el cimulo méds joven. Los subgrupos mds viejos se encuentran a dis-
tancias (proyecladas) mds grandes de la nube molecular que los més jovenes. Similar tendencia
se observa en 111, cuva densidad columnar estd correlacionada inversamente con la edad de los
subgrupos. Todos estos hechos soportan fuertemente la idea de que la formacion estelar fue
disparada desde el exterior {Elmegreen & Lada, 1976 v 1977).

La distancia estimada para las estreilas de la asociacion OB varfa entre 400 v 500 pe (Borgman
& Blaauw, 1961: Johuson & Hiltner, 1956: Lesh, 1965: Sharpless, 1952 v 1962; Walker, 1969;
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Figura 2.1: Representacion esquemdlica de los complejos moleculares de lu region de Orion.
Las nubes oscuras estan delimitadas por el contorno continuo y designodas por su nimero L
(Lynds, 1962). Las nebulosas opticas estdan marcadus mediante lineas a rayas, y elgunos objetos
Herbig— Haro (HH) se indican mediante puntos. El contorno discontinuo representa el nivel del
borde de mas baja evcitacidn de 11641, También estan sefialedas algunas de lus estreflas de la
constelacion de Orion
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Warren & Hesser, 1978) y estd de aewerdo con la determinacién directa de la distancia al
nicleo de formacion estelar BN—KL en la nube molecular OMC 1 mediante 1la medida de tos
movimientos propios de los maseres de HyO (470£70pc, Genzel ef al., 1981). Debe de existir un
gradiente en la distancia entre los distintos subgrupos de estrellas OB estando més cerca los mis
viejos que los jovenes (Borgman & Blaauw, 1964; Crawford & Barnes, 1966; Warren & Hesser,
1978) y siendo la distancia entre ellos de aproximadamente 50pc. Mediante esta distancia y
la diferencia de edad entre los subgrupos se puede realizar una estimacién de cial ha sido la
velocidad de propagacién de la actividad de formacién estelar, siendo ésta de aproximadamente
25 pemillones de afios™, 0 25 kms™!. Una velocidad tan elevada podria explicarse si la secuencia
de los eventos de la formacién estelar fuera propagada por la combinacién de los frentes de choque
producidos por las explosiones supernova de las primeras generaciones de estretlas.

2.2.2 La distribucidén de estrellas poco masivas

Un examen de la emisién en las lfmeas H, como trazadora de la formacién estelar de baja
masa, muestra una distribucion que se ajusta bastante bien a el ridge molecular de la nube de
Orién A (ver figura 2.4). La distribucién de este tipo de estrellas jovenes poco wmasivas tiene
su maximo en el drea del “cimulo de la Nebulosa de Orién”, aunque también se encuentran
repartidas de una manera menos densa siguiendo la regidon de emisidon molecutar. El cimulo
de la Nebulosa de Orién contiene al menos 10° estrellas (Jones & Walker, 1988) y lienc una
extension de aproximadamente 2.5pc en direccion cste—oeste v 4.5 pe en la nortessur a lo
largo del ridge molecular central con forma de “S”. Kl survey de fa nube L1641 de Nakajima et
al. (1986) muestra que los objetos pre—secuencia principal estan asociados con la nube oscura
en la zona sur de la nube Orién A. Cohen & Kuhi (1979) encuentran que las esirellas T Tauri
en Orioén tienen menos de unos pocos millones de afios, tiempo similar a la edad de las estrellas
masivas formadas en el ciimulo de la Nebulosa de Oridn. Otro indicativo de la juventud de estas
estrellas pre—secuencia principal es su inusual actividad en el rango de rayos X (Ku ¢l al., 1982).

2.3 La “Nebulosa de Orién”

Los objetos visibles mds importantes del complejo de Qridn son por supuesto la “Gran Nebulosa
de Oridon”, M 42 y su comparniera M43 (ver figura 2.2). M43 es una regién ILIT pequena y, aproxi-
madamente esférica y simétrica, iluminada por » Ori, una estrella joven de tipo B. Por el contra-
rio, M 42 es una regién HII mds extensa que su compaiiera y con una morfologia irregular (ver
figura 2.2). Fstd excitada principalmente, por las estrellas del “Trapecio” (8! A Ori—6" D Ori),
un grupo de estrellas jovenes pertenecientes a la subasociacion de estrellas OB 1d Ori. La emision
de M 42 y M 43 estd claramente separada por un filamento de polvo lamado Dark Lane (“Vereda
Oscura™). Este filammento se “dobla” alrededor de M 42 cubriendo una pequeiia parte de ella v
formando de esa manera, la zona conocida por “Bahia Oscura™.

En el interior de M 42 se puede observar cierta estructura en particular, una “barra” brillante
{frente de ionzacién) conocida como la “barta Optica”, cercana a 67 Ori v un nlcleo central de
~ 3’ de diametro. Puesto que las regiones de la “barra” mas cercanas a las estrellas del Trapecio
(6" Ori), muestran emisién de iones de dlomos con grados de ionizacién mas altos que aquellas
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20148 MAs cercanas a tas estrellas #2 Ori, la fuente de energfa no pueden ser estas iltimas sino
probablemente 81 Ori.

Observacionalmente se ha establecido que, para una especie atomica dada, existe una relacién
entre el patron de velocidad radial del gas ionizado v el grado de ionizacion del mismo. En
concreto, cuanto menor es el polencial de ionizacién de una especic, sus lineas de emisién se
encuentran wmds desplazadas hacia el rojo. Asi por cjemplo ¢l OI1L, CII, NI, ¥ SII tienen

velocidades radiales ~ 9 — 9.7kms ™', mientras que Hell, O [II, y Nelll, cuyos potenciales de
1

ionizacion son mas elevados, lienen velocidades ~ —2 ki s™

Figura 2.2: a) Inagen de las nebulosas M 42 y M 48 en la banda [ST1] AN6T17,6731A.
b) Representacion esquemdtica de los rasgos aplicos mds importantes de M 42 y M /3.

Como va se ha comentado en secciones anteriores los primeros modelos que se realizaron
de la Nebulosa de Orién eran esféricamente simétricos, sin embargo en 1973 Zuckerman, y
posteriormente Balick et al. en 1974, propusicton un modelo de la misma en el que la nube
molecular se sitia detrds pero muy cerca (~ 0.1 — 0.2 pc) de las estrellas del Trapecio, estando
ta regidn U limitada por la densidad en la direccion del observador y erosionando a la nube
molecular por la cara posterior.

Este modelo es capaz de explicar la mayoria de las caracteristicas principales del patrdén de
velocidades radiales observado. LEn la interfase HI-—-HIT detrds del Lrapecio, el gas sufre un
proceso de aceleracion debido al gran gradiente de presion esperado. Las lineas de bajos grados
de jonizacion (por ejemplo; O1, CIT, NI, v STI) se forman en lugares préximos al [rente de
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lonizacién, donde los gradientes de presion han sido sélo parcialmente efectivos al acelerar ol
gas, mientras que las lincas de alto grado de jonizacién (1lel, OII1, y NelIll) provienen de una
region mas cercana a nosotros, en donde el gas viaja a la velocidad del sonido relativa al frente
de ionizacion.

La morfologia general del niicleo es similar para las diferentes longitudes de onda, en contraste
con la emisién de las nebulosas planetarias que muesiran varios v bien estratificados estados
de excitacidn. Ksto es debido a la estructura inhomogenea del gas cuya la densidad decrece
abruptamente con la distancia al centro.

Observaciones en el continuo a 20 cm realizadas por Yusef—Zadeh han mostrado una nueva
imagen de la region HII M42. Dichas observaciones evidencian una nchulosa con forma ¢énica
cuya geometria se explica en términos de la interaccion del gas jonizado vy el gas neutro de la
nube ambiente. ‘También se observa un intricado conjuto de filamentos que rodean la region
del Trapecio y que son inferpretados como frentes de choque producidos, quiza, por los vientos
estelares procedentes de las estrellas del ciimulo del Trapecio.

2.3.1 El “ctiimulo del Trapecio”

Trumpler {1931) y Baade & Minkowski {1937) fueron los que primero observaron la existencia
de una concentracion de estrellas débiles visibles cerca de la asociacién 8! OB conocida también
como “ctmulo del Trapecio”. Segin Herbig & Terndrup (1986), 1a mayorfa de las estrellas
pertenecientes a este cimulo son jévenes (con una edad menor que unos cuantos millones de
afios), y casi no hay signos de una poblacion estelar con edades mayores a 107 anos. la practica
totalidad de las estrellas de este cdmulo tienen masas comprendidas entre 0.5 y 2 M. Fa
improbable que las estrellas visibles del cimulo del Trapecio se hayan formado durante la vida
de la nube molecular (> 107 ajios) sino que su formacién debe de ser reciente. La densidad
de estrellas del cimulo cs de 2x10° ostrel]aspc 3, que corresponde con una densidad media de
al menos 10° niicleos de hidrégeno cm™, que es la tipica en los micleos densos de las nubes
moleculares. Por tanto las estrellas deben de haberse formado con gran eficicncia a partir de
una condensacién muy densa en la nube OMC 1

Estudios de las velocidades radiales y de los movimientos propios de las estrellas en ¢l cdmulo
de la nehulosa de Orién muestran una dispersion de velocidades de 2.3 £ 0.1 kms™!, para unos
900 micmbros (Jones & Walker, 1988), v 1.5 4+ 0.2kms~" para los 49 objetos mds brillantes
(van Altena ef al, 1988). Estas velocidades son demasiado grandes como para mantener en
equiltbrio de virial a la Nebulosa de Oridn o al cimulo de Trapecio. Sin embargo, el conjunto
nube molecnlar, cimulo de estrellas poco masivas, v asociacidn de estrellas OB probablemente
salisfaga el criterio de virial.

El origen de este conjunto de estrellas es desconocido. La situacion mas probable es que un
ciumulo muy denso de estrellas jovenes en la fase de pre—secuencia principal se ha formado en las
cercanfas de 81 (! en unos cuantos millones de afios, probablemente a partir de una concentracién
inusualmente densa de gas. Su densidad en la actualidad es aun més de dos érdenes de magnitud
superior a la de cimulos jovenes ordinarios (Herbig & Terndrup, 1986). Ll cimulo probablemente
se dispersarda en un futuro como las estrellas OB en el Trapecio y en BN—KIL removiendo el
gas necesario para mantener ligado el conjunto del sistema. Liste escenario es consistente con
la idea inicial de Herbig (1962) de que la formacién de estrellas poco masivas en una nube cesa
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tan pronto como las estrellas masivas se han lormado y dispersado la nube {ver también Lada,
FIRT).

2.3.2 La emision en el infrarrojo (IR)
La Nebulosa del Trapecio o Ney—Allen

El polvo caliente que se encuentra en la zona de interfase entre ta region HIT y el gas neutro, y
que emite en el IR cercano y medio, muestra una morfologia similar a la observada en el visible ¥
en longitudes de onda radio. Esta emision estd fisicamente asociada con M 42 v es conocida como
la “Nebulosa del Trapecio”™ o “*Ney—Allen”™ (Ney & Allen, 1969). La distribucion de la energia en
el nfrarrejo que representa la re—emisién por el polvo de la radiacion estelar absorbida puede ser
explicada si tos granos de polvo estan compuestos por silicatos. TNl mecanismo de calentamiento
del polvo seria la radiacion L, procedente de la regidon H 11 (Gehrz et al., 1975).

A 10 Jos silicatos se observan en emisién en la Nebulosa del Trapecio y en absorcién en
la region de la Nebulosa KL {ver mds adelante). Esta sitnacion se interpreta de manera que
la emision de la Nebulosa del Trapecio estd producida por los silicatos de los granos de polvo
de las envolturas circunestelares, mientras que la absorcion observada en KL se origina en una
extensa nube de polvo que rodea al cumulo infrarrojo.

La Nebulosa KL

La *Nebulosa de Kleinmann—Low?”, también conocida como “Nebhulosa KI.” (Kleinmann & Low,
1967, se encuentra 1" al NW de las estrellas del Trapecio tiene un didmetro de 30" v no coincide
coll ninguna estructura observada en radio, por tanto no parece cstar producida directamente
poi las estrellas del Trapecio y puesto gue no absorbe luz de la nebulosa ptica (M 42) debe de
situarse detrds de la misma,

Ricke ef al. (1973) mostraron gue con mayores resoluciones espaciales la nebulosa infrarroja
KL se divide en nunerosas fuentes compactas con diferentes temperaturas de color. Los mapas
de 2 a 30 pm (Downes of al., 19815 Grasdalen ef al., 1981: Lee of al., 1953; Wynn—Williams e!
al., 1984) muestran al menos diez fuentes infrarrojas “compactas”™ de las cuales cinco {(IRcL, 2, 3,
4 ¥ 5) se encuentran en €l interior de la Nebulosa KT.. La fuente [Rcl es también conocida como
el objeto BN, descubierto por Becklin v Nuegebaver en 1967 {Becklin & Nuegebauer, 1967) . Al
principio se pensd que todas estas fuentes eran de naturaleza estelar v que estaban en un estado
evolutivo temprano. sin embargo estudios posteriores cambiaron esta imagen considerablemente.
I la tabla 2.1 se dan las coordenadas de las cinco fuentes infrarrojas compactas situadas en el
interior de la Nebulosa K.

La Juminosidad total del complejo en el infrarrojo medio y lejano estd comprendida entre
6x10% v 1.2x10° L., {Drapatz ef al.1983; Jaffe et al., 1984; Thronson et al., 1986; Werner cf al.,
19763 lo cual indica que las estrellas jovenes del cimulo son luminosas y masivas.

l.a estrucinra de la Nebulosa Kl se deduce principalmente de las observaciones de la po-
larizacion a 3.8 pm de Werner ef el (1983) y de las cartografias con alta resolucién entre 2 v
30 pra de Lee of al (1983) v Wynn—Williams ef al. (1984). Segin estos datos, la emisién de
la nebulosa entre 2 v < estd [ertemente polarizada. I8l prado de polarizacion (por encima
del 50%3, su dependencia con la longitud de onda, v su distribucion espacial sistematica a gran
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Fuente infrarroja « (1950) 6 (1950)
[Rel (objeto BN)  5M32m468 T —50247177

IRe2 (1IRS3) Sh32MATIG 5024 24"
[Re3 Sh3omaes 7 —5004/25"
[Red SRA2mA6Y R 5Oy
IRehH sh32miGe 0 —5o2l33"

Tabla 2.1: Posiciones de los miembros del cidmulo infrarrojo de OMC 1 de acuerdo con Rieke el
al., 1973 Otra fuenle infrarroja, IRS2, fud detectade por Wynn— Williamms & Becklin (1974),
esta nueva fuente se sitia al norte del cimulo (o = HM329468.3, —5°23'55" ) y no estd asociada
con €l

escala son una prueba de gue la radiacidn polarizada es debida a lnz dispersada proveniente
de las fuentes iluminadoras IRc2 y BN (Hough et al., 1986; ver figura 2.3). Dyck ¢t al, {(1973)
[ueron los primeros en detectar la emision polatizada a 10 pm y Aitken ef al. (1985), a partir de
la distribucidn a gran escala del patron de polarizacion de la radiacidon a 813 . dedujeron
que los granos de polvo estaban alincados por el monento angular intrinseco de los fotones
provenientes de 1R¢2,

[Ie2 es una fuente intensa a 2—-30 pm aunque estd fuertemente oscurecida por el borde de una
condensacion de gas y polvo dpticamente espesa (N {1,)= 102" cm™ o 7(10-30 pm)= 10 — 20)
2" al sur de la misma. BN (L = 10* Lg) e IRe9 (L > 200 Ly) son las otras dos fuentes de la
region que claramente son luminesas por si mismas. Los picos de la temperatura de color mas
intensos calculados a partir de la emision a 8 v o 125 pan, v a 12,5 v 20um son BN e [Re2
seguidos de TRetl, lo que sugiere que contienen of polvo mds caliente y cercano a las fuentes
excitadoras. Las zonas de mayor dispersion a 2.2 v 3.8 um (1IR3, 4, 5, 7) coinciden con los
picos mds intensos a 20 y 30 g, lo cual indica que los granos de polvo absorben la radiacion a
2—20 pm v la re—emiten a longitudes de endas més largas. Bl médximo de la densidad columnar
del gas coincide con fos picos de la opacidad del polve a4 20—30 i v el minimo de intensidad a
830 pm. 128 decir, existe una anticorrelacién entre la emision molecular y la infrarroja debido
a una distribucion muy poco uniforme del polvo.

IYl modelo de la regién qne mejor se ajusta a los datos en el infrarrojo v radio es el propuesto
por Wynn—Williams el al {1984). Segin cste modelo. la geometria de la region BN KL es
la. de una cavidad con un didmetro de aproximadamente 1017 cm, centrada en TRe2 (fuente de
mayor luminosidad de la region (Lipe = 2 — 10x10* 1.)). v abierta por la aceidn de los flujos
provenientes de esta ultima. La cavidad estaria rodeada por fragmentos de la nube molecutar,
los cnales serian la mayoria de los olros picos de la Nebulosa K1 {(IRe3. 5, 6, 7, otel). TRed es
un intenso pico en la temperatura del gas en el “ridyge compacto™ {(ver mds adetante) v puede
contener una [mente intrinsicamente luminosa en su interier. La baja opacidad en el infrarrojo
y de la densidad de columna del gas/polvo ({38 um)< Lo N(1,)< 102 em~2) en la direceion
de la cavidad es probablemente debida al violento viento estelar procedente de TRe2.
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Figura 2.3: Distribucion del vector eléctrico de la polarizacion a 3.8 um (Werner et al., 1983)
superpuesto sobre el mapa a 20 pm de 2" de resolucion espacial (Downes et al., 1981). Segin
Werner ef al., la emision polarizada a 3.8 pm es debida o la dispersion por los granos de polvo.
Las flechas disconlinuas representan el origen posible de la radiacién dispersada.
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2.3.3 La emision radio en Orién A. El complejo molecular OMC 1

La cresta de la emision de las nubes moleculares de Gridn A y Orién B observada en CO (ver sec-
cién 2.1) representa también la posicion del material molecular de alta densidad (g, > 100 an™)
y se observa en las medidas a gran escala de OH (Band & Wouterloot, 1980), v 1,CO (Cohen
et al., 1983). Ll ridge o cresta de Orién A (10 pex2pe) ha sido también cartogratiado en de-
talle en la transicion J = 1 — 0 de 'CO por Bally ¢t al. (1987). Consiste en un filameuto
con forma de *5" de airededor de 1% (8.6 pc) de longitud v centrado aproximadamente en la
“Nebulosa de Oridn”, v una estructura en forma de “V7, de longitud 4° con la punta cerca de
la misma nebulosa v sefialando hacia el noroeste, en direccion al centro de la asociacion Ori
OBI (ver figura 2.1). lLa nube presenta una intrincada morfologia mostrando multitud de fila-
nmentos asi como una compleja estructura cinematica. Bally ¢f «l. (1987} identificaron mas de
100 condensaciones individuales que cubren dreas que van desde 30 hasta 100 minutos de arco? y
tienen masas comprendidas entre decenas v varios clentos de M. La nube molecular asociada
a la region HIT M 42 es conocida como OMC 1. La emision de esta nube wmolecular se extiende
varios parsecs en direccidén norte—sur en [os mapas e moléculas trazadoras de alta densidad
como HoCO (Kutner et al., 1971; Kutner & Thaddeus 1971; Thaddeus ef al.. 1971; Harvey
et ol., 1974, Lvans of al, 1975 Kutner et al., 1976). HCON {(Clark ef ol 1974) v €8 (Liszt ot
al., 1974). Por otra parte, también se observan maximos locales en las cercanias de la fuente
infrarroja OMC 2 (Gatley ¢f «l, 1974: Ho ¢f al., 1979) v ana abrupta zona de interfase con {a
region HII NGC 1977, Esta emision es conocida como of “ridge”™ v constituye la parte central
del filamento con forma de *S” observado en PCO (Bally ef al., 1987).

Muchas de las condensaciones observadas cn este ridge conticnen estrellas en su interior
que han sido observadas en el infrarrojo cercana {(Gatley ef al., 1974; Johnson of af., 1090},
son tmaximos de emision en el infarrojo tejano, o estdan asociadas con maseres de 1,0 y flujos
bipolares (Bally «f afl., 1987; Genzel & Downes. 1977: Wouterloot & Wamsley. 1986). Por
ejemplo la condensacion denotada por Keene ¢t al. (1982) como OMC L=Sur conticne el finjo
bipolar Orion—5 (ver seccion 4.4) (Ziarys ot al.. 1987; Schmid—Burgk et al., 1890). Esta fuente
es menos luminosa (~ 0% L) v tiene menos masa (~ H0 3,) v una temperatura del polvo
menor {45 K, Drapaiz cf al, 1983; Jaffe ¢t al., 1984) que la Nebulosa KL (10° L., 150 M,
70 K), lo que indica que, o contiene estrellas menos Inwinosas que csta ditima, o se encuentra en
un estado mas temprano de su evolucién. Olras condensaciones son frias v pueden ser candidatos
a nubes en proceso de colapso ( Harris et af., 1983 Mundy et al., 1986; Wilson & Johnston,
1989). Mundy €l al. { 1988) se dieron cuenta de que el ridge de condensaciones de OMC 1 podria
laber sido comprimido exlernamente por la expansidn de la region H1I Oridn A. Fsta situacion
no es exclusiva de OMC I, Mezger ¢f al. (1988) mediante observaciones a Lmiu, encuentra
condensaciones de polvo compactas {107) en NGC 2024 v Lada {1989) encuentra una serie do
condensaciones densas en Oridn B a pastiv de observaciones en la linea J = 2 — Lde C5.

[Tay un cambio a gran escala en el campo de velocidades a lo largo de la nube molecular de
-1

Oridn A que va desde vysp = 12kms~" en el noroeste hasta Skms™! en el sareste que ha sido

interpretado como un giro de la totalidad del complejo molecular alrededor de un eje en fa diree-
.. . R, - : P B

cidn esleoeste { Kutner ef al.. 1977). Fl valor del gradiente en media es de 0.135km s~ pe™!,

yue corresponde a un periodo de rotacidn de 1« 107 anos. Fl sentido de la rotacion seria opuesto

a la rotacion diferencial del disco galdctico. Sin embargo nna rotacion simple no es suficiente



Pigura 2.4: Representacidn en escala de grises de la cmision de la molécula de ™CO integrada
entre las velocidades (LSR) 2.5 y 13.5km s Ven lo dircecion de la region sur de Orion. Las

intensidades representan rangos que van desde 0 hasta 54 K km s~ [magen tomada de Bally et
al.. 1987
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para realizar una adecuada descripcion del campo de velocidades medido. Las velocidades son
casi constantes en condensaciones de aproximadamente un tamafio de 19 {Cohen et al.. 1083
Kutner et «f., 1977). Ll filamento con forma de *S™ muestra una estructura de velocidades ex.
traordinariamente complicada, incluyendo nn pronunciado salto de la velocidad en las cercanias
de ta Nebulosa KL. Ademas, el campo de velocidades puede estar perturbado por la interaccion
con los frentes de jonizacion y de choque procedentes de la region H1I alrededor de las estrel-
las del Trapecio (Loren, 1979; Sugitani el al, 1986; White & Phillips, 1988). Por otra parte.
la anchura supersonica de las lineas (entre 1 y 5kms™") sugicre la presencia de movimientos
turbulentos locales. (lomo ya hemos visto en capitulos anteriores los flujos bipolares podrian
ser una de las principales fuentes de estos movimientos turbulentos. In un survey realizado on
el complejo molecutar sur de Oridn, Fukui ef el (1986) encuentran un total de siete flujos. La
cantidad de luminosidad mecdnica que estos llujos depositan en la nube es de aproximadamente
2 L, excluyendo la energia del outflow(s)de BN =KL (200 L;; Solowon et al., 1981}, Si el actual
nimero de {lujos es representativo del numero de flujos que ha conteunido la nube cu otro tiempo,
entonces éstos pueden suministrar una energia de turbulencia del orden de 10% erg. Los flujos
moleculares de estrelias de baja masa deben de afectar a una lraceidn cousiderable de la nube
va que estidn distriboidos aproximadamente de una manera unilorme sobre ella (Fukat €l al.
1986 1.

El nicleo de OMC 1

Las diferentes componentes del gas neutro en el niicleo de OMC 1 se denominan de acuerdo con
la anchura de las rayvas que las caracteriza. In funcidon de csta anchura estas componentes se
conocen cou los nombres de spike, plateau, v hot core.

» El “spike”

Conocida también como la componente del ridge de OMC 1, es una emisién muy estrecha
(Av =4 kms™") pero de gran extension espacial, que recorre de norte a sur la Nebulosa K1..
El centro de la linea se encuentra a velocidades radiales comprendidas entre 8 y 10 kms™! v
se observa en gran variedad de molécnlas. La cinematica del gas molecular asociado a la
componente del ridge ha sido motivo de un importante debate en los wltimos dies afios.
En las primeras cartografias realizadas en single—dish (por ¢jemplo, Turner & Thaddeus,
1977) la emizsion del ridge molecular ambiente tiene una extension de aproximadamente
6 (~ Lpc) a lo largo de la direccion norte—sur.  Esta cmisién presenta un salto de
+1kms™! en la velocidad central de la linea {~ %.7kms™") sobre su regién mds interna
de aproximadamente 1’ de extensién (0,16 pe), que fué interpretado como una rotacidn,
Posteriormente se ohservd que la emision de muchas moléculas (HCN, HCOT, HCLN,

SO, C5 vy Hy0) presentan un cambio de velocidades de unos 8kms™ en el suroeste,

a 10kms™! en el noreste. A pequena cscala, Hasegawa ef al. (1984) a partir de sus
observaciones de C8, propusieron que dicho cambio de velocidades es debido a la rotacion
diferencial v colapso de un disco molecular. A las mismas conclusiones llegan Vogel ¢!
al. (1985) con ohservaciones interferométricas de 1JCN de alta resolucidn angular (6”). La
velocidad del ridge parece diverger en las cercanias de TRe2 por ambos lados, lo cual seria
consistente con una rotacidén Kepleriana alrededor de nn objeto central. Vogel et al. {1985)
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calculd una masa de 256 My suponiendo una inclinacién del ridge de 40° con respecio del
plano del cielo. Alternativamente, el salto de 2kms™! entre el gas del ridge al suroeste y
noreste de BN—KL hizo pensar a Ho & Barret (1978) a partir de observaciones de NHs,
que era producido por la colisién de dos nubes moleculares. Bastien et al. (1981) mediante
observaciones de H2CO confirmaron el modelo de las dos nubes moleculares con distinta
velocidad, pero ademas argumentaron que precisamente esas dos nubes confinarian el fhujo
de alta velocidad observado en Orién produciéndose de esta manera, la distribucién en dos
lébulos de la emision de Hy (ver mds adelante). Esta misma interpretacién realiza Padman
el al. (1985) mediante observaciones de CS, v mds recientemente Womack et al. (1993)
con NoHT.

Johannsson c¢f al. {1984) observaron una nueva componente conocida como la “compo-
pente compacta del ridge”. Fsta emision no es facilinente reconocible debido su anchura
(3kms™1), ¥ se detecta en las observaciones de moléculas trazadoras de temperaturas
cinéticas altas como CH3CN (Andersson, 1985) y CH3;0H (Menten ¢t al., 1986) con las
gue se han calculado temperaturas de ~ 150 K. Il “ridge compacto” se localiza en una
region situada aproximadamente 207 al sur de BN, centrada cerca de IRc5 (Johnston et
al., 1983) v mas pequena que 40", La velocidad de esta componente compacta también
es de 8kms~! y se diferencia de la componente del ridge por su posicién, cercana a BN,
v a su temperatura, v de la del hot core {ver mis adelante) por su velocidad (8kms™ 1) vy
anchura (3kms=1).

La extension espacial de la emision del ridge es de menos de 207 para la componente
compacta (por ejemplo en HDO), v de aproximadamente 8 para la componente extensa
(en la emisidn de NIz, CO, H2CO, etc). La distribucién de temperaturas y densidades
calculadas para distintas especies y componentes también varia considerablemente. Para
Ja componente extensa se estima un limite inferior para ny,del orden de 107 cm ™ mien-
lras que para la componente compacta v mas densa algunos autores sugieren el valor de
107 em ™, Kl rango de temperaturas va desde 20 K (CS) para el ridge cxtenso” a mas de
100 K para el ridge compacto” y la componente a 8 km s~ (CH3CN, CH;0H).

El “platean”

Bl platenu o *pedestal” es una emisién muy ancha (Av = 30 — 100km s™!) cuya extensién
espacial es de aproximadamente 1/ de didmetro y cuyo maximo estd centrado en la Nebulosa

K.

Historicamente el término plateau se asigna a la emisidn mas o menos ancha producida por
jos flujos de gas de baja y de alta velocidad procedentes de una region cercana a IRc2. Con
objeto de evitar confusiones distinguiremos la emisién del plateau procedente del doughnut
o loroide en expansidn y del flujo de baja velocidad (a 18 kins™!}, de la emisién procedente
de los Mlujos de alta velocidad que serd tratado mas adelante.

Aunque el plateau se aprecia en las primeras observaciones de CO en la direccion de Oridn
K1, (Wilson el al., 1970), las primeras observaciones de esta componente las realizaron
Thaddeus et al. (1972) al llevar a cabo un survey en una transicion de la molécula HyS
sobre siete fucutes galdcticas y encontrar una linea excepcionalmente ancha en la direccidn
de Orion A. Observaciones posteriores de SO [Gottlich & Ball, 1973) v 502 (Snyder et
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al., 1975) confirmaron la presencia de este ensanchamiento de las lineas en la direccién
de la fuente anteriormente mencionada. Otras evidencias de esta emisién se cncuentran
en los datos de Wannier ef al. (1974) en HCN y de Dickinson ef al. (1976) en SiQ. Sin
embargo los primeros que discutieron la naturaleza de esta emisién anormalmente ancha
fueron Zuckerman & Palmer (1975) para los que el plateau es la emisién procedente de
una regién situada cerca de la Nebulosa KL y el objeto BN, caracterizada por su inusual
cotposicién quimica y compleja cinematica observindose lineas cuya anchura s de orden
de 30kms™'. No obstante, es dificil decir si tales l{neas se corresponden con la emision que
en la actualidad es conocida como plateau, o mas bien es una composicién de la emisién
de éste y la conocida como hot core (ver mas adelante). Zuckerman e al (1976) v Kwan
& Scoville (1976) fueron los primeros en realizar ohservaciones de esta comuponente en la
transicién J = 1 — 0 de CO. Mientras que Zuckerman et al. relacionaron esta cmisién con
un objeto joven, posiblemente en un estado evolutivo anterior a Ja secuencia principal v
cn fase de pérdida de masa, los segundos interpretaron que la gran anchura de las lincas
tenia su origen en la expansion de una envoltura producida, probablemente, por un evento
explosivo,

El flujo de malteria de baja velocidad {0 platequ propiamente dicho) tiene una dispersién
méxima de velocidades bastante bien definida (Av = 35kms™') y es facilmente reconocible
en la emisiéu maser de las moléculas de Si0, OH, en la emisién méser de baja velocidad
del H30, asi como en la emision térmica de las transiciones rotacionales de moléculas
como Si0, HHCN, SO y SO. Este flujo se extiende en direccién noreste«ssuroeste, mas o
menos signiendo la emision de la nube ambiente {ridge). Las cmisiones mdser de Si0 v
de Ho0 aparccen distribuidas en dos médximos sugiriendo un flujo simétricamente esférico
en el que la cimision mdser mas intensa se localiza en las caras anterior y posterior de
una envoltura o “concha” (shell) en expansion (Genzel & Downes, 1983). Fl gas esla
probablemente en forma de condensaciones, ya que se observan lineas de transiciones
moleculares cuya excitacidén requiere de elevadas densidades {Stulzki el al., 1988). Existe
un importante cambio en el centroide de la velocidad de la linea en alrededor de TRe2
desde un valor de 5kms~! para la emisién procedente de los miseres de H,0 v de SiO
situados a una distancia menor o igual a 1” de TR¢2 y la emisién térmica de SiQ, hasta
9kms™! para los mdseres de OH y de 10 de baja velocidad situados a una distancia
superior a 5" de 1Rc2. El gas de esta iiltima region tience una abnndancia muy elevada
de moléeulas sulluradas y oxigenadas (50, SO,}. Todas estas evidencias observacionales
fueron las que llevaron a un modelo de {a regidn scpun el cual el viento procedente de
una estrella (IRc2) se sumerge en una condensacién molecular densa o ridge situado a una
distancia de £ = 107 cm. En la interfase, y debido a las ondas de choque, se producen
los mdseres de HoO de baja velocidad. Esta es una regién “delgada” pero muy densa en
la que se observan especies moleculares que requicren una “quimica de choques™ para su
formacion (Hartquist et al., 1980), ¥ se conoce como el “doughnut o toroide en expansion”.
Fueron las observacioncs interferométricas de Plambeck ef al. (1982} en las molécula de
SO las sugirieron una geometria de este estilo (ver figura 2.5). El doughnut se extiende en
la direccién noreste+ssuroeste sobre una region de 11”7 x 197 y se encuentra centrado en ¢l
interior de 1R¢2, inclinado con respecto a la linea de mira y perpendicular al eje definido por
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la emision del hidrégeno molecular vibracionalmente excitado (flujo de alta velocidad, ver
mas adelante). La estructura cinemdtica muestra como la emisidn desplazada hacia el azul
se encuenira en un ridge centrado aproximadamente en [Re2, mientras que la desplazada
hacia el rojo se sitia en direccion noroeste, aproximadamente a 5"de IRe2, formando una

condensacion con formwa de arco.

Paor otra parte. observaciones de los movimientos propios de los maseres de HyO de haja
velocidad por medio de VLBI han sido interpretados como si estos objetos estuvieran
participando en una expansion esférica con respecto a un centro localizado en las cercanias
de [Re2 {Genzel et ol 1981). La velocidad de expansion que se extrae de estas medidas es
de (8km s, mucho mds baja que la velocidad del Hamado gas de alta velocidad observado
cn CO, por lo que se conoce como flujo de materia de baja velocidad.

Asi pues el toroide estd asociado con las fuentes maser de baja velocidad (es decir, con el
flujoa l8kms™'). Para esta componente del plateau el rango de temperaturas rotacionales
se encucntra entre 60 K y 150 K. El tamarfio estimado de la regidn varfa entre 10" y 30",
el maximo de la anchura de linea no excede de 30kms™! y el valor de la densidad de

particulas se encucntra entre 109 y 107cm ™.

H, excitado por choques
4’--’_-\\
/ ™

-

i s

e e Maseres de agua

il LN

Figura 2.5: Modelo para la region KL (Plambeck et al., 1982). El flujo procedente de una fuente
central (posiblemente 1Re?2) empuja en la direccion de la nube molecular de Orion. La emision
de SO y olras moleculas proviene de un toroide o “doughnut” en erpansion de gas que ha sido

comprimido y acelerado por el flujo. La emision mdser de 1,0 (representada mediante puntos

con flechas) se encuentra concentrada cerca de los bordes noreste y suroeste del “dougnut” donde

el flujo penelra en los regiones mds densas de lo nube ambicnte. Hacia el noroeste y sureste, la
densidad de la nube disminuye mds rapidamente, la velocidad del flujo cs mayor y lo emision
del hidrogeno molecular es mds intensa. Las fuenles infrarrojus se sitdan en el “agujero del
dowghnut”™ mientras que BN, como puede apreciarse, sc encuentra bastante alejudo del ceniro de

la estructura.



w_gmlzr[o 2 La Repidn do Qricn

La componente de alta velocidad

sin embargo, la emision ancha observada en CO 1o proviene del mismo gas «que produce
el plateau en observaciones realizadas en otras moléculas, sino que un segundo flujo de
mayor velocidad terminal (Awvpep~ 250km s~ '), se extiende principalmente en la direccion
noroeste—sureste, perpendicularmente al finjo de material de baja velocidad v al ridge. Asi
pues el término plateau se suele atribuir al menos a dos regiones diferentes y ohservaciones
con haja resolucion espectral podrian mostrar una wezcla de dos componentes (por ejemplo
las observaciones de 510 térmico de Olofsson et al., 1981).

El flujo de alta velocidad ha sido investigado en detalle en las transiciones milimétricas de
CO (Tirickson ef al., 1982; Hasegawa, 1986; Knapp of «l. 1981; Kuiper ef al., 1981; Kwau
& Scoville, 1976; Masson et al., 1987; Olofsson ef al.. 1982, Snell ef al., 1984; Wilson ¢! «al.,
1986a). Tiene una estructura bipelar débil (Frickson ef al., 1932), similar a la encontrada.
en oiras regiones de formacion estelar (Bally & Lada, 1933). Como en ol caso del flnjo de
haja velocidad, la molécula de S0 traza of gas de alta velocidad mds cercano al ceutro,
que cn este caso se encuentra en las cercanias de IRe2 (Wright of af., 1983). El centroide
de la emision de CO de alla velocidad se encuentra a 107 de IRc2, probablemente debido
a que las transiciones rotacionales de ('O cartograflfan regiones de densidad relativamente
baja (ny,> 1071 e %) localizadas {en este caso) principalmente al norte de [Re2 v debido
a que el gas denso de la Nebulosa KL impide al flnjo procedenie de 1Re2 extenderse en la
direceidn sur. El flujo de alta velocidad ha sido observado también en la emision del ion
HCO* (Turner & Thaddeus, 1977; Erickson ¢f al.. 1980; Kuiper ef al., 1981, Rydbeck of
al., 1981). La cartografia de la emision de la trausicion J/ = 1 — 0 de HCOT de Olofsson ef
al. (1982), muestra una emision de caracter bipolar en la que ol ala roja domina en la region
este de KL, mientras que el ala azul lo hace en ol norte. Ademds de la emision de aita
velocidad de HOCOH( = 1 — 0). Olofsson et al. detectaron, en esta misma transicidn, una
componente de moderada anchura (A ~ A0km s~ 1) que se extiende 27 en direccién norte v
que lentativamente asignan a la emisidn post—choque del gas que ha sido procesado por las
oudas de chogue preducidas por ol flujo de alta velocidad. Vogel of al. (1981) encuentran
que la intensidad de la linea a 3mm J = 1 — 0 de HCOT en ol flujo de alta velocidad es
al menos un orden de magnitud mas elevada que en ol hijo de baja velocidad. Este hecho
puede ser una consecuencia de los bajos valores de la densidad y de la densidad colunimar
en cl flujo de alta velocidad o de la mayor tasa de formacion de este ion en los frentes de
chioque producidos por este flujo (ver mas adelante).

1Y hecho de que el flujo de baja velocidad se encuentre practicamente en la direccion
del ridge denso, mientras que el gas de alta velocidad disenrra perpendicularmente al
primero, ha sugerido un modelo segin el cual un vuico flujo de material de alta velocidad
es canalizado por la nube ambiente (Cantéd of al.. 1981; Konigl, 1982). No obstante los
dos flujos no parecen tener el mismo origen sino que estan separados unos 2" en el interior
de TRc¢2 (Wilsou ef al., 1986a). Ademis la densidad del gas de la cavidad creada por los
flujos no es lo sufientemente elevada como para canalizar el mds energético. Asi ambos
flujos deben de estar producidos por fuentes diferentes o bien ¢l gas debe de ser canalizado
en las inmediaciones de la estretla posiblemente por un disco circunestelar.
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El gas procesado por las ondas de choque de la componente de alta velocidad

I'l gas de alta velocidad penetra en la nube ambieute a unos 30” de su origen dindmico,
creando emision méser de HoO de alta velocidad v una region de gas molecular procesado
nor ondas de chogque que se enfria emitiendo en el infrarrojo y en lineas submilimétricas.
Esta region ha sido estudiada en detalle en las lineas del infrarrojo cercano del hidrégeno
molecular {Shull & Beckwith, 1982) cuva emision en la direccién del fiujo tiene una anchura
maxima de 50kms~! v en ¢l infrarrojo lejano en las transiciones rotacionales de CO vy OH
(Watson et al., 1985) observando lineas de anchura Av ~ 20 — 30km s~ en la direccién

del objeto BN.

El hidrogeno molecular se encuentra termalizado con temperaturas de excitacion que van
desde 107 K para las transicioncs rotacionales (Beck «of al., 1982; Beckwith ef al.. 1983)
hasta 3x 10° K para los estados rotacionales en los niveles vibracionales con v > 2 (Beckwith
el al., 1983; Braud ef al., 1988). La emision a 2 g del hidrogeno vibracionalmente excitado
se encuend ra distribulda principalmente en una serie de condensaciones situadas al noroeste
v sureste de BN. Las lineas presentan perfiles muy anchos con mayor emision despiazada
hacia el azul que hacia el rojo, especialmente en la region mas brillante (pico 1, ver figura
2.6). Nadeau et al. (1982) v Scoville ¢f ol (1982) intrerpretan el predominio del ala azul
frente o la roja comao ol resultado de la extincion diferencial producida por ta expansion de

" de la fuente es

la. propia [uente. va que la emisién del gas mds “rojo™ en el lado de “atrds’
absorbida por Ja propia fuente mas que la emisién del gas “azul” que se encuentra delante,
mas cercano al observador. Por otro lado, Geballe et al. (1986) y a través de un estudio
de los perfiles de las lineas del Hy a 2y 4 pm. llegaron a la conclusién de que la asimetria
abservada en las cercanfas del pico 1 (Pk1) es intrinseca ala cinematica de la fuente va que
ol flujo de gas estd dirigido hacia el noroeste de BN—[R¢2 en la direccidn del observador
prevaleciendo de esta manera la emision del gas azul excitado por el frente de choque. Esta
interprelacion se ve corroborada por los perfiles de las lineas de las transiciones rotacionales
de la molécala de CO (Crawford ef ol L986; Boreiko of al., 1989).

Para finalizar, en adicién a los flujos de baja y alta velocidad cuya extensidn espacial es
< 60", Hasegawa (1985) v White (1989) han observado en la transiciéon J = 1 — 0 de
CO la presencia de “corrientes”™ o streamers mny alargadas (2 3') que parecen surgir de
la. regidn BN —IRe2 v que relacionan con el fendmeno ouiflow y los objetos Herbig—Haro
en Oridn A.

El “hot core™.

I.a componente del kot core fue por primera vez identificada en los espectros de inversién
del amoniaco por Barret ef al. en 1977, aunque su presencia habia sido sospechada previa-
menbe por Turner ¢ al. (1975) mediante observaciones de HDO y por Clark ef al. {1976)
a partir de HOU4N. Esta componente tiene una extension espacial de aproximadamente 10”
de diumetro v se sitia a unos 27 al sureste de 1Re2. La cmisién del hot core se distingue
de fas del spike v platean por su velocidad radial (v~ 6kms™"), mucho menor que la
de aquellas, v por la anchura de sus lineas (Ae ~ 15kms 1), v ademds proviene de una
region mucho mas caliente y densa que las otras dos componentes. Wilson ¢l al. (1979)
v Morris ef af. (1980 calcularon una temperatura cindtica 2220 K a partir la. emision no
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Figura 2.6: Fl flujo de alle velocidad y el gus procesado por ondas de chogue. Fn lus cercanias
de 1Rc2 se representa la emision de la transicion v = 0 J = 2 — | de la molécula de 510.
Lua region sombreada corresponde al ala rojo de fa cndsion mientras que la zona punteada es la
region de emision del ale azul Los conlornos continuo y discontinuo representan la emision del
ale roja y azul, respectivamente, del flujo de alte veloctdad exlenso (“*pluteau™) en la molécula
de CO. Los conlornos mds gruesos representan lo cmision a 2yun de la transicion v = 1 — )

S(1) del Hy (Beckwith et al., 1978).
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meta—estable del NHy, e introdujeron el 1érmino de hot core debido a las altas tempera-
tnras cinéticas v al pequefio tamafnio de esta condensacién. La densidad de columna de
hidrégeno es de al menos 10%* cn™2, como se desprende de las observaciones en milimétri-
cas v en el infrarrojo lejano del '*CQ y por observaciones en milimétricas y submilimétricas
del continuo del polvo {Genzel et al., 1988; Keene et al.. 1982; Masson et al., 1984). No
obstante, [a temperatura cinética y la densidad de [a regién es muy dependiente del nivel
de excitacién de las lineas anmentando ambos pardmetros con el nimero cudntico rotacio-
nal v vibracional de la transicién y asf se puede cncontrar un rango de temperaturas para
el hot core de T = 100 ~ 300 K y de densidades np,= 10° — 10%cm ™. La masa total del
gas s de 10 M. o mayor. Como resultado de los grandes valores de la densidad columnar,
la emision del polvo del het core ha sido detectada incluso a 3mm (Masson et al., 1985;
Wright & Vogel, 1985), v es Opticamente espeso en la radiacion del polvo a longitudes de
onda del infrarrojo medio y lejance. El valor elevado de la opacidad es, en esta regién,
también una caracteristica de las emisjones moleculares a longitudes de onda milimétricas,
submilimétricas y del infrarrojo lejano.

Observaciones de NHjz con el VLA (Genzel et al., 1982; Pauls et al., 1983; Hermsen
el al,, 1988a) muestran como el hot core parece consistir en un conjunto turbulento de
condensaciones con tamafos del orden de 1" (7.2x10"° pc} o mds pequefias no asociadas
con los picos de emisidn IR. El centroide de la velocidad de estas condensaciones es idénlico
al centroide de la velocidad de los madseres de 510 en 1Rce2, que puede considerarse un
indicador fideligno de la velocidad estelar. Asi IRe2 y el kot eore ostan probablemente
relacionados [Tsicamentse. Fl kot core parece extenderse alrededor y enflrente de TRe2, lo que
determina el aspecto de la Nebulosa KL en el infrarrojo cercano y lejano (Wynn—Williams
el al., 1984). El Aot core puede ser el remanente de la nube materna a partir de la cual se
formo TRc2 y que ahora interacciona con su viento estelar v radiacion.

Fl fhol core es extraordinariamente rico en moléculas nitrogenadas y contienc especies
complejas tales como HNCO, CH;CHN, y CH3CH,CON (Hjalmarson, 1985). También, su
quimica estd caracterizada por una abundancia anormalmente alta de moléculas saturadas
de hidrdgeuo, como son NHy o HoO (observada también en su forma isotopica HDO).
Una interpretacion plausible es que, al igual que en los comelas, la fase gaseosa estd
enriquecida por especies hidrogenadas por la evaporacion de los granos de polvo que han
sido calentados por la radiacién de TRe2 (Sweitser, 1978; Tielens & Hollenbach, 1985; Blake
el al., 1987; Walmsley et al., 1987; Brown et al., 1988). Una cuestién interesante es que
para nummerosas moléculas la razén de abundancias relativas entre la especie deuterada y
la hiidrogenada es al menos dos 6rdenes de magnitud mas grande que la razén D/H en el
medio interestelar (ver por ejemplo, Plambeck & Wright, 1987; Walmsley el al, 1987).
Una elevada abundancia de especies deuteradas se interpreta normalmente como una clara
avidencia de o [ragmentacion en ¢l gas [tio y no puede ser [acilmente comprensible en ol
entorno de alias temperaturas del hot core. Walmsley et al. (1987), Brown et al. [1988),
v Plambeck & Wright (1987) proponen que el hot core ha sido calentado recientemente
{t < 107 afios). ¥ por tanto la quimica todavia refleja la composicién original de granos.

Finalmeute, otra cucstién de interés es la relacion entre el hot core y ol ridge compacto.
Segin Pauls el al. {1983), Plambeck & Wright (1987), y Wynn—Williams et af. (1984}, las
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dos regiones estan clarameunte relacionadas morfolégica v cinemdticamente. Mauershor-
ger ef al. {1988) encontré una clevada abundancia en las especies deuteradas en el ridge
compacto similar a la encontrada en el hol core. Lis pues posible que ambas componentes
representen dos partes de la misma regién, pero con valores mas elevados de la densidad
de columna, densidad volimica y temperaturas en el hof core (Plambeck & Wright, 1928).



Capitulo 3

La estructura a pequena y gran
escala de OMC1 en HC3N

3.1 Observaciones

Las observaciones se realizaron con ¢l telescopio de 30 m de diametro de LR.A.M. situado en Pico
de Veleta (Granada). Las transiciones rotacionales J =12 —» 11.J = 16 — 15y J = 24 — 23
de HC3N a 109.173, 145.560 y 218.324 GHz respectivamente fueron observadas con receptores
=15 sintonizados en banda lateral inica con una atenuacién de la banda imagen de ~ 8dB. Las

termperaturas de ruido de los receptores a las frecuencias en reposo {fueron 200 K, 260 K y 400 K
parael 3. 2 v el 1.3 mm respectivamente. El tamafio del haz a media polencia fue de 22" para la
transicion J = 12 — 11, 17" parala J = 16 — 15y 127 parala J = 24 — 23. Los espectrémetros
ntilizados en estas observaciones fueron un bance de filtros de 256x100kllz para las lincas
J =12 =11y .J = 16— 15 v un banco de filtros de 512x 1 MHz y un auntocorrelador de 1024
canales, cada uno con una anchura de 80 MHz para la transicion J = 24 — 23. [l procedimiento
de observacion fue contnutacion en posicidon, utilizando como posicién de referencia un punto
fijo sitnado a 9007 cu ascensién recta, tomandose un espectro en dicha posicion por cada cinco
observaciones sobre la fuente. Los liempos de inlegracion fueron 20s sobre la nube y 455 sobre
la. referencia. La punterfa fue comprobada frecuentemente sobre fuentes cercanas de continuo
siendo los errores menores que 4”. La calibracion se realizo por el procedimiento estandar del
método del chopper wheel.

3.2 Presentaciéon de resultados

)l mapa mas exienso se realizd cn la transicion J = 12 — 11, y cubre por completo la region de
emision del radiocontinuo de M42. La figura 3.1 muestra el mapa de intensidad integrada de
esta linea, los puntos representan las posiciones en las que se tomaron los datos. Los offsels son
relativos a la posicion de [Re2. El muestreo de los datos varia de full sampling (127) (“muestreo
completo”; cada medio haz) en la regidn interior (datos correspondientes a Martin—Pintado ef
al., 1990) a 24" en las partes externas. La desviacién cuadratica media del ruido (o) es de .20 K.

La cartografia de las transiciones J = 16 — 15y J = 24 — 23 con un muestreo de 12" se
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restringe a una region mas pequefia alrededor de IRc2. Las figuras 3.2a y 3.2b, mucstran los
mapas de intensidad integrada a toda la linea para las transiciones J = 16 — 15y J =214 — 23
respectivamente. Fl ruido (o} en estos mapas es de 0.60 K para el primero y de 0.45 K para el
segundo.

Los mapas de las figuras 3.1, 3.2a ¥ 3.2b muestran una cmision extremadamente intensa on
la direccién de TRe2 debido ala contribucidn de la componente ancha correspondiente al hot core
(vrsa~ 6kms™!) que es muy prominente en esta direccién como se muestra en la figura 3.3. Lu
esta figura, también se muestran los espectros oblenidos en la direccion de [R¢?2 para la transicion
J =12 — 11 de los is6topos HCCP?ON y HCCCON, En la tabla 3.1 se presentan los parametros
obtenidos mediante ajustes de gaussianas, de las transiciones observadas para la molécula de
HC3N v los dos isdtopos anteriormente mencionados en la direccidon del hof core. La intensidad,
la velocidad radial y la anchura de estas lineas son diferentes, y debido a que son excitadas
en regiones de alta densidad, es muy probable que la linea de HCCON esté contaminada por
otra linea sin identificar. Asi pues, para posteriores discusiones sélo considerarcmos los datos
provenientes del isotopo TICTHCCN.

| Offsets Molécula ' T, Viopt av’ Area
I (Arcsec.) | y_transicidn (K) (kms™") {kms=1) (Kkins™")
{0,0) MCN(r=12—11) 8.73 (1.60) | 5.72 (0.19) | 174 (0.43) | 161 (3.41)

HO,N(smrem1s) | 15.8 (1.37) | 4.63 (0.12) | 16.4 (0.29) | 275 (4.05)
HC,N(so2smaz) | 185 (1.50) | 5.23 (0.08) | 17.8 (0.21) | 319 (3.26)
ICECON(=1z—11) | 046 (0.15) | 3.70 (1.68) | 18.3 (3.71) | 9.02 (1.64)
HCCHCNmro—n1) | 0.93 (0.00) | 7.06 (0.42) | 12.4 (1.21) | 12.2 (0.80)

! Temperatura de haz principal.
?Velocidad relativa al sistema LSR.

FAnchura a mitad de la intensidad méxima.

Tabla 3.1: Pardmetros observacionales de la molécula de HC3N para el “hot core™.

En la figura 3.4 se presenta un mapa realizado con muestreo completo (6”) en fa transicidn
J =24 — 23 en una regidén de 100”7 x100” alrededor de TRe2. Para mostrar mejor la distribucion
cspacial de la emision del ridge sin la contaminacion proveniente del kol core, hemos separado
ambas componentes quitando el ho! core por medio de un ajuste de una linea de base polinémica
de alto grado. Eslo pucde ser realizado sin ningin tipo de incertidumbre ya gue tanto la
anchura de ambas componentes como sus velocidades radiales son diferentes. Los contornos de
trazo continuo de la figura 3.4 muestran la distribucion espacial del “ridge molecular™ rientras
que los trazos sombreados muestran la del kot core. Il mapa de este altimo ha sido obtenido
substrayendo la emision de la componente del ridge mediante ajuste de lincas gaussianas a esta
componente estrecha.
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3.3 Descripcion de los resultados

Los datos de alta resolucion angular del gas denso en la region de Oridén A que se presentan en
las figuras 3.1, 3.2a, 3.2b, 3.3 y 3.4, muestran todas las componentes previamente descritas en el
capitulo 2 (el hot core, Ja emision del ridge y la emision a 10km s™7), as{ como nuevas estructuras
densas (filamentos moleculares o “fingers” v otras condensaciones con compleja morfologia y
cinemdtica) alrededor de IRc2. En las siguientes secciones se realiza una descripcion de los
resultados para esias componentes, distinguiendo las estrucluras encontradas en las cercanias
de TRe2 v las estructuras que aparecen sobre la regién a mayor escala.

3.3.1 La pequeia escala
El “hot core”

El mapa de mayor resolucion angular (12"} se realizé en la transicion rotacional J = 24 — 23
del HC3N (figura 3.4). Este mapa muestra como la emision del hot core estd casi resuelta por
miestro liaz (tamafio deconvolucionado ~ 127) y tiene su maximo de intensidad a 5” de la
posicidon de Hic2, La posicidn y extension angular coinciden con los datos interferométricos de
Masson & Mundy (1988) en la transicion J = 12 — 11 de HC3N con 47 de resolucién angular.
Los perfiles de la linea J = 24 — 23 en |a direccion del hot core se desvian de la forma gaussiana
exhibiendo intensas “alas” de emision de alta velocidad tanto en la zona roja como en la azul
de la linea (ver fignra 3.3). Lsta emision puede provenir del gas de alta velocidad producido
por el flujo molecular de alta velocidad (la componente del plateau). Sin embargo, los mapas
de la alta velocidad de las alas en la emision del HC3N no muestran una distribucion bipolar
scmejante a la encontrada en otras moléculas que presentan una lfuerte emision de la componente
del doughnut (Wright et al., 1983; Wilson et al.. 1986b}, por tanto nuestros datos apoyan la idea
de Magson & Mundy {1988) que la emisidn de alta velocidad en las alas de las lineas de TIC3N
estdn asociadas con el hot core, y deben de estar producidas por material del hot core barrido
por el viento de alta velocidad de [Re2,

La pube ambiente en las cercanias de 1Rc2: el gas denso y caliente

Los mapas de alta resolucidn de la transicién J = 24 -~ 23 proporcionan la mejor imagen del gas
ambiente alrededor de IR¢2. El mapa de intensidad integrada a toda la linea (figura 3.41) muestra
como el material denso y caliente se encuentra en una region limitada a la vecindad {< 0.1 pc)
de TRe2. La emisién muesira una estructura en forma de anillo con ausencia de emisién al este
de [Rc2. Esta morfologia se parece a la “concha de (587 ohservada por Murata et al. (1990).
No ohstante esta estructura en forma de concha se localiza justo en el borde externo del anillo
ohservado cn HCSN v pertenece a uno de los filamentos (fingers) moleculares gue se discutirin
tnas adelante. Las emisidnes intensas situadas al sur y al noreste de IR¢2 corresponden a las
compounentes conocidas como el compact ridge v la “nube a 10kms~'” respectivamente. In la
figura 3.5 se muestra la distribucion espacial de la transicion J = 21 — 23 para inlervalos de
velocidades de 0.5kms™". Para velocidades comprendidas entre 6.5 y 8kms ' la emisién pro-
viene del sur y del oeste de [Re2 y a medida que va aumentando la velocidad radial, esta emisién
se va moviendo en sentido este—oeste. Istos datos muestran que la condensacion conocida como
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Figura 3.1: Mapa de intensidad integrada de la (ransicion J = 12 — 11 del HC3N en la direc-
cién de Orién A. Las posiciones en los ejes son relativas a la posicion de [Re2 (o 1950)=5"
32m 47.0°%, 6(1950)==5° 24" 23.6" ). Los niveles corresponden a los valores de la intensidad
integrada: 1, 4, 7, 10, 13, y de 22.5 a 127.5 Kkm s, en intervalos de 15K kms™'. Los puntos
muestran las posiciones donde fueron lomados los espectros, y el lamaio del haz del telescopio «
media polencia se representa por ¢l eirculo situado en la esquina inferior izquierda de la figura.
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Figura 3.2:

a) Mapa de infonsidad integrada de la transicion J = 16 — 15 del HC3N en la direccion de
Orign A. Los contornos de los niveles son: 4.3, 6, 7.5, 9, 12, 18 y de 49.5 a 274.5 con un
ntervaio de 375 Kkms™ !,

) Mapa de infensidad integrada de la transicion J = 24 — 23 del HCaN. Los contornos de los
niveles son: 1.2, 2.8, 4.4, 6, 10, 18, 26, 34, 42, 60, 100, 200, 300 y 400 Kkm s, Para ambos
mapas, g oal dguel que en la figura 3.0, los “offsets” son relalivos a la pesicidn de IRc2. Los
puntos muestran las posiciones de medida y el circulo negro el tamanio del a media potencia haz

del telescopio.
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Figura 3.4:

Los contarnos continuos muestran la distribucion espacial de lg intensidad integrada de lo
transicion J = 24 — 23 del HCsN para la componente del “ridge”. FEl contorno mds bajo cor-
responde al valor de la infensidad integrada de 10 K km s, siendo los intervalos de 4 Kkms™!.
La componente del gas ambiente ha sido aislada extrayendo la componente ancha del “hot core”
mediante of ajuste de una linea de base polinomice de grado elevado.

Los contornos sombreados representan la distribucidn espacial de lo misma linea pare la
compoiente del “hot core”. Los niveles wc los contornos son: 60, 80, 100 y de 160 a 400, en
mtervalos de 60 K ks Los puntos y “offsets” son como en la figura 2.1.
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compact ridge cs alargada en la direccién este—oeste y presenta una estructura cinemdtica com-
pleja. La nube a 10k s™! domina la emisién para velocidades superiores a 9.5 kin s71, tiene
forma alargada en direccion suroeste<-noreste v no presenta estructura cinemdtica alguna. A
velocidades intermedias, entre 8 v 9.5kms™!, nuestros datos muestran la emisién al oeste de
IRc2 en una pequena cresta (casi resucita en ascension recta) que coneeta el compact ridge con
la nube a 10k s~ Esta estructura no habia sido observada anteriormente v nos referiremos a
ella de ahora en adelante como el compact bridge.

HC N(J=24-23)

Ad (segundos de arco)

Ll [ SR BRI I N TR T S B [N a

40 20 0 -20 40 40 20 0O -20 -40 40 20 0 20 —40 40 20 0 -20 -40 40 20 0 20 —40
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Iigura 3.5: Distribucion espacial del gas ambiente de alla densidad en la transicion rotacional
J = 24 — 23 del HU3N parae distintos intervalos de wvelocidades de anchura 0.5 kins™, Fl
contorno de nivel mds bajo es 1.4 y los intervalos «ntre niveles son de 0.6 kms™'. La componente
anche del “hol core™ ha sido eliminada por el procedimicnto explicado en la seecion 3.2,

3.3.2 La gran escala
El gas ambiente: el “ridge molecular”

La emision mds intensa para las tres transiciones de WO N (figuras 3.1, 3.2a v 3.2b) corresponde
a la larga y estrecha contribueidn proveniente del “ridge molecular” (ver por ejemplo Liszt
& Linque, 1975). Cuando se consideran intervalos estrechos de velocidades, la estructura del
ridge se rompe en gran cantidad de condensaciones. In la figura 3.6 se muestra la distribucion
espacial de la intensidad de la linea J = 12 — 11 integrada en intervalos de la velocidad radial
de 0.5 kms™ !, desde 5.5 kms ™! hasta 12kms ', Para mostrar claramente la distribucién del gas
ambiente alrededor de 1Re2, se ha substraido la emisidn intensa de la componente del hot core
{ver sceeion 3.3.1). i la tabla 3.2, se presenta un listado de las condensaciones mas importanies
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encontradas en el ridge junto con los parametros de las lineas observadas para esas posiciones.
La nomenclatura seguida para designar a estas condensaciones ha sido la de Batrla et al. (1983).
En la direceion de S6(13 v 56{(2) los perfiles de la linea muestran, ademas de la emisién estrecha

a G kms™! alas con emisién de alla velocidad (ver figura 3.7, v tabla 3.2).

Los filamentos moleculares o “fingers” (MF's)

Fl mapa de intesidad integrada en todo el intervalo de velocidades (figura 3.1), muestra una débil
emisian al oeste del ridge molecular. Cuando se consideran intervalos estrechos de velocidades,
esta cmision extensa se rompe en estructuras muy bien definidas (figura 3.6), algunas de ellas
son estrechos y largos filamentos que han sido denominados como fingers (*dedos™) debido a
su motfologia. De ahora en adelante nos referiremos a estos filamentos moleculares o fingers
como MFs. Hemos distinguido siete lilamentos que hemos numerado segin el orden creciente
de velocidades radiales. Iin la figura 3.6 se muestra una lmagen completa de la forma vy tamafno
de estas estructuras, mientras que en ia figura 3.10 se prescnta un esquema de la morfologia
encontrada en la region. Una muestra de los perfiles de las iineas observadas en las direcciones
de los MFs se presentan en la figura 3.7, v los pardmetros observacionales de dichas Iineas asi
como sus tamanos v condiciones fisicas en las tablas 3.2 y 3.3 respectivamente.

Los MFs presentan estrechas iineas de emision con anchuras Lipicas que variap entre 0.5
y 2kms~t MEP1 y MF2 se observan en los intervalos de velocidades radiales mds bajos,
6--7.5kms™ !y su longitud es de ~ 2007, MF3 y MI'4 aparccen en velocidades comprendidas
entre 6 vy 7.5kms™! y son los [ilamentos mds largos de nuestro mapa (~ 300”7 es decir, 0.8 pc).
Estos filamentos son casi paralelos al ridge molecular, v en ellos la relacidon longitud/anchura
es del orden de 10/1. M5 es el filamento que esta sitnado mas al oeste de la region cartogra-
liada. Finalmente, MF6 v MIFT son los dnicos filamentos que no apuntan hacia la region del
Trapecio/ KL ¥ aparccen a las velocidades més extremas. MF6 es paralelo a M3 y aunque estd
claramente dilercnciado por sus velocidades radiales, s podria ser un remanente del M3 a veloci-
dades “azules™. A lolargo de los MF's existe un gradiente de velocidad de ~ 1—2kms™"' pc™! con
la velocidad radial aumentando a medida que nos alejamos de la region del Trapecio/KIL, este
efecto se puede observar mejor en las figuras 3.8 y 3.9 en las que se representa la velocidad radial
frente a la posicion a lo largo de los ejes de los MIs.

La distribucidn espacial de las alas de alta velocidad alrededor de 56 se muestra en la figura
3.10. La emision corespondiente al gas con velocidades mds desplazadas hacia ef rojo (trazo
grueso). tiene forma alargada v apunta hacia la region del Trapecio. Esta morfologia, similar a
aquella de los MFs nos ha sugerido el denominar a esta emisién como “lilamento { finger) de alta
velocidad™ o “ITVI™. Este filamento sigue, aproximadamente, la emision del ridge molecular. Por
otra parte ta emision correspondiente al gas con velocidades desplazadas hacia ¢l azul (contornos
finos). no tiene una geometria tan definida como el gas con velocidades mds rojas, sin embargo
se sitda en una pequeia region localizada entre las estrellas del Trapecio y los filamentos ME1,
ME2, MI'A v HVE,

Las condensaciones “complejas” (CCs)

Ademds del ridge molecular y de los filamentos, hemos detectado varios grupos de pequefias
condensaciones alejadas de [1Rc2 y que presentan una complicada estructura cinemética. Nos
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Tabla 3.2: Pardmetros observacionales de la emision del WC3N para las condensaciones de mds
alte densidad en lo nube molecular de Crion ¢
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Figura 3.6: Distribucion espacial de la emision en la transicion J = 12 — 11 del HO3N para
intervados de velocidades de .5kms™ Y de anchura. Bl drea mostrada en esta figura es mds
peaicnia que aguelln de la figuro 3.1 y se restringe o lo region en que se detectd emision de TN,
Ll contorne del nivel s bujo corresponde o un valor de 0.2 y los intervalos entre niveles son de
0.3 K ks~ Los intervalos de velocidades cn kms™! correspondientes a cada uno de los mapas
aparceens en el reeuadro inferior devecho. Los “filamentos moleculares” o “molecular fingers”
aparecen ¢ las volocidades radiales comprendidas entre 6.5 y Qkm s,
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Iigura 3.7: Muestra de los perfiles de lo emision del HC3N en lo transicion J = 12 — 1. fa

figura marcada con IVE muestra la emision de alta velocidad desplazada hacia el rojo y al azul
de la region cercana a las estrellas del Trapecio,
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Tabla 3.3: Orion A. Pardmetros derivados de la emision del HC3N.
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Figura 3.8: Diagrama posicion—velocidad a lo largo de los filamentos moleculares o “fingers”.

referitemos a estas condensaciones como “condensaciones complejas” o “CCs”. Algunas de cstas
condensaciones podrian haber sido consideradas como MFs con un gran gradiente de velocidad,
sin embargo hemos utilizado la razén longitud/didmetro para dilerenciar entre ellos. Quizds,
observaciones realizadas con otras moléculas de momento dipolar mas pequefio mostrarian a
estas condensaciones como pertenecientes a ofros filamentos moleculares. La nomenclatura
segulda para nombrar a las CCs es similar a aquella utilizada con los MF's, es decir, numeracion
mas alta cuanto mayor sea la velocidad radial a la que aparece la condensacién. Hay dos grupos
principales de C(s, uno situado al sur del ridge molecalar, y otro a unos 2007 al oeste de
[Rc2. Dentro del primer grupo ideutificamos a CCL, CC2 y CC4, y en el segundo CC3, CCH
y CC6. CC1 aparece en las velocidades radiales comprendidas entre 6.5 vy 7.5kms™! y est4
situada al sur de 56. Para este intervalo de velocidades, existe una ausencia de gas denso entre
¢l ridge molecular y esta condensacién. Este salto cn la emision se “rellena” en velocidades mas
altas {(entre 7.5 y 9.5kms™1) con el gas perteneciente a la condensacién CC2. Para velocidades
radiales mds olevadas, la emision del HO4N se desplaza cada ver mas hacla el sur, siendo CO4
la condensacion con emisiéon mas intensa. El gradiente de velocidades observado en este grupo
sur de condensaciones tiene direccion opuesta al que se detecta en el ridge molecular, sugitiendo
este efecto gque tanto el ridge como el grupo sur de CCs son objetos perfectamente diferenciados,
De hecho este conjunto de condensaciones se sitia en el borde suroeste de la “barra dptica”
que presenta emision muy intensa en CO, CO y HCN (Schloetb & Loren 19%2). Fu el borde
este de la barra se encuentra una condensacion (CCT) aislada y ne resuelta por nuestro haz.
Esta condensacion muestra un espectro con un perfil de emisién muy estrecho y con la veloetdad
radial tipica de la emision de la barra éptica. Sorprendentemente, exisie una falia de emision



Figura 3.9: Diagrama posicion—velocidad a lo largo de los filamentos moleculares o “fingers”.
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Iigura 3.10: Esquerna mostrando lu distribucion espacial de los “filementos moleculares™ (MI's),
el filamento de alte velocidad (HVF) y las “condensaciones complejas™ (CC) identificados a
través de la emision del HC3N (figura 5.6). La posicion de las estrellas del Trapecio y de [Re2
se especifica mediante cuatro estrellas pequenias y una grande respectivamente. Los confornos
delgados representan lo distribucidn espacial de lo omision del HON mds desplazada hacia el
azul, obtenida « partir de la integracion entre 0 y Akms™' de la intensidad de lo linea J =
12 — L1, LY contorno del nivel mds bajo corresponde ¢ 0.2 y lu distancia entre conlornos s de
0.2Kkms™ .
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de HC3N en las cercanias de la region mds brillante de la barra dptica donde la emision en el
infrarrojo lejano y la de otros trazadores de zonas de alta densidad, como el CS v el HCN, es
muy intensa { Werner ¢f al., 1976; Hayashi cf al.. 1985; Schioerb & Loren, 1982).

El subgrupo oeste de CCs se encuentra situado al sur del MF5. CC3 se observa en el
intervalo de velocidades radiales comprendido entre 7.5 y 9.5km s~ ! y tiene una forma alargada
en la direcciéon surveste«—noreste, mientras que CCH aparece entre 9.5 y 10.5kms~!. Para
velocidades radiales mas grandes que 10.5kms™" indentificamos un nueva condensacién que
dada su morfologia la hemos subdividido en CC6{N) y ('C6(S).

3.4 Las condiciones fisicas del gas denso en Orién A

Las intensidades de las tres lineas de HCU3N observadas pueden combinarse para obtener las
condiciones fisicas del gas molecular. El andlisis mediante el método LVG (gradiente de velocidad
elevado) de la excitacion y transferencia de la radiacién por el HU3N muestra que las intensidades
de la tabla 3.1 pueden ser explicadas con los pardmetros fisicos mostrados en la tabla 3.3. Para
realizar estas estimaciones se ha degradado la resolucion espacial de los mapas realizados en
las transiciones J = 16 — 15 y J = 24 — 23 para ajustarla a la resolucidn angular del
mapa en la transicion J = 12 — 11. Los parametros calculados para el hot core se ajustan
al is6topo del HC4N suponiendo una relacion HCaN/HC!CCN de 50. Para las fuentes con
temperatura cinética desconocida, se han utilizado las tres transiciones observadas de HC3N
para estimarla. Los [imites inferiores para la temperatura cinética se muestran en la tabla 3.3.
Cambios en la temperatura cinética no afectan a la densidad de la columna, sin embargo las
densidades de particulas {ng,) pueden variar hasta un factor cinco para valores extremos. En
aquellas posiciones en las que sdlo se disponja de una linea se ha supuesto una temperatura
cinética de 45K y una abundancia fraccional de HC3N de 107, Con estas suposiciones se
encuentran densidades de Hy consistentes con la abundancia fracional de HC3N. Para alguna de
las condensaciones no se ha encontrado una solucion consistente para la densidad v la abundancia
fracional de HC3N. Fn estos casos, se ha determinado la densidad columnar que se ajusta a los
datos con la menor densidad de particulas. De las densidades de Hs y de los tamanos hemos
calculado las densidades columnares de Hy listadas en la columna séptima. Para las {fuentes en
comiin, las densidades de columna de Hay que hemos calculado se ajustan, dentro de un factor
A, con las obtenidas a partir de C'*0 y la emisién del radio—continuo a 3 mm (Wilson et al.,
19860 Mundyv «f al., 1986).

l.as deusidades de Hg encontradas varfan entre 5x 108 cm™ para el ho! core y 10° em™ para
los filamentos moleculares v las condensaciones complejas. Existe una tendencia clara para la
estructiara en forma de anillo alrededor de IRe2 (hot core, compact bridge y la nube a 10 kms™1)
do tener densidades mas grandes (~ 10%em™?) que los MFs v las CC's (~ 10° em ™). Las tempe-
raturas cinéticas estimadas (> 45 K} también indican que los MEFs y las CCs son relativamente
calientes., Junto con el hot core encontramos una abundancia {raccional media de HC;N del
1.2x 107", para las condensaciones del ridge y los MF en los que hemos observado las tres tran-
siciones de HC4N. Este hecho estd de acuerdo con estimaciones anteriores, pero es un orden
de magnitud menor que en otras regiones de formacién estelar como Sgr B2 y TMCL {ver por
ejemplo Gaélin, 1988). Nuestros resultados indican gue sélo la abundancia de HC3N del hot
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core, que s un factor 10 mas grande que en el ridge, estd de acuerdo con fa abundancia de esta
molécula en Sgr B2,

Aunque la abundancia de HC3N es aproximadamente uniforme en el ridge, Jos MIFs v las
CCs. nuestros datos sugieren importantes cambios en la abundancia relativa de esta molécula en
la direccién de la barra optica (ver capitulo ). Cuando se reafiza una convolucién de los datos
de HC3N para obtener la misma resolucion espacial que la de los mapas de HCN de Schloerb
& Loren (19%82), s¢ obticne una rason HON/IIC3N sobre la intensidad integrada de 3 — 4 para
el ridge. Ista razén aumenta o valores mayores que 30—40 en la regién mds brillante de barra
optica. Sisc supone gue en Oridn la abundancia de HON es uniforme, entonces la abnndancia de
HC3N decrece en un orden de magnitud en la direceion de la barra (es decir y(HC3N)y< 10719),
obteniéndose resultados similares cuando se compara con la emisién de €S en la direccion de fa
barra optica (Hayashi ef al., 1985).

Fu fa direccidn de la barra éptica, la densidad columnar de (S es 2x 105 em ™2, un factor 10
mds grande que la encontrada para TTC3N. Para una abundancia de ~ 107% (Blake ef al., 1987),

la abundancia correspondiente de HCUsN serfa inds pequeiia que 1071,
I peq 1

Aunque Jos efectos de
la. profundidad dpiica pueden jugar algin papel, nuestros datos sugieren un deerecimiento e
ta abundancia de HC3N en un orden de magnitud en la direccién de la barra optica. Como se
discutird en el capitulo 5, este efecto podria ser debido a la radiacién UV que incide sobre el gas
neutro en el frente de lonizacion representado por la barra dptica.

Fn las columnas 9 v 10 de la tabla 3.3 se listan las masas de los distintos objetos {estimadas
a partir de las densidades de 1[3), asi como la masa de virial para aquellas condensaciones que
podrian ser consideradas como quasi—esféricas. Mientras que los MIs tienen masas compren-
didas entre 10 v 20 M, las CCs tienen solo unas cuantas masas solares. La mayoria de las
condensaciones pueden considerarse virializadas {masas dentro de un factor 10 de la masa de vi-
rial) excepto para el hot core v la condensacién S6. Condensaciones similares no virializadas han
sido encontradas en otras nubes moleculares asociadas con regiones W[ (ver Martin-Pintado
et al., 1985).

Observaciones del hot core con gran resolucidn angular indican que éste se estd expandiendo
a 10kms™! (Migenes et al., 1989}, La situacién de la condensacion 56 es menos clara. 56 se
encuentra situada en un borde abrupto de M 42 v a solo ~ 1’ de las estrellas de ‘Trapecio por
lo que podria estar expandiéndose debido a la interaccion con la region H I (ver seccidn 3.6) o
estar estabilizandose por la accion externa de Ja presion del gas ionizado.

3.5 La cavidad de HC3;N alrededor de TRc2

Los datos en la tabla 3.3 muestran que el gas ambiente mas denso y caliente se encuentra
en la regidn BN/KL. La comparacion de la distribucion espacial de la emision de HC4N en
las transiciones J = 12 — 11, J = 24 — 23 v cu la emisidn en el infrarrojo en esta region
(ver figura 3.11a), muestra un gradiente en la excitacion (densidad y/o energia cinética) del gas
molecular hacia las fuentes infrarroias. Bl compact ridge y compact bridge se encuentran situados
entre ¢l gas ambiente (representado por la linea de la transicién J = 12 — 11) y la emisién en el
infrarrojo, v sigue los bordes sur y oeste de esta tilthma. La distribucidn espacial de [as emisiones

infrarroja v molecutar sugicren una asociaeidu entre ol gas denso v las fuentes de infrarrojo. La
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estratificacion del gas molecular/emisién infrarroja observada en la figura 3.11a es consistente
con el modelo propuesto por Wynn—Williams ¢/ al. (1984). Segin este modelo la mayoria de
la radiacion infrarroja proviene del polvo caliente en ef borde de la parte suroeste de la cavidad
producida por los vientos estelares procedentes de TRe¢2. La emision de HCaN en la transicién
J =24 — 23 muestra la region de interfase entre ¢l gas ambiente y el “muro caliente” generado
por ¢l flujo de baja velocidad. De hecho, la estructura en forma de anillo de la emisién integrada
de HC4N bordea el doughnut en expansion observado en SO (ver figura 3.11b) v la emisién de
vapor de agua a 183 GHz (Plambeck et al., 1982; Cernicharo et al., 1990 respectivamente). La
emision maser de agua de baja velocidad a 22 GHz (Genzel e al., 198]) se encuentra situada
entre el doughnut en expansién y el anillo denso y caliente de HCaN donde el flujo se sumerge
en la nube molecular densa {ver por cjemplo Genzel & Stutzki, 1989). Tl gran cambio en la
abundancia HC4N/SO entre el doughnut en expansion {e! flujo de baja velocidad) y la cercana
region de interfase requiere una gran eficiencia en la sintesis de moléculas sulfuradas en el flujo
de baja velocidad alrededor de TRe2.

Fl gas de alta densidad asociado con la cavidad alrededor de IRc2 constituye la parte densa
de las estructuras mds grandes (MF3 y MF4). Al igual que para HoCO (Bastien ef al., 1981),
los contornos de hidrégeno molecular vibracionalmente excitado (H3) evitan la emision de la
transicion J = 12 — 11 del ridge molecular y MF34+MF4. Nuestros datos apoyan la idea de
Bastien ¢f al. (1981) v de Plambeck ¢f al. {1982) de que ¢l gas ambiente denso debe intervenir
en la conduccidn del flujo de alta velocidad que genera ia emision de H3. De manera distinta
para el flujo de baja velocidad, no encontramos la esperada region de interfase densa y caliente
cutre la emision de I3 y el gas ambiente. Mas alejado de [Re2, se encuentra material proce-
sado por ondas de choque como objetos HH y filamentos de 3 asociados con los MFs (ver
Martin—Pintado ¢f al, 1990; Murata ef al., 1990 y referencias en éllos citadas) cuyo origen ha
sido interpretado comeo la interaccion del viento estelar de TRe2 con los MFs (Jones & Walker,
1985; Taylor et al, 1986; Martin -Pintado ef al., 1990; Murata ef ol.. 1990). La energia de los
largos strearners (Scorrientes” ) de ('O (Hasegawa, 1985; White, 1089} v las extensas alas de alta
velocidad en CO Martin—Pintado ef al., 1990) han sido interpretadas también como debidas a
la Interaccion. Sin embargo, no estd claro si los objetos ITH asociados con regiones M I estdn
producidos por los vientos ionizados de las estrellas OB centrales. o por los vientos estelares
newtros producidos por objetos jovenes embebidos (ver Meaburn & Walsh, 1986). El modelo
propuesto por Taylor ef al. (1986) explica el desnlazamiento hacia el azul de las velocidades de
los MFs (Martin—Pintado e al., 1990}, pero no explica la morfologia ni la cinemdtica en gene-
ral de] gas denso en Orion A, En la sigulente scceidn discutivemos evidencias para un modelo
alternativo en el cual la morfologia v el campo de velocidades a gran eccala del gas ambiente
estd dominado por la interaccion de ta region HII con la nube ambiente.

3.6 Evidencias de la interaccién de M 42 con el gas denso

In la siguiente discusion analizaremos cualitativamente las evidencias observacionales que indi-
can la interaccion de la regidn H 1T con el material molecular denso observado en HC3N. Para
cllo, consideraremos el modelo basico de M 42 propuesio por Zuckerman (1073) segin €] cual la
regiou HIT compacta se encuentra frente a la nube molecular erosiondndola {ver apéndice A, y
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Figura 3.11:

a) Estratificacion del gas molecular y de la emision IR en la vecindad de TR2. El gus denso y
coliente del “ridge” y del “bridge”™ compactos (contornos continuos gruesos) se sitian entre la
emision IR (contornos discontinuos) y el gas molecular ambiente (contornos continuos finos).
La emusion infrarroja ha sido tomada de Downes et al. [1981).

b) Comparacion de lo distribucion espacial del anillo de IC3N {contornoes continuos) con la
emision de SO (contornos discontinuos) de Plambeck ol al. (1982). Notar como el anillo de
HCaN rodea {a cmision de SO.
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referencias alli mencionadas). En este modelo, M 42 se encuentra limitada por densidad en el
lado mas cercano al observador y la mayorfa del gas lonizado esta fluyendo hacia fuera de la
nube molecular con una velocidad radial de ~ 4kms™! (ver por ejemplo Pankonin et al., 1979;
Tenorio—Tagle, 1979). De hecho, Yorke et al. (19841) han mostrado que la diferencia en la presion
del gas entre las caras trasera v delantera de la region H 1T puede formar dujos de alta velocidad
con velocidades superiores a 20km s™1. Estos flujos no son uniformes existiendo flujos secunda-
rios que interfieren con los primeros (Meaburn, 1975). Ademds también ha de considerarse la
presencia de vientos estelares lonizados producidos por las estrellas del Trapecio. Estos vientos
ionizados han sido utilizados para explicar la distribucién espacial de las velocidades radiales
de las lineas de recombinacién (Pankonin et al., 1979), la presencia de estructuras filamentosas
v la geometria del gas ionizado en M 42 (Yusef—Zadeh, 1990}. Por lo tanto, la interaccion de
M 42 con el material arbiente puede ser diversa v a ia expansion tipica de la region 1111 en la
nube ambiente, hay que attadir el flujo “champagne” y los vientos estelares producidos por las
estrellas del ciimulo del Trapecio.

3.6.1 La morfologia y la cinematica a gran escala del gas denso
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Migura 3.12: a), b) y ). Comparacion de lo distribucion espacial del “ridge molecular”, los
SMFEs™ y lus “CCs™ representados o traves de la inlensidad integrada de la emision de lo linea
J =12 — 11 en el vango de velocidades mostrado en la esquina inferior 1zquierda de cada panel,
con la parte mds densa de la region ionizada de M 42 (de Yuse[—Zadeh, 1990).

Las figuras 3.12a—c¢ muestran la distribucién del ridge molecular, los MEs y algunas CCs su-
perpuestas a la parte mas densa de la region H11. Kl ridge (figuras 3.12a y 3.13¢) se sitda justo
detrds del abrupto borde del frente de ionizacion veste de la regidn HIL Es importante darse
cuenta que of MEPLL situado adyvacentemente al ridge, delinea ol frente de jonizacion oeste al
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norte de [Re2 (ver figura 3.12b). CC7 en la figura 3.12¢ se sitda también en el horde del frente
de jonizacidn asociado con la barra 6ptica. Esto sugiere que los frentes de jonizacién de M 12
juegan un pape!l importante en la morfologia del gas denso en Orion A.

[ e e S S S R T T T T L T T
800 Aa=~72 Au:ﬁw'j
200
o 100 |
O
[
o
u —
- 0 a
5 |
E X
—-100 _
= ©
)
n
w0 —200 - A
<
—ape b @ @
| ‘ Aa=—24| Aa=—132
~400 Ha:—u Aa=—72 Aa=-132 Ao=-192 ]
N B R I NI I I I SFRATI E S I WY NI A N | I B " i A 1 s | L 1 ..
5 10 5 10 5 10 51 10 3040 <00 107 0 -100 200
vigp(km s Aa (segundos de arco)

Figura 3.13: Diagramas posicion velocidad con ascencion recta fiju en posiciones seleccionadas en
la transicion J — 12 — 11 de HC4N. En el pancl de la derecha las lincas muestran el recorrido de
los cortes (lineas verticales) y los “offsets™ en ascension recta en donde se realizaron superpuestos
a la parte mds densa de la region LTI La estrelle marea la posicion de IRe2, mientras que la
linea horizontal csti truzade para el valor de la declinacion correspondienente a 6' (',

La cinemdtica también apoya esta idea. Las figuras 3.13, 3.14 vy 3.15 muestran el campo
de velocidades del gas molecular denso. En la primera de estas figuras se indica también las
distintas condensaciones que forman a gran escala la estructura conocida como ridge molecular.
El corte velocidad—deciinacién en las figuras 3.13 v 3.15 muestra que el gas denso a lo largo
del ridge molecular (Aw = 24" en {a figura 3.13) no sigue el gradiente de velocidad a gran
escala encontrado en las observaciones de baja resolucion angular {(ver por ejemplo Liszt «f
al., 1974). En cstos cortes no se observa el caracterlstico aumento en la velocidad segin nos
movemos de sur a norte, sino una estructura en forma de *V” cuya velocidad radial decrece de
i0 a 6kms™! y vuelve a crecer hasta 10kms™!. La velocidad radial mds peguena y las lineas
méas anchas coinciden con ta parte mds densa de la regién LI Mds hacla el veste, también
se encuentran estructuras en forma de “V7 mas estrechas o con gradientes de velocidad con
sentidos opnestos que el observado a gran escala. [l gas mas azul se encuentra generalmente
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Figura 3.11: Diagrumas posicion velocidus con declinacion fija en posiciones seleccionadas en
lu transicion J = 12 — 11 de HC3N. En el panel inferior lus lincas horizontales muestran el
recorride de los cortes iy los valores de la declinacion fija para los que fueron realizados super-
priwestos a lo porte mds densa de la region H 1L La estrella marvea la posicion de [Re?2. Las lineas
verlicales son referencias pare una mejor observacion del borde del frente de fonizacion ceste de
la region HI1L.
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cerca de la posicidn con menor distancia provectada a las estrellas del Trapecio.

Los corles ascencion recta—velocidad en la figura 3.14 muestran un abrupto cambio en la
veloeidad radial del ridge molecular v la de los MI's ¥ de las CCs. El cambio en la velocidad
radial no sdlo se restringe a la vecindad de TR¢2, siuo que tiene un comportamiento mds general
hacia el norte de las estrellas del Trapecio. De hecho, e salto en la velocidad radial aparece alo
largo del frente de ionizacidn oeste de la region H I (ver figuras 3.12b y 3.12¢. v [ineas verticales
de la figura 3.14) al norte de las estrellas del Trapecio. Al igual que alrededor de [Re2, of salto
de la velocidad tiene lugar en una pequedia region que apenas esta resuelta por el haz de 227,
Hay también una tendencia en el salto de la velocidad a decrecer tan pronto come nos alejamos
de la regidn de las estrellas del Trapecio—BN/KIL. Al oeste del frente de ionizacion, la velocidad
radial aumenta otra vez hasta alcanzar el valor tipico de la del ridge {ver figura 3140 Fsto se
ve claramente al sur de las estrellas del Trapecio.

La cinemitica del gas molecular alrededor de la regidn BN/KL ha sido motivo de debate. ¥n
particular, Ta cinemitica del gas alrededor de IRc2 ha sido interpretada ala vez, como procedente
de un disco en rotacion (ver Hasegawa el al., 1984; Vogel et el., 1985 Murata ef al), o como
producida por dos nubes independientes (ver por ejemnplo Wilson ¢f al., 1986h). La cinemitica
del ridge y de ios MI's indican que el campo de velocidades del gas denso en la regién ha sido
probablernente perturbado por la interaccion con la region HIL Sin embargo. no estd claro cual
es la extensién de la region alrededor de TRe2 cuva cinematica ha sido afectada por ta accidn
del gas ionizado.

Il desplazamientn hacia el azul (1-2kms™') de la velocidad radial de los MFs y de las
condensaciones 86 con respecto a la parte norte del ridge v las CCs podifa ser explicado de nna
manera natural si estuviera producido por la expansion de la region 1111 y/o por el gas ionizado
que fluve hacia el observador (v por lo tanto con velocidades radiales desplazadas hacja el azul).
Esta idea estd también apoyada por el cambio en la distribucién de la velocidad radial de las
[ineas de recombinacidn observado alrededor de la region KL v de las condensaciones 56 ( Wilsou
& Tilges, 1989). Kl mayor problema asociado con esta interpretacion para las condensaciones
S6 concierne a su situacion relativa con respecto a la region H 11 en la direccion de la linea de

s

mira. Debido a las inhomogeneidades en la densidad. los frentes de jonizacion estdn “arrugados”
(esta se puede ver claramente en los mapas de radio—continuo de las regiones H [ por ejemplo
Yusef—Zadeh, 1990). Si el ridge molecular se sitda detrds de la mayor parte del gas ionizado
pero en el borde del {rente de ionizacién oeste, como ex sugerido por la morfologia, se podria
esperar na distribucién compleja del gas ionizado ¥ reutro a lo largo de la linea de mira en an
frente de jonizacion arrugado. De hecho, esto es lo que se observa en los mapas de [1,CO del
VLA en la direccién de S6 donde la absorcion de las lineas de H.CO requiere que parte de esta
condensacién se encuentre frente a alguna fuente de radio continuo (Johnston el wl., 1983).

3.6.2 Las “alas azules” en la emisién de HC3N cerca del Trapecio

Otras evidencias de la interaccidn de los frentes de ionizacion con la materia neutra se oblicnen
de la distribucion espacial del gas azul en las cercanias de las estrellas del Trapecio {contornos
de trazo fino en la fignra 3.10). La figura 3.16a muestra la distribucion espacial de este material
superpuesto a la emision del polvo caliente a 3.3 pm. Ademds la morfologia de las alus azuies del
gas en HO3N a velocidades moderadas no sigue la distribucién espactal del gas con velocidades
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Figura 3.15: Diagrama posicion velocidad o lo lurgo del *ridge” moleculur en la transicion
J = 12 — 11 de HC3N. En el panel de la izguierda se indican las dislintas condensaciones
que forman « gran eseale lo estructura del “ridge”. En el panel de la derecha se muestra la
imagen de la emision del continuo a 6 ecm debida al gas ionizado (parte mds densae de la region
iL11) tomada de Johnston et al. (1983). La Uinea vertical represcnta la trayectoria del corte.
La estrelle grande de cinco punlas representa lu posicion de [Re?2, mientras que las cuatro mds
pequenas indican la posicion de las estretws del Trapecio. La posicion de lus estrellas 82 Orionis
se mndica mediante dos estrellas pequenias de seis puntas.
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mas extremas desplazadas al azul observadas en Si0 y ('O el cual se cree estd asociado con o]
flujo molecular posiblemente producido por IR 4 (Ziurys & Friberg, 1987; Schmid—Burgk ef al.,
1990; ver también el capitulo 4). Consecucntemente, la morfologia sugiere una fuerte asociacion
del gas mds azul con el frente de jonizacion. Ademés. como va fue indicado por Elliot & Meaburn
(1974) ol frente de lonizacion mayor cerca de las estrellas del Trapecio (Hneas discontinuas on
la figura 3.16b) y las densidades electrénicas mds clevadas también estidn asociadas con el gas
neutro. La figura 3.16b ilustra como el frente de ionizacién mayor estd alincado con el gas
azul. También, las densidades electrénicas mds elevadas localmente se encuentran cn ¢ horde
del gas molecular rojo y azul frente a las estrellas del Trapecio (regién sombreada de la figura
3.16b). F! gas ionizado con velocidad radial mas desplazada hacia el azul, por encima e
~ —60kms~! (Castaiieda, 1988) se encucntra también en el borde del gas azul neutro. Todos
estos hechos indican claramente que la mayorfa def gas molecular con velocidad radial desplazada
hacia el azul se encuentra en el frente de jonizacién v podria ser producido por I interaccidn del
gas ionizado con el material neutro. Consecuentemente el gas molecular que precede at frente de
ionizacion se considera que esta procesado por choques v ha adquirido una velocidad que difiore
en ~ 2~ 3kms™! con respecto al gas ambiente {Schloerb & Loren 1982).

3.6.3 La asociacion de los MFs con los objetos Herbig—Haro, los filamentos
de Hs y las estructuras de gas ionizado

Todos los MI's y las (!Cs se encuentran situados al oeste del frente de ionizacion en el *cono™
observado en el radio continuo (ver figura 3.12). La situacién relativa de estos objetos con
respecto al gas ionizado es desconocida. Los mapas de radio continuo de Yusef- Zadeh (1990)
muestran estructuras filamentosas de material neutro similares a los MFs, que deben de estar
rodeadas por el gas jonizado. En la figura 3.16¢ se muestra una superposicion los MI%s v la
emision del [OTJA6300 a la velocidad ambiente (Taylor ¢f al, 1986). Debido a que la Hnea
[OTJA6300 sdlo puede excitarse en la region de transicion entre el gas neutro y el gas Jonizado, sn
emision os un buen trazador de frentes de ionizacion (Miinch, 1977). Para la region observada
en [O6] la mayor parte de esta emisién parece estar asociada con el gas molecular (la parte del
principio de MF34+MI'4) sugiriendo que los MEs se sitdan justo en la region de interfase entre ol
gas molecular y ol gas ionizado. Dsta asociacion no sélo se observa para la velocidad ambiente
del [OT], sino también para el gas con emision extensa desplazada hacia el azui por debajo de
—109km s~ lo que indica una estrecha relaccion entre fos MFs y el gas ionizado de alta velocidad.
Conclusiones similares obtuvieron Martin—Pintado ef al. (1990) y Murata ¢/ al. (1990) basandose
en la distribucidn y movimientos propios de los objetos HIT en los hordes de los MPs. Existe un
consenso general en la lonizacidn de los objetos tipo HH se realiza por un mecanismo de choques,
pero no estd clare como son preducidos estos nicleos onizados de alta velocidad asociados o
las regiones 111 {(ver Meaburn & Walsh, 1986). Ha sido sugerido (Meaburn & Walsh, 148G)
que podrian ser bow shocks producidos cuande los vientos de las estrellas de tipo OB centrales
se encuentran con inhomogeneidades de alta densidad. s mas, de la cinemdtica de algua
condensacion de M 16 y de la nebulosa de la Roseta, estos autores deducen que la geometiia
de las obstrucciones debe de ser cilindrica, ésto es similar a los MVFs observados e M A2, Tos
filamentos largos y finos de la emision de H encontrados en la regién de MEF3 v MEF4 muestran

B

la misma direcctdn que estos flamentos de HON (Taylor el al, 1984 Lane 1989). Aunque la
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Pigura 3.16: FEvidencias de la interaccion entre la region WIL y el gas molecular cerca de las
esxtrellus del Trapecio.

a) — Bl gas azul {contornos gruesos), los MIEs y algunas ('Cs superpuestas sobre la imagen del
polve coliente a 3.3 pm (contornos discontinuos) de Gatley & Kaifu {1987).

by —Relaceion enlre el gas azul y alguna CCs (contornos finos) con el frente de tonizacion
principal {lineas de trazo discontinuo) y la region de mds clevada densidad electronica {region
sombreada) alrededor del Trapecio (Elliot & Meaburn., 1974).

¢) — Distribucion espacial de la emision de HCaN integrada en el rango de velocidades 7.5 —
Skms~"' {rontornos continuos) superpuesta sobre la emision de [ONA6300 a la velocidad am-
bienile (Taylor et ol., 1986). Las posiciones son relalivas a la de 1Rc2 representada por una
estrella negra grande.  Tambien se muestran las estrellas del Trapecio representadas por las
cualro estrellas negras mds pequenas.
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excitacion del H; en los filamentos es desconocida por el momento (Lane, 1089), cualguiera de
los posibles mecanismos (fluorescencia, choques), indican que estan producidos por la radiacion
Lyman de las estrellas ionizantes o por los choques generados por los vientos estelares de esas
estrellas. I'n ambos casos, los filamentos de I3 representan las superficies de material neutro
stmilar a los MFs expuestos a la radiacion UV o los vientos estelares ionizados. La presencia de
numerosas estructuras filamentosas en la emisién del continuo radio v la emision de aspecto de
“borde” observada em [SII] sobre la totalidad de la regién HII han sido interpretadas también
como producidas por la interaccion de los vientos estelares de las estrellas det Trapecio con nn
medio interestelar inhomogeneo (Yusef—Zadeh, 1990).

El conjunto de la cinemdtica de los MI's con velocidades azules relativas al ridge v a las
CCs sigue la tendencia de las velocidades radiales del rapido gas ionizado. Ambos, el Aujo
“champagne” y ¢l viento estelar jonizado proveniente de las estrellas § Orionis, deben de jugar
un papel importante en la cinematica de los MI's v las C'('s. Debido a la gran incertidumbre en
los pardmetros de los vientos estelares del cimulo del Trapecio y en la geometria de la interfase
ITI-HII, es muy dificii estimar los efectos que los vientos estelares y los fujos ionizados realizan
sobre las nubes moleculares. Schneps et af. (1980) han estimado que la burbuja de gas ionizado
producida por fos vientos de las estrellas O en la nebulosa de la Roscta es capaz de explicar
una envoltura de 800 Mg, expandiéndose a 20km s™'. Aunque las estrellas O del Trapecio son
de tipo tardio, la masa y la velocidad de los MTF's son mas pequenas que aquellas asociadas a
la Roseta. Para la tasa de pérdida de masa tipica de las estrellas O, ~ 107°% M afios™ !, v la
velocidad terminal de 8'C, 1650 kms™! (Snow & Morton, 1976}, se puede obtener un momento
de 200 M, ki s™! en ~ 10° afios. Fsto es aproximadamente el momento requerido por los MFs
para ser azules en ~ 2kms~! con respecto del ridge.

3.6.4 Origen y evolucién de los MFs

La naturaleza v el estado evolutive de los MI's son desconocidos. Ks dilicil establecer la natura-
leza de estos nuevos ohjetos en nna regidn tan compleja como Orién A. en donde estdn teniendo
lugar diferentes fendmenos energéticos. Una posibilidad que podria despejar esta incognita
seria el ercontrar objetos similares en regiones menos compiejas con caracter{sticas comunes a
Oridén A. Las “trompas de elefante” encontradas frente a algunas regiones H Il son similares a
los MFs en algunos aspectos. En la tabla 3.4 se muestra la comparacion entre las caracteristicas
fisicas de los MFs en Oridn v las trompas de elefante de 1a nebulosa de la Roseta. Aunque la
temperatura cinética de los MFs parece ser algo mas grande que la de las trompas de elefante en
la Roseta, la morfologia (la razdn longitud —anchura), las densidades, las masas y los gradientes
de velocidad a lo largo de su longitud son sorprendentemente similares. Ademas, al igual que
las trompas de clefante, los MFs parecen estar interactuando con el gas lonizado. listas coinci-
dencias sugieren que los MFS podrian ser trompas de elefante situadas detras de parte del gas
ionizado en la zona de interfase entre la region I 11 v el gas neutro.

S1los MFs son en realidad trompas de elefante, su formacion y evolucion estd estrechamente
relacionada con la region I 11, No hay un consenso en el mecanismo de formacion de las trompas
de elefante (ver seccién 1.6, y referencias alli especificadas). De los datos de la Roseta, Schueps
et al. (1980) sugieren que la formacién de las trompas de elefante es ol resultado de la accion
de los vientos estelares en la region HIL Estos autores cousideran que las trompas de elefante
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Propiedades fisicas de los  Propicdades fisicas de las

filamentos molecilares trompas de elefante
(Nebulosa de Oridn) (Nebulosa_de la Roseta)®
Tamaho (longitud/anchura) 5/1-10/1 5/1
Masa ( Mg) 5-30 510
ny{em™) 10° 104
T (K) 15 ~10
Cradiente (kms™'pe™!) 1--2 2

“De Schneps ef al, 1980,

Tabla 3.4: Comparacion entre los filamentos moleculares de Orion y las trompas de elefante de
la nebulosa de la Roseta.

se forman a través de inestabilidades de Rayleigh—Taylor desarrolladas en la envoltura densa
barrida por los vientos estelares {ver seccién 1.7) o a través de inhomogeneidades en la densidad
del medio ambiente. Debido a las incertidumbre existentes en la pérdida de masa vy en la
geometria, no estd claro si la gran masa de los MF's podria haber sido barrida por los vientos
estelares del cimulo del Trapecio. Weaver et al. (1977) sugieren que los filamentos ionizados de
alta velocidad alrededor de las estrellas del Trapecio podrian ser los remanentes de una burbuja
que ha estallado recientemente. El corte claro existente entre el ridge molecular y MF4 en el
frente de ionizacion oeste, sugiere que el (los) frente(s) de ionizacién pueden también jugar un
papel imporiante en la formacidon de los MFs. La deteccion de una estructura filamentosa de
gas ionizado ha sido interprelada como la evidencia morfoldgica de gas ionizado por los choques
producidos por los vientos estelares y/o los frentes de ionizacion generados en el borde de las
regiones H1I en expansion (ver Yusef—Zadeh, 1990).

(lfomo ya hemos sefialado en la seccion 1.7 Woodward (1976) realizé un modelo hidrodinamico
bidimensional de la evolucion sufrida por una nube interestelar estandar despudés de actuar sobre
ella un chogue. Aunque las condiciones fisicas sobre las que se realizé esta simulacion son muy
diferentes de las de la nube molecular y de los vientos egtelares en Oridn A, los resultados {ver
figura 1.8) muestran como largas y densas lenguas de material de la nabe, similares a los MFs,
son formadas por la accion de los vientos estelares. Istos filamentos desarrollados a través
de la cvoluctén de inestabilidades de Rayleigh—Taylor v de Kelvin—Helmhotz muestran una
sorprendente similitud en cnanto a morfologia se refiere con los M1's. Serfa necesario realizar un
modelo hidrodindmico con parametros {isicos méas apropiados para la situacion de Orion A para
establecer s1 se desarrollarian filamentos similares en este caso. La presencia de los MFs formados
por gas neutro de alta densidad y de objetos de gas ionizado sugiere que los MI's podrian ser
los percusores de la estructura filamentosa de gas ionizado observada por Yusef—Zadeh (1990).

Fn resumen, los MFs parecen tener caracteristicas similares a las de las trompas de elefante
observadas en otras regiones HII, v por fanto su origen v evolucién debe de estar relacionado
con la propia regién 1111
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3.7 Conclusiones

En este capitulo hemos realizado un estudio multitransicional de la emision de HC3N en a regién
de Orién A a pequeiia y gran escala. Los principales resultados pueden resumirse de la siguiente
mnancras:

¢ Ademas del ridge molecular denso, la emisién a gran escala de la linea J = 12 — 1] del
HC3N ha revelado la presencia de distintas estructuras que aparecen a diferentes velo-
cidades radiales. Estas estructuras han sido denominadas como “melecular fingers” o
“filamentos moleculares”™ (MFs) vy como “condensaciones complejas” {CCs).

o Los MF's se encuentran localizados al oeste del ridge molecular denso y son largos v linos
filamentos (longitud/anchura~ 510 : 1) que emergen del ridgc de manera que fa mayoria
de ellos apuntan hacia la regién ocupada por el 'lrapecio ¥ el objeto BN/KT.. Se han

&

identificado un tolal de ocho filamentos uno de los cuales se observa como un *ala” de alta
velocidad. La mayoria de los filamentos moleculares presentan un gradiente a lo largo de
su Jongitud de 1 — 2kms ! pc!
apunta hacia la regidn del Trapecio—BN/KL. La densidad tipica, temperatura cinélica y

masa de los MFs son ~ 10° em™>, 240 K y 10—30 M, respectivamente.

, con el gas mas desplazado hacia el azul en el sentido que

o Las CCs son condensaciones aisladas que muestran gradientes de velocidad. Todas ellas se
encuentran al oeste de los MFs escepto un caso excepcional que se sita al este del ridge,
justo en el horde de la barra dptica.

» Aunque la abundancia fraccional de HCaN parece ser constante (~ 107%) para el ridge
molecular, los MFs y las CCs, hay indicios claros de una disminucion en un factor 10 en la
abundancia de esta molécula en la direccidn de la barra optica. Isto podria estar debido
al aumento de radiacién UV en ¢l frente de ionizacién.

o Il gas ambiente denso (~ 10°cm™2) y caliente (~ 100K) cartografiado por la transicién
rotacional J = 24 — 23 se restringe a la regidn BN/KIL y su distribucidén espacial muestra
una estructura parecida a un anillo con IR¢2 en su centro. Este anillo de material denso
rodea al “doughnut en expansion”, la emisidn IR v los maseres de HyO que se encuentran
situados en en su borde interior. Estos datos sugieren que el anillo observado en HO3N
constituye ¢l muro de la cavidad donde impacta el viento procedente de TRe2.

o El campo de velocidades radiales del gas denso en Oridn muestra una estructura muy
compleja. A lo largo del ridge molecular los diagramas posicion—velocidad muestran una
estructura en forma de V7 gque es claramente inconsistente con la idea de una rotacidn
a gran escala. La distribucion espacial del gas mdas azul sigue a la emision a 3.3um que
traza el borde de la interfase entre la region HII y el gas denso. A lo largo del frente de
jonizacion situado mas hacla el oceste, hay también un salto en la velocidad radial entre el
MF4 y el ridge molecular. En particular, el gradiente de velocidad encontrado alrededor
de la region BN /KL debe entenderse dentro del contexto cinemdatico general del gas denso
en Orién y no producido por una rotacién alrededor de [Rc2.
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l:a morfologia v la cinematica de HU3N a gran escala en Orion A sugieren que el gas denso
estd interaccionando con la region I ¥ que los MFs estdn probablemente embebidos
en ¢l gas ionizado pero cerca del frente(s) de ionizacion. La asociacion entre los MIFs y
trazadores de choques tales como obhjetos HH, o los filamentos de I, vibracionalmente
excitado, v su velocidad “azul” sugiere que los vientos ionizados procedentes del cimulo
del Frapecio v/o el flujo “champagne” estdan interaccionando fuertemente con estas estruc-
turas. Las caracteristicas similares de los MFs v de las trompas de elefante observadas en
otras regiones I 1 también indican que probablemeunte los primmeros estén generados por
¢l desarrollo de inestabilidades sobre la interfase HI-H 1L






Capitulo 4

La emision de CO. Interaccion de
las estrellas jovenes con la nube
materna

4.1 Observaciones

Llas observaciones sc realizaron con el telescopio de 30 m de didmetro de I.LR.A.M. situado en
Pico de Veleta {Granada). La transicién rotacional J = 2 — 1 fue observada con el receptor
L.3mm 518 sintonizados en banda fateral inica con una atenuacion de la banda imagen de
~ 8dB. La temperatura de ruido del receptor a la frecuencia en reposo de la linea fue 300 K. Fl
tamaio del haz a media potencia fue de 12”7, El espectrémetro utilizado en estas observaciones
fue un banco de filtros de 512x1 MHz. El procedimiento de observacién fue conmutacion en
posicion, utilizando como posicidn de referencia un punto fijo sitnado a 900" en 2scensidn recta,
tomandose un espectro en dicha posicidn por cada cinco observaciones sobre la fuente. Los
tiempos de integracion fueron 20s sobre la nube y 455 sobre la referencia. La punteria fue
comprobada frecuentemente sobre fuentes cercanas de continuo, siendo los errores menores que
1", La calibracion se realizd por el procedimiento estandar del método del chopper wheel.

4.2 Resultados

En la figura 4.1 se muesira el mapa de la intensidad de la linea de la transicion J = 2 — 1 de
CO integrada entre —100 y 100 kms™ . La region cartografiada y el muestreo realizado en esta
transicion coincide en extension espacial con el mapa realizado en la transicién J = 12 — 11 del
HC3N (descrito en el capitulo 3). Ll ruido {o) es de 0.4 K y al igual que para otras moléculas
v transiciones, los puntos de la figura 4.1 representan las posiciones en las que se tomaron los
datos, los offscis son relativos a la posicion de [Rc2 y el haz del telescopio a esta frecuencia esta
representado por el circulo negro situado en la esquina inferior izquierda.

El mapa de la intensidad integrada exnibe fundamentalmente dos condensaciones, las asocia-
das a {as Muentes [Re2 vy 96, Fn la figura 1.2 se presentan dos espectros tomados en la direccion
de las mismas. La condensacion mas prominente ¢s la correspodiente a [Re2, su elevada in-
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tensidad integrada es debida en gran parte a la emision procedente de las alas intensas de alta
velocidad y por la componente del hot core, el miximo de esta emisidn se encuenira en una
posicidn desplazada 6” al oeste v 8 al norte con respecto a IRe2. La segunda condensacién se
sittia aproximadamente 100" al sur de TRe2 y coincide con la posicion de la fuente denominada
como “56” en la terminologia de Batrla ef ol (1983), también conocida como Orién—Sur (Zin-
rys el al., 1990). Sin embargo, el aspecto mas importante que muestra esta cartografia es la
correlacion espacial existente entre la emisidn procedente de la region HII v la del gas ambiente
y en particular con los frentes de fonizacién producidos por la region 1L Fo el mapa de drea
integrada de la emision en la transicion J = 2 — 1 de €O (figura 4.1) se seialan tas estructuras
més relevantes de la nube molecular en dicha transicion tales como los mencionados frentes de
ionizacidn norte y sur {también conocido como “barra optica”). Pricticamente paralelo a este
iltimo frente de fonizacion y situado unos minutos de arco un poco mas al norte aparece un
filamento en la direccion noreste—suroeste denotado en ia figura 4.1 como “Filamento—S" v al
que también nos referiremos como “SF” indistintamente,

La morfologia de la emision de la transicion J = 2 — | de CO a gran escala es muy compleia
y, como se discutira mds adelante en las secciones 4.3, 4.4.1 v 4.9.1, parece estar dominada por
la regién 1111 v/o por los objetos jévenes situados detras de ella (flejos bipolares asociados a
TRc2 y a 56) dependicndo de los intervalos de velocidades que se consideren. De esta manera,
las velocidades mds extremas, entre —110 y —30 kms~! y entre 15 vy 105kms™*, claramente
muestiran el gas perturbado por IRc2 v Orién—58 tal y como se mostrard cn las secciones 1.3 y
4.4.1. Las velocidades “moderadamente™ altas, es decir las comprendidas entre —30 y Okms',
para el ala azul, y las correspondientes del ala roja entre 30 y 45 kms™!, siguen mostrando
esta tendencia exhibiendo fundamentalmente emision alrededor de las dos fuentes anteriormente
mencionadas (ver {iguras 4.40, 4.43 y 1.41). No obstante, estas velocidades moderadas tanto
positivas como negativas evidencian estructuras en forma de condensaciones aisladas v filamentos
(alguno de ellos incipientes) cuyo origen podria estar relacionado con la region 11T o con la
interaccion de ¢sta con la nube ambiente v los abjetos jovenes situados detras de ella (ver
seccion 4.10). Por otra parte, las velocidades “bajas™ (o lo que es lo mismo cercanas a la del
gas ambiente) entre aproximadamente 1y 25 kms™! presentan claramente emisién muy extensa
cwya morfologia estd dominada por la region HIT (ver figuras 4.41 v 1.42).

Il andlisis detallado de la emisidn de CO se realizard centrandonos principalmente tres
aspectos:

e La emision de alta velocidad del gas neutro en las cercanfas de TRe2.
o La cmisién de alta velocidad del gas neutro en las cercanias de 56.
e La cartografia a gran escala de la region v la interaccién entre la region T y el gas neatro.

Destacaremos también la existencia de pequenas condensaciones con gran velocidad (“proyvec-
tiles” o bullets) que parecen ser disparadas desde puntos o regiones cercanas a la zona del T'ra-

pecio, 56 v a los [rentes de lonizacion,
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Figura 4.1: Mapa de intensidad integrada de la transicion J = 2 — | del CO en la direccion
de Orion A. Los intervalos en los ejes son relutivos a la posicion de [Re? (a(1950)=51 32™
47.0%, 6(1950)=—15" 24" 23.6") representada en el dibujo por una estrelle de color negro. Los
puntos muestran los posiciones donde fueron lomados los espectros y el haz o media potencia del
telescopio se representa por el circulo sttuado en lo esquing inferior izquierda de la figura.

El primner nivel corresponde al 5.5% del mdzimo de la emision (3111 Kkm 57" ) siendo la distancia
entre los sicte primeros niveles del 2%. El octavo nivel corresponde «l 25% del mdxime siendo
la distuncia entre el resto de niveles del 20%. En lo figura también se indican mediante flechas
laes posiciones de las estructuras mas relevantes de la nube en esta transicion,
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Figura 4.2: Perfiles de la emision de la transicion J = 2 — 1 en lu direccion de las dos
condensaciones mds prominentes de la region de Orion A en esla transicion.

4.3 El gas de muy alta velocidad en las cercanias de IRc2

4.3.1 Morfologia

I figura 4.3 muestra los espectros de la transicion rotacional J = 2 — | tomados en la diteccidn
de tres regiones cada una de ellas caracterizada por el perfil de su emision. El espectro “a)”
de esta figura, con coordenadas {07,240”) con respecto a IRc2, exhibe {nicamente la emision
procedente de la nube ambiente. Este espectro es relativamente estrecho (Hkms™! de anchura
a mitad de la intensidad) y su emision {cntre ceros de la intensidad) se extiente desde 1 hasta
18kms™*. Elespectro cuya posicidn con respecto a IRc2 viene dada por las coordenadas (0%,72')
(pancl “b)” de figura 1.3), estd tomado en un punto sitvado cerca de uno de los bordes de la
region H I1. Iiste espectro en comparacion con el anterior muestra una asimetria en el perfil con
un “exceso” de emisidn a ambos lados del centr~ de la linea. Esta asimetria como se discutird
en la seccién 4.10, proviene de la interaccion de la region IEIT con la nube ambiente. Kl dltimo
espectro mostrado en la figura 4.3 (panel “¢)”) estd tomado en la direccién de un punto cercano a
[RC2, en el interior de la regidn conocida como nebulosa KL (ver seccion 2.2.1). El perfil de este
espectro ademds de mostrar claramente el gas ambiente, exhibe una fuerte asimetria presentando
sendas alas, azul v roja, que hacen que la emisién se extienda por un intervalo de velocidades
del orden de 200k s (ver capitulo 2). Tradicionalmente este ensanchamiconto se ha atribuido
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a un flujo bipolar originado en las cercanias de la {fuente [te2. Tl flujo bipolar estaria situado
justo detrds de la nebulosa M 42, en las proximidades de la interfase nube ambiente—regidn H 11,
y por tanto la emision del gas de la zona debe presentar los rasgos caracteristicos de la nube
ambiente, del flujo bipalar y de la propia region H 1L

Il objeto de esta seccion es el estudio del gas de altisima velocidad producido por el flujo
o flujos bipolares que se encuentran en la zona de la nebulosa K1, La complejidad cinemética
de esta region hace dificil fa eleccion de un criterio que permita separar las diferentes compo-
nentes {gas ambiente. flujos bipolares, region HII} que aparecen sobre un mismo espectro y
que producen emision sobre intervalos de velocidades muy distintos que en algunos casos, como
s ha mostrado anteriormente, puede llegar hasta 200 ks~ !, La separacién de cada una de
estas componentes que forman el perfil total de la linea puede realizarse por medio del ajuste de
gaussialas centradas a las velocidades tipicas de cada auna de ellas. Sin embargo, este procedi-
miento no es ol mds acertado va que, en primer lugar solo esta relativamente bien determinada,
la velocidad central de la emisién ambiente (entre 8 y 10kms™ ') y en segundo lugar, no todas
las posiciones presentan perfiles gaussianos, y para aquellas posiciones en las que se pueden
ajustar ganssianas, exisle una gran incertidumbre en cuanto a la anchura de las mismas. No
obstante, puesto que las velocidades terminales de las lineas para posiciones caya emisién puede
ser considerada producida dnicamente por el gas ambienie mas cl efecto de la region 11 no
excede de 30kms™! (con respecto a la nube ambiente), ver figura 4.3a y 4.3b, consideraremos
que la emision provenicnte del gas de alta velocidad generado por el material barrido por los
vientos desarrollados por las estrellas jovenes, sea el responsable de la emisidn a velocidades
|oren 20 |> 30kms ™!, donde vy es la velocidad ambiente (~ 10kms™!).

Los mapas de intensidad integrada por intervalos de velocidad de 10kms™? para las velo-
cidades mas extremas {(superiores a 30kms ') se presentan en las fliguras 4.4 (ala azul) v 4.5
{ala roja). Istos mapas muestran por primera vez la distribucion espacial del gas de muy alta
velocidad (| vsu)> 60 kms™!) ampliando aproximadamente en 30 kms~! el rango de velocidades
mostrado en los mapas de Wilson ¢t al. (1986a), iltimo estudio realizado hasta la fecha. Esta
emision de muy alta velocidad es extensa, alcanzando un didmetro aproximado de 75" para las
velocidades moderadamente elevadas (ver en las figuras 4.1 y 4.5 la emisién a las velocidades
comprendidas entre =80y —30km s~y entre 45 v 55 km s~ respectivamente).

Para ambas alas, la emisidn de alta velocidad se concentra alrededor de la nebulosa KL.
Fl maximao de la emisidn del ala azul aparece siempre al noroeste de TRe2 alejindose de esta
fuente y acercandose al miximo de la emision de H3 conforme la velocidad se va haciendo mas
negativa, mientras gue para el ala roja la posicion del maximo cstd menos definida aunque
también se sitda al noroeste de JRe2 y cerca del maximo sur de Hi. La emision del ala azul se
extiende hasta velocidades de aproximadamente —110kms™". La distribucién espacial del gas
que se mueve con velocidades comprendidas entre — 110 v —80 ki s™! es practicamente circular.
Sin embargo, esta estructura va deformandose en la direccion noroeste—sureste a medida que
va disminuvendo el médule de la velocidad. También se observa como los niveles mas bajos
de la intensidad integrada por intervalos de velocidades delinean ciertos filamentos algunos de
los cuales aparccen con mayor claridad en velocidades mas cercanas a la del ambiente (ver
seccian 1.9.1) v son conocidos como streamers (Hasegawa, 1985, White, 1989). La emision en la
[

region roja del espectro se extiende hasta velocidades de [05km s 7', La furma de esta emision es

ovalada en la direccidn sureste-—noroeste distribuyéndose aproximadamente por la misma regiéon
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Figura 4.3: Perfil de la Unea de emision de la transicion J = 2 — 1 de la nolécula de CO en
la direccion de lres puntos de la region de Orion A caracterizados por sus componentes.  Lus
posiciones (relativas a 1Rc?2} donde fueron tomados eslos espectros aparecen en la esquina super-
ior derccha de cada marco. Fl espectro a) muestru lu cmision correspondiente al gas ambiente.
Bl espectro b)Y muestra come le nube ambicnte es perturbada por la vegion HIL producicndo un
ensunchamiento en el perfil de la linea. Finalmente el espectro ¢) cxhibe cmision sobre un infer-
valo de velocidades del orden de 200km s~ Este ensanchamiento del perfil es alvibuido, entre
otros agentes, a un flujo bipolar centrado en la fuente {Re2. El intervalo definido por las lincas
verticales mnuestran la region del espectro dominade por la emision de la nube ambiente y por los
efectos de la region H1L. La emision que se encucntra fucra de este infervalo (v < —20kms™ y
ten> A0 km s ) se puede asegurar que procede inicamente del flujo (o flujos) centrado en IRc?.
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Figura 1.4: Mapa de intensidad inlegrada en dislintos intervalos de velocidades del ala azul de
la linea de la transicion J = 2 — 1 del CO en lo direccion de Orion A. Los intervalos en
los ejes son relativos a la posicion de IRe? (a(1950)=5" 32™ [7.0%, §(1950)=—5° 24 23.6"),
represenfada en cada panel por una estrella. En el panel superior derecho los puntos representan
lus posiciones en lus que fueron lomados los datos. Los intervalos de velocidades en unidades
' aparceen en la esquina inferior derccha de cada recuadro. Para todos los paneles

el primer nivel es 1K kms L

ele hns”
Lo distancia entre niveles varia de un panel a otro siendo de
0.5 K kms™" en los dos situados en la parte superior de lu figura, de | Kkms™' en los tres
centrales, y de { Kkms b en los tres situados en la parte inferior.
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Figura 4.5: Mapa de intensidad integrada en distintos intervalos de velocidades del ala roja de
la linea de la transicion J = 2 — 1 del CO en la direccion de Oridn A. Los intervalos cn
los ejes son relativos o la posicion de [Rel representada en cada panel por una cstrella.  Las
posiciones en las que se tomaron los dotos son las mismas que aparecen en el panel superior

derecho de la figura 4.4. Los intervalos de velocidades en unidades de kms™1,

aparecen en la
esquina inferior derecha de cada recuadro. Para todos los paneles el primer nivel es { Khkms™'.
La distancia entre niveles varia de un panel a otro siendo de § Kkm st en los tres situados en

lo. parie superior de lu figura {4 “hms en los situados en la parte inferior.
lo parte suy le la figura y de 1R kms ! { trad la parte inferior
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ocupada por el ala azul. Para las velocidades mds extremas (entre 95 y 105kms™ ') el micleo de
emision se rompe cu dos condensaciones, la menos intensa y de menor tamano espacial se sitda
unos 20”7 al sureste de Ite¢2 mientras que el maximo de emisién de la més intensa se encuentra
a unos 20" al noroeste de 1Re2.

La distribucidn espacial del gas de alta velocidad en funcion de la velocidad terminal se ha
representado en ia figura 4.6. En esta figura se observa como esta distribucion es similar en
ambas alas y estd concentrada en una regidén con forma. de elipse centrada aproximadamente en
el punto de coordenadas {—17.4") cou respecto a [Rc2, cuyos semiejes mayor y menor miden
54”7 y 41" respectivamente y estd inclinada con respecto al ecuador 45°. Esta geometria seria
consistente con la de un flujo bipolar cuyo eje estaria orientado aproximadamente en la direccién
de la linca de mira. Las velocidades mas extremas para el ala azul se sitian alrededor del punto
de coordenadas (—3".20") con respecto a IRc2. A diferencia del ala azul, el ala roja distribuye
los valores maximos de las velocidades terminales sobre tres regiones situadas alrededor de 1R¢2
estando el valor mds extremo en el punto de coordenadas (24”,—23").

Fn la figura 4.7 se presentan conjuntamente la emision para las velocidades comprendidas
entre —40 y —30kms™!, y entre 45 v 55kms~'. El maximo de la emisién en el intervalo de
velocidades negativas se encuentra en la posicidén (—6”.8"), mientras que para las velocidades
positivas se sitda en (8,0) lo que evidencia cierto grado de bipolaridad para los intervalos de
velocidades mds bajas. No obstante, este efecto no se mantiene de una manera clara para
todo el rango de velocidades ya que al ir aumentando el médulo de la velocidad las posiciones
de ambos maximos van acerciandose entre si, y aunque para los intervalos de velocidades mas
extremas no son coincidentes, para el resto de velocidades la resolucion del telescopio no permite
distiguir entre dos posiciones diferenciadas para los valores maximos de cada ala. En la figura 4.8
se presentan conjuntamente la emision integrada a los intervalos de velocidades mas extremas
(entre —110 v —100km s™", para el ala azul v enire 95 v 105kms™ !, para el ala roja). Fl
maximo de la intensidad integrada para el ala azul se encuentra en la posicion (—4",20") con
respecto a IRc2. siendo para el ala roja de (—15",17"). La posicion media entre ambos maximos
se cncuenira en un punto de coordenadas (—9”,18") con respecto a TRc2. Asi pues, si bien a
velocidades intermedias el material barrido por el flujo presenta un caracter bipolar entorno a
IRc2, a muy altas velocidades se concentra alrededor de un punto situado al norte, ente las
fuentes TRc9 o 1R¢2 coincidiendo con la posicion de una fuente de emisidn intensa a 2.2 pm,
posiblemente un objeto en la fase de pre—secunencia principal (Londsdale et al., 1982).

La figura 1.9 muestra como sc¢ distribuyen las posiciones de los maximos de la intensidad
integrada en los intervalos de velocidades mostrados en las figuras 1.4 y 4.5. La totalidad
de los maximos correspondientes a los intervalos de velocidades del ala azul se sitian en una
region que se cncuentra entre las fuentes 1Re2 e IReY. Por otra parte, las posiciones de los
maximos correspodientes al ala roja se distribuyen sobre dos regiones; al este de [Re2 se sititan
[as velocidades mas pequefias, mientras que al noroeste de esta misma fuente y aproximadamente
junto con los maximos del ala azul se encuentran las posiciones en los que el ala roja encuentra
su maximo cn la intensidad integrada para las velocidades mas extremas.

Fu la figura 4.10 se muestra como varia la posicidn (distancia a [Re2) de los miximos de la
emisicn con la velocidad. Para ambas alas se puede observar como conforme crece el madulo de
la velocidad, la distancia a [Re2 de los puntos en los que la emisidn es mixima aumenta.

Adernas de la incertidumbre {en cuanto a velocidades se refliere) introducida por la propia
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Figura 4.6: Disiribucion espacial de las velocidades terminales observadas en la direccion de
Orion A en la linea de emision de la transicion J = 2 — | de la molécula de CO. El panel
supertor corresponde ol ala azul de la linea. El primer nivel corresponde o una velocidad de
—80km s siendo ol intervalo entre niveles de —20km s~'. Los puntos representan las posiciones
observadas. I panel inferior corresponde al alu roja. Fl primer nivel conecia aquellos puntos
cuya velocidad vy, s de {5kms Y. La distancie relativa entre niveles es de 20kms™, FEn
arnbos paneles la elipse muestra la region en ol interior de la cual se observa emision con alta
velocidad, la estrelle de cinco puntas representa la posicion de [Re2, mientras que ¢l cuadrado

de color negro indica la de [Re9.



4.3. Pl gas de muy alta velocidad en las cercanias de [Rc¢2

i]_! LI —I_l

T T T \kk\j | ]— T
75 "

i . ) T
L 4D 3D km s
i A5 5% km s 7

%

50 -
) g
O
) —
®
o i
25
[72]
o : )
e
=)
) L
G) T T
w i ~
~— N
o 0=
q —
I
-25 F

L l\

J I;LJ;P\_’AJ;J;I l¢

I

T T

50 25 0

-25

Ao (segundos de arco)

Figura 4.7: fEmision de la linea de lo transicion J = 2 — 1 de (O ¢n los intervalos de velo-
cidades comprendidas entre - 40 y -30kms™! (curvas de nivel de traze continuo, y entre 45 y
55 km b {curvas de nivel de trazo sombreado). Para ambos conjuntos de curvas, el primer nivel

corresponde « un valor de la intensidad integrada de lu linea de § K kms™
La esirella de vinco puntas representa lu posicion de Ie?2 mientras

entre niveles de 10 K km s~ 1.

stende la distancia

que el cuadrado de color negro indica la posicion de la fuente {1Rc8. La diferente posicion de los
mdzimos correspondientes a lo enision en cstos dos intervalos de velocidades es indicativo de
la existencia de una cierta “bipolaridad” con respecto a IRc?2 en lus velocidades mds bajas.
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Figura 4.8: Cartografia de la emision de la transicion J = 2 — | de la molécula de CO

en la direccion del flujo bipolar asociado « [Re2 para los inlervalos de velocidades — 110
—100km 57 (contornos de irazo continuo), y 95 105kms™" (contornos de (razo sombreado).
El primer valor para ambos conjuntos de eurvas de nivel es de 1 Kkm s (>30), siendo la dis-
tancia entre niveles de (.5 Kkmst. La estrella de cinco puntas representa la posicion de IRc2,
el cuadrado de color negro indica la de 1Re® y la cruz lu posicidn de un objeto intenso @ 2.2 pn
(ver Londsdale ct al.. 1982).
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Migura 4.9: Posiciones de los mdzimos de la intensidad inlegrada en intervalos de velocidades de
{0k s™ en las cercanias de {1Rc2. Los tridngulos huecos indican las posiciones del los mdzimos

correspodientes al ola roju, mientras que fas estrellas de seis puntas las correspondientes al ala

wzul.

Los numeros indicen la velocidad media en km s

—1

La

de los intervalos considerados.

estrella de cinco puntas rvepresenta la posicion de [Re2, mientras que la posicion de [Rc§ se

muesiva mediante of cuadrado de color negro.
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Figura 4.10: Velocidad del mdzimo de la inlensidad integrada en intervalos de velocidades de
10kms™" frente a la distancia a [Re2. Los tridngulos huecos indican las posiciones del los
mdzimos correspodientes al ala roja, mieniras que las estrellas de scis punias las correspondientes
al ala azul.

estructura de las Imeas, exislen otro tipo de problemas inherentes a la observacion. Asi. o
haz del telescopio no puede representarse por una simple gaussiana, sino que se desvia de esta,
forma pues incluye Iobulos secundarios v 16bulos lejanos, estos dltimos producidos por errores
en la superficie (I6bulo de error), bloqueo de la apertura y spillovers. De esta forma, cuando
se cartografia una fuente puntual intensa un determinado porcentaje de la radiacion captada al
apuntar sobre una posicién fija provicne de 1a emision de otros puntos cercanos al que se esta
observando en ese momente v que se introduce por los labulos anteriormente mencionados. Por
esta razdn, cuando se estudian regiones cercanas a fuentes intensas con emision es muy débil es
imprescindible el conocimiento preciso del patron de radiacian del telescopio a las [recuencias de
trabajo (230 GHz en nuestro caso). Ll patrdén utilizado fue analizado realizando observaciones
sobre una fuente de continuo intensa como es el caso de Jupiter.

In la figura .11 se presentan “barridos™ en Ascension Recta y Declinacion, sobre la fuente
mencionada anteriormente asi como sobre Oridn. lin dicha figura la emision de CO de la nube
molecular proviene del intervalo de velocidades comprendido entre —10 v —30km s~'. El barrido
de Jipiter en Declinacion muestra una pronunciada asimetria hacia el sur producido por un
efecio de “coma” asi como un pedestal de aproxii..damente 140" de tamafio {entre “ceros” de
intensidad) cuyo origen es ¢l 1obulo de error anteriorinente mencionado. Bl barrido en Ascension
Recta es mdas siiméirico que el anterior v en &l se puede observar coro la emision procedente del
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l6bulo tiene una extensién de aproximadamente 120”. Debido a que durante las observaciones
el tamaiio angular de Japiter era del orden de 40", éste ocupaba por completo et haz principal
a 230 GHz. Asi pues, sc puede considerar que la observacion de Jupiter con el 16bulo “real” se
separa de su [orma ideal (convolucidn de una gaussiana de 127 de anchura a media altura, con
una [uucion escalén de 45" de apchura) a partir de aproximadamente 257 hacia e} sur y 30"
hacia el norte, para el barrido en Declinacidn, y 25” hacia el este y el veste para el barrido en
Ascension Recta. Segilin esto, y tal ¥ como se puede observar en la figura 4.11, el porcentaje
de la emisidén que se introduce a través del Idbulo de error en la emisién de CO en las partes
externas nunca es superior al 33%. Por tanto, se puede asegurar que los datos correspondientes
a la cmisidn extensa de alta velocidad son reales y debidos a la fuente misma, v no un efecto
producido por las imperfecciones del telescopio.

4.3.2 Estructura del gas de alta velocidad. L.os “proyectiles”

Al contrario que en estudios anteriores, los datos aqui presentados muestran que los perfiles de
las lineas de la emision del CO en las cercanias de IR¢2 son muy diversos. En la figura 4.12 se
presentan algunos espectros con emisién en la regidn de alta velocidad tomados en la direccidn
de posiciones scleccionadas. En esta figura se puede observar como existe emision a muy alta
velocidad (|vpge!> 100kms™!) ¥ con un perfi] muy complejo para las distintas posiciones. Fl
perfil de la linca correspodiente a la posicidn (—24",12") es practicamente simétrico siendo la
anchura del intervalo de velocidades en el que existe emisién del orden de 200kms™!. Por
olra parte, el espectro de la posicion (24”,—127) es mas bien asimétrico, existiendo un “exceso”
de emision a 60 kms™' en ol ala roja frente a la del ala azul. Este espectro junto con los de
las posiciones (—24",—12"), (=36",12") y (-36",24") presenta una componente adicional en
velocidades, simitar a las observadas en algunos {lujos bipolares y que se consideran que se
originan en “proyectiles” expulsados en los procesos de ecyeccidén de materia por las estrellas
jovenes de baja masa. Mientras que en otros flujos bipolares estos “proyectiles” se encuentran
clarainente aisfados espacialmente, y aparecen por parejas en el ala azul y roja, en el flujo de
Orion—1Re2 esta situacidon no se observa, pues parcce existir una cierta tendencia a que estos
proyectiles se dieran prelerentemente en la repion roja del espectro. Esta cuestion serd analizada
en detalle y disentida en la seccidn 4.8, Especial atencién también merece el perfil de la linca
procedente de la posicién (—12",48") debido a su notoria asimetria en la emision del gas de alta
velocidad hacia ol azul asi como al hecho de no esiar cerca de ningnna fuente infrarroja conocida.

4.3.3 Las condiciones fisicas del gas de alta velocidad

Hasta ahora se ha prestado especial interés en el estudio del gas de alta velocidad a través de la
emision de la transicién J = 2 — 1 de la molécula de CO. Esto os debido a que esta transicién
es mas opticamente espesa que la J = 1 — 0 (va que la opacidad de la linea es proporcional al
nimero cuantico J del nivel superior de la transicidn), ¥ como es de esperar que la emision en
las alas sea Opticamente delgada, la intensidad de transicion J = 2 — | serd mayor que la de la
J = 1 — 0 (pues en este caso la lemperatura de brillo es proporcional a la opacidad de la linea,
ver ecuacion 4.3}

Ahora bien, para estudiar las condiciones [isicas del gas de alia velocidad es necesario conocer
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Figura 4.11: Fl lobulo de error del telescopio de 30m a 230 GHz. Fn el panel superior s¢ presentg
un barrido sobre Jipiler (tamasnio angular aprozimado 10" ) en Declinacion (lrazo grueso de color
oscuro), junto con un berrido del mismo tipo sobre Orion centrado sobre el mdzimo de la emision
para las velocidades comprendidas entre 45 y 55 km s~ 1. Las asimelrias mostradas por el barrido
realizado sobre Jupiler son consecuencia de wno aberracion de “coma™ y del lobulo de ervor,
Los errores introducidos por estas desviaciones se muestran por inlervalos espaciules de 10"
marcados por lus lineas verticales, El perfil trazado por los puntos corresponde a la convolucion
de una gaussiana de 127 de anchura a media altura (haz del telescopio a 230 GHz con una
funcion esealon de 10" de tamanio (Jipiter).

El panel inferior muestra lo mismo que el superior sulvo que los barridos se reclizaron esta vez
en Ascension Recto.
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Vigura 1.12: Perfil de lo linea de emision de la transicion J =2 — 1 de la molécula de CO en la
direccion de posiciones seleccionadas en las cercantas de IRc2. Lus flechas indican la posicion de
componentes adicionales de la emision similares a las que se observan en algunos flujos bipolarcs
producidas por los larnados “proyectiles”.
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el valor de la densidad de particulas (ny, ), la densidad de columna de la molécula estudiada,
CO en este caso, (N(CO)) v la temperatura cinética (73). Para realizar esta determinacion
se necesita a st vez saber como es la emision en ires tramsiciones diferentes de C'O. Sin emn-
bargo, se puede tener una muy buena estimacién de las condiciones {isicas sin mds que realizar
observaciones en dos transiciones distintas y suponer un valor para una de las variables,

Debido a que el momento dipolar del CO es muy pequeno (2 = 0.11 D), sus [ineas se “terma-
lizan” a la temperatura cinética del gas para densidades de particulas del orden de 10% con™ y
por tanto, la temperatura cinética del gas serd igual a la de excitacion de las transiciones obser-
vadas. Estas densidades son relativamente bajas, en particular la emisidn de alta velocidad de
Oridmn, presumiblemente procede de regiones con densidades tipicamenie superiores a las men-
cionadas y por tanto se puede considerar dicho gas esta termalizado (ver por ejemplo Boreiko «f
al., 1989; Boreiko & Betz, 1989; Graf et al., 1990, donde se presentan. respectivamenic observa-
ciones en Jas transiciones rotacionales J = 17 — 16, J = 22 = 21 y J = 6§ — 5 de CO). De esta
forma, es posible calcular las condiciones fisicas del gas observando rnicamente dos transiciones
y conociendo su temperatura de excitacién (que serd la misma para ambas si son dos transiciones
cercanas y las suponemos termalizadas). En efecto, si considerainos una nube homogénea y una
transicion a la freevencia v = (B, — Ep/h, donde E, y I son las energias de los niveles superior
¢ inferior entre los que se produce la transicién respectivamente, la temperatura de brillo de la
nube en dicha transicidn viene dada por:

Tbv = [']U(TE.‘I,‘) - JU(Tbg)} (l - (J_T") , (11)

donde J,(T) = hv/k(e"/* —1), T\, es la temperatura de excitacién de Ya transicién observada,
7, su opacidad a [a frecuencia v y Ty, la temperatura de la radiacién del fondo cosmico. 5i la
opacidad es muy clevada (7, >> 1) exp(~7,) — 0, ¥ la expresién de la temperatura de brillo
guedas

Tb,,. = Jv(r Lr) - ]y("‘bg) (12)

Por otra parte, si la emisién es 6plicamente delgada (1, << 1) 1 —eap(—7,) ~ 7, ¥ en este caso
la. temperatura de brillo es:

Tbu = [JV(TC,L') - J{/(TbgHTu- (’If]

Asi, para el caso Spticamente espeso el cociente entre las temperaturas de brillo de dos
transiciones con igual temperatura de excitacién es aproximadamente igual a la unidad, mientras
que para el caso dpticamente delgado se tiene que dicho cociente es igual al cociente entre las
opacidades de las Iineas. Teniendo en cuenta que la opacidad de la Iinea puede expresarse como:

o

Ty —

3 A, (e 1) (4.1)

Sy

donde A, es el coeficiente de Einstein de emisién espontdnea y Ny la poblacion del nivel superior.
Para el caso particular de las transiciones J =2 — 1y J =1—0de CO.la expresion dol

cociente entre opacidades es:
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=21 (m)‘f An Np [eti/FTe

AT =1=0) ~ \in) Awo Ny \ e <) (

Y21

donde 10 y 21 son las frecuencias de las transiciones f =1 — 0y J = 2 = | respectivamente,
Ao y Az sus coeficientes de emision espontanea y Ny v Ny las poblaciones del primer y segundo
nivel respectivamente. Teniendo en cuenta la definicidn de temperatura de excitacién

N )] o )
22 — Leh.u21/kl,:r’ (1(})
Ny g1

donde g; v g2 son las degencraciones del primer y segundo nivel (3 v 5 respectivamente). Asi,

T-(J =2 = 1) _ (VIO\)S /121 72 1 7Cf"'1/21,/kTe:c

var) Arogr \eholie — 1) 4.7
Vg A1 g ehine/fTer ( )

y teniendo en cuenta que voy = 2r7g y que para CO Az /Ap = 9.6, se obtiene la siguiente
expresion para ol cociente entre opacidades:

=21 2(1- 6(—h-u21/k1‘m))
T(-] :—-TFTO) - - C.’(“syi(}/kTe'x) _ t -, (4_8)

A partir de esta ecuacion puede determinarse la temperatura de excitacion sicmpre que se
conozea el valor del cociente entre las opacidades de las dos lineas. En la figura 4.13 se representa
la variacién de la razén 7(J = 2 — 1)/7(J = | — 0) frente a la temperatura de excitacién,
en la que se puede ver como el valor de este cociente tiende asintdticamente a cuatro conforme
autnenta la temperatura de excitacion. Para valores del cociente entre opacidades comprendidos
entre 3 y 3.8 la temperatura de excitacion se encuentra entre 30 y 160 K, correspondiendo una
termperatura de excitacion de 80K a un valor de la razén entre opacidades de 3.6. En el caso
Oplicamente espeso la razon entre las intensidades de dos ineas es aproximadamente igual a
la, unidad mientras que en el caso dpticamente delgado este cociente es proporcional a la razon
entre sus opacidades, Asl pues, se puede delerminar experimentalmente el valor de esta razdn sin
mas que dividir la intensidad de ambas lineas, siempre que tengan la misma resolucidn angular.
Con este fin se realizaron también observaciones en Ja transicién rotacional J = 1 — 0 de la
molécula de CO (115271.195 MHz). Sin embargo, esta emision se encuentra contaminada por la
linca de recombinacion H 38« (ver figura 4.15). Esta linea aparcce centrada aproximadamente a
—3.5kms™! tiene una intensidad (77) maxima de 0.54 K y una anchura de unos 23 kms=!. Esto
significa gue solo las velocidades comprendidas entre —3 y 20 km 7! estén alectadas débilmente
por lTa emision de esta linea y que la alta velocidad (|oosp|> 30kms™') estd libre de dicha
contaminacion.

En la figura 4.11 se presentan algunos espectros de la transicion J = 1 — 0 tomados en la
direccion de algunas posiciones seleccionadas situadas en las cercanias de [Re2.

En la figura 4.15 se presenta el cociente entre las intensidades de las lineas J = 2 — 1y
J =1 0cu la direccion de IRc2. Con el lin de tener la misma resolucion espacial en las dos
transiciones, los espectros de la transicion J = 2 — 1 fueron diluidos a la resolucidn angular
propia de un haz de 217,



98 Capitulo 4. La emision de CO. Inferaccion de las esirellas idvenes ron la nube waterna
4 |- ! T T 1 T T I
. fas— -
35 L
T = ]
I 3 B ]
= A
O = -
) - 4
- ™ -
N 2
T ]
o - 4
= 1F ]
[ ] -
2
" N 80 K )
R B I | -
c 200 400
Tey (K)
Figura 4.13: Variacion de la razon entre las opacidades de las transiciones J = 2 — 1 y
J =1—= 0 frente a la temperatura de ercilacion.
CO(J=1-0)
80 [ T T T E 2 T LR T
: (0,0) - (0,72) d=2p
60 + = L
40 F = 110
20 | /{} ] lL :
o : : ~3
,5 O i it o ot i w"{ — 0.
= i ]
e 40 L (0, -24) - (0.24) 2
[ 140
R0 | ] / 120
i / ]
O e s s PR N 7 ‘J[ T _ 0
-100 0 100 100 0 160

vmn(kms_l)

Figura 4.14: Perfil de la linea de emision de lq lransicion J = 1 — 0 de lu moléculy de CO en
la direccion de posiciones seleccionadas en los cercanias de TRe2.
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Un problema adicional para realizar este cdlculo proviene de la escala de temperaturas a
utilizar. La emision correspondiente a la nube ambiente es extensa con respecto al tamafio
del haz (ver por cjemplo los mapas a gran escala en las velocidades comprendidas entre 0 y
(5kms~! en la figura 4.410 y 4.42), pero no asf la emisién procedente del gas de alta velocidad
que practicamente es “puntual” (ver las cartografias de las velocidades mds extremas en las
figuras 4.4 y 1.5). Por este motivo, para calcular el cociente de ia emisién prodeceunte de las
dos transiciones, la escala de unidades que debe emplearse depende de Ia velocidad radial que
se considere. As{, para las velocidades ambientes (emisidn extensa) el sistema de unidades mds
adecuado es el de 7. Lin este sistema, si la emisién es dplicamente espesa, la razdn cntre las
intesidades de las Hneas debe de ser aproximadamente igual a la unidad. Por otra parte, para cl
gas de mas alta velocidad (emisién menos extensa que el tamano angular del haz del telescopio
a las frecuencias consideradas) el cociente debe de efectuarse en uwnidades de temperatura de
haz principal (T.,,). De csta manera, si fas intensidades estdn expresadas en unidades de 77, el
factor de correccidn por el que se debe multiplicar ta razdn entre las mismas es de 1.5. Este valor
es el resultado de realizar el cociente entre la eficiencia del haz a 230 v la cliciencia a 115 GHz.

En ja figura 4.15 se presentan los espectros obtenidos en la direccion de [Re2 en las transi-
ciones S =1 —= 0y J =2 —1delamoalécula de CO junto con el cociente entre las intensidades
de ambas transiciones expresadas en unidades de Ty, Sorprendentemente, esta razon presenta
una distribucién completamente simétrica alrededor de 5 km s~} (aproximadamente la velocidad
central de la nube). IEsta extraordinaria simetria en el cociente entre la intensidades de las
lineas cs indicativo de que la posible alteracion de los datos por emisiones de otras moléculas es
despreciable.

Para las velocidades de la nube ambiente (entre 0 v 15km s”]) se tiene la emision de la
componente extensa, La razdn para estas velocidades es del orden de 1.5 (1 en la escala de 1)
como cabria esperar de la emision Opticamente espesa. A medida que la velocidad radial crece,
el coclente entre las intensidades de las lineas aumenta hasta alcanzar valores cercanos a 2.7 en
las velocidades radiales |vpsg|~ 50 km st Esto es consistente con los resultados obtenidos por
Snell ¢f al, (1984) si se tienen en cuenta los efectos de la extensién de la emisién en la calibracion

Para velocidades radiales superiores a | wp—vpsr|~ 50km s71 Ya razon vuelve a disminuir
Hegando a valores de tan sdlo 1.5 a 355kms~'. Segnidamente ¢l cociente alcanza un méximo
de aproximadamente 4 para velocidades radiales cercanas a £70kms™'. Estos dafos sugieren
que el gas de alta velocidad es muy dpticamente delgado y muy caliente con temperaturas de
excitacion mayores gue 80K (ver figura 4.13). Asi mismo cxiste un rango de velocidades (entre
—60 vy —40kms™', y entre 45 y 65kms™'; ver figura 4.15) en las que el gas es mds frio y/fo

presenta opacidades mucho mas elevadas.

Determinacion de la masa, el momento y la energia para el gas de muy alta velocidad

Supouniendo que es aplicable la aproximacién de equilibrio térmico local (LTE), que la emision de
la transicién J = 2 — 1 del CO es opticamente delgada en las alas de la linea, que la temperatura
de excitacion es 80 K y una relacidén de abundancia CO/Hy estandar {x(CO) ~ 10~1), hemos
obtenido el valor para la masa del gas de alta velocidad sumando la densidad columnar en cada
posicidn del flujo. Los resultados obtenidos para cada posicidn se encuentran en la tablas 4.1,
4.2, 43 ¥y 1.4,
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Figura 4.15: En el panel inferior se representa el cociente entre las inlensidades de las lineas
J=2—=1yJ=1—=10de CO que aparccen en los paneles superior y cenival respectivamendc.
51 la emision es oplicamente delgada este cociente coincide con el cociente entre opucidades
{ver el texto en esta misma seccion). Las lineas verticales estdn trazadas desde la posicién en
velocidades en las que el cociente cs aprozimadamente lu unidad. Puede observarse como esa
posicion coincide con un aumento relative de la infensidad en alguno de los perfiles de wmbas
transiciones. Kl trazo de puntos mostrado en el pancl central representa la emision de la linea
de recombinacion del hidrégeno H 38a.
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Flujo asociado a TRe2. Ala azal B

]

f—(_)ﬁmq T ARG (azal) | Momento (azul} Energia (azul} [ drea {azul) ‘ Ay
; () ‘ {em™ ) | {Mzem™2 kms™!) } { Mgem “km?s—?) | (K kms—!) | (kms™!)
[ i x LO< x107%% ) i
(s, gy T s TN TR lﬁ%z - 2
P{oas,-12) .30 i 0.12 0.13 r Q8.6 I . 2
it a6, 12) ‘ 0.75 J 0.:32 0.42 i 70.3 / -50 - 2
| ¢ 2.06) 0.1 : 0.11 0.11 ‘ 20,7 -32 - 2
U2y 24) | 0.7 t 0.26 0.25 ‘ (6.6 J 32 - 2
Uof 12y 180 1.07 2.08 167 -89 - 0
[J {( -1z, 18) i 0.22 0.8 .08 J 204 23 - 3
i {~12, 36) | .40 0.13 0.13 | 375 l -32 - 3
(-T2 115 0.56 0.76 107 64 - 0
(1212 j 2.02 1.38 .33 18% -92 - -4
‘ (-72,24) 0.530 012 0.1 28,2 Lo-32 -
/‘ (- 60,46 f 017 0,06 0.06 ! 16.1 J 31 - 2
‘ (-48,12) 0.47 0.19 0.20 . 441 voo38 - 1
[ 1%,36] : 1).24 0.3 Q.15 271 33 - 0
I(-a848) | 1.330 0.11 0.11 2R.7 / 31 - 1
| (380 .50 0.21 0.26 16,9 |5 - 1
|‘. ( 36,12) | 0.70 0.29 0.34 65.5 J 48 - 1
‘ (-36,24) - 0,78 0.3t 0.35 ; 729 [ -3 - (
j (-36.36) 0.63 0.30 A6 } 59.1 ) 62 - |
Ho(240 2.1 1.27 2.03 | 195 65 - -3
‘ (2102) 2.34 1.88 3.83 f 218 | -85 - .10
{24y | 2.05 1.64 3.58 191 [ 91 - -8
J [ 21.36) 1,27 0.66 1.03 118 -To - 0
o{2448) | 0.7 0.29 0.37 ( (7.5 [ -7 - 2
{120} 1.99 2.39 6.72 [ 185 ny - =27
P22y QWK 3.88 0.1 343 { o - =20
|22 5.63 5.0 12.1 i 523 g - —it
|(-12,36) | 1.8 | 1.01 1.85 156 ‘ £8 - 0
[ (-l2a8) IR ' 0.97 233 ‘ 12 w7 - 2
Py e 015 0.14 ‘ 11.6 ‘ s - 2

Tabla 1.1: Pardmetros fisicos del ala azul del Jlujo bipolar aseciado o IRc?.

[a—
—
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' T T.L.=B0K Fiujo asactado a IRc2. Ala azul {continuacion)
|} Offsels ‘ N(H3) (azul) | Maomenta (azul} Energia (azul) area {azul) A
} (") (crn %) {Mgem™2 kms™ 1) | (Mgem™2km?s™2) | (K kms—1)
x 102! %10~ x 1074
{0,736) ‘1_6751 01e 0 TR
| (a, 24) | .48 0.92 1.74 138
|\ @, 12} | 2.49 | 2.04 4.5 222 101
‘- (00) 1.76 - 1.94 5.05 164 -109
|y b a7 135 10.5 1416
“ (0,24) ] 1.38 1.66 5.35 128
‘ (0.36) \ 1.40 0.65 0.82 130
} {0, ,0) 0.55 0.21 0.2 51.5
{ (0,60) | 0.35 0. 14 U 30.7
(12, 36) ; 0.32 0.15 .18 30.4
‘ {12, 24) } .29 0.95 234 120
| (12--13 | 1.72 1.22 206 160
1 {12,0} P82 1.72 3.6 216
| (1.3 12) | 3.32 2.44 S 309
\ (12,24) L.85 0.99 1.54 172
| (12,36) | 1.24 0.54 0.63 115
(£2,48) " 0.2 0.15 U5 39.0
\ (21,-36) | 0.29 0.12 0.4 27.6
\ (24, 24} | 052 0.67 176 B5.9
bo{24,-12) ‘ 1.584 0.38 0.47 8.5
| (24,0) | 0.77 0.32 [ 0.30 720 - )
(24,02} 0.7 0.29 ‘ 0.30 T34 - 1
(24,48) j 0.57 .20 0.24 53.4 - 5
(24,72) \ 0.40 0.12 0.12 37.3 - I
M (36,12) 0,56 0.23 0.29 K27 . 2
(36,-24) | 027 0.10 010 ) 255 -3t - 1
L (62,18) I‘ 0.22 | 0.07 . 04K 207 | B2 - 5
- [1’2) (azul] Momento (azul) Energ;ra (azul}
{em2) (Mgom=?2 kms 1} {Moem Zkm?s—?) B )
t T LIGx 107 18410 % 1.03x10° 7T T T

Tabla 4.2: Pardmetros fisicos del ala azul del flujo bipolar asociade o 1Re2 (conlinuacion).
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]

T “TFlujo asociado a [1Rc2. Ala roja

T_ WT?WQTW'ﬁionlellt,() {rojo) Energia (rojo) Tarea (rojo) | Av

I | (e ) { Moem™ kms™!) | { Myem ™ 2kan?s™2) P (K kms—" {kans~1)

I L x1n® x10~% x10™%

TCizoe0) oL T T T oos T T G [ Tiny 74[’T7__75T
J (~12, 18) 0.23 006 0.05 221 M- 46
‘* {(-12,-36) | 0.8 0.16 0.17 15.5 14 - 36
Bo( 17,24 i41 .60 0.82 131 16 - 81
(e, 2.14 1.81 4,15 ! 199 30 - 128
ooy 134 1.45 3.61 ; 125 41 - 103
Po(-1zan) 1.52 175 1.78 111 4] - 119
by 21 2.15 1.90 224 31 - 124
Lo(-12,38) 0.75 0.45 .71 69,9 |22 - 78
J' {12:48) | 0.83 0.43 0.64 ' 77l P21 - R7
Pz 0.49 0.14 0.10 46.1 15 - 47
{12, 1083 .31 0.07 i 0.62 29.1 13 - 49
{_ (-24. 38) : 0.34 | 0.10 0,09 | 31.8 P11 - 48
NeIErIIE 0.77 0.37 0.61 ‘: 71.9 Vs - T9
a1y 228 1.60 4.05 212 17 - 135
oz 1.79 1.24 2.43 166 L1 . ag
Co(o24,12) 2.16 1.51 3.8 201 22 - 112
L2424y 1.4% } 1.25 5.06 r 148 24 - 119
Po(2436) 0.59 0.23 0,22 55.3 9 - 48
To{-2448) 0.1 ] 0.14 0,13 | 385 18 - 18
i(~24.72) 0.44 0.12 0,09 41.5 16 - 49
P(-36,-06) | 0.27 0.08 .08 257 14 - a9
136, 21) f 036 : 0.11 011 ! 34.2 4 - 49
Joae, 12 01.80 0.44 01,80 / TAR 15 - 87
HEE CHENTI 06 / 0.32 .54 . 58.6 [ 15 - 77
Loen6,12) .81 i 0.46 (.90 i TH.T 15 - 92
I (oa6,24) .92 0.53 1.09 ’ 865, 1 i 15 - 8’7
| (3656) .66 0.36 0.72 ‘ 61.8 TR )
[ 36,18) [ 0.35 .09 0.07 ’ RN I 6 - 61
i as, -6} 0.2 0.6 0.06 20.6 14 - 50
SR, 24) | 0.25 0.08 0.08 ’ 23.5 14 - 48
| s 1) .35 0.13 915 SN 14 - 43
a8,y 0.0 0.15 0.16 ’ 0.5 15 - 55
Do{an,24) | U.5% 0.25 0.35 ! 51.2 \ 15 - 68
{4836y 0306 0.12 013 ; 33.6 16 - 54
1{ {1%.18) } 0.2 { .12 0,13 : 30,0 ‘ 17 - 56
|{=T220) .38 0.17 0.24 35,4 tis - 68
| oTeEy 010 0.06 0.06 18.5 J 16 - 48
Jotsn Lo 003 1 GO3 | W& (35 - 32

Tabla 1.3: Pardmetros fisicos del ala roja del flujo bipolar asociade a IRe?.
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E Lop=80K I _ Flujo asociado a 1Hc2. Ala roja (continuacién)
© Offsets | N(H2) (rojo) wﬁ Momento (rojo) | Linergia (roja) area (rojoy | Aw
' | {rain—7} { Mzem™? kms™!) (;U‘,.vm’gknlzskg] (K kms™1) (st}
S x1p® x10—* 10733
Lo(D,-a8) | 038 0.15 .20 356 - es
‘ (U, 36) ! 0.51 0.17 4.18 47.5 50
Do{0,-24) ‘ 1.54 0.72 114 1443 - 83
| (0-12) 2.07 161 ERN 192 111
\ (0,-60) 0.18 0.06 0.5 17.5 - a2
S0y | 1.72 1.71 308 160 37 .1
\ (0,12) 44 1.66 1.50 1:34 43 - H5
(0,24} | 145 1.05 ! 106 135 Do - a4
(0,36} | 0,647 432 | 038 62.5 2 kG
(0.50) | 0.44 0.16 0,16 41,1 - A4
(0.60) 0.27 0.3 0.8 25.2 I - 4G
(12,-48) i 0.22 0.08 ¢08 2.2 15 . 587
(12,-36) | (.32 012 0.13 30.5 5. 53
(12, 24) i L.5% 0.97 2.28 148 16 - 127
(12,-12) | .20 f 3.21 G54 ‘ 390 p2s - 123
(12,0} 1.04 320 6.4 576 R [V
(12,12) ! 2.34 1.62 2.46 ! 218 25 - HE|
(12,24) 1.39 | 0.68 0.99 i 129 15 - 78
{12,36) 0.70 0.0 0.33 $5.2 W 58
I (24,-18) 0.26 0.13 0.20 241 15 - 7o
(29,-36) .31 011 0.12 288 n - 54
(24, 24 1.30 ! 0.91 2,59 121 15 - 142
| (24,-12) 212 1.35 | 2.30 | 147 22 - 89
(24,-60) | 018 0.07 0.08 16.9 1 58
(24,0) | 232 1.26 1.492 216 P20 I "7
(24,12) | (.78 0.33 0.236 TEE K2 - 57
f24,24) | 0.41 0.16 036 386 % . 54
(24,48} (.33 0.11 0.11 310 15 - 50
Do{za,72) 0.35 ! 0.i2 .14 32T 4 - 60
; (36.-38) 0.16 0.06 0.06 15.1 1T - 48
| (36,~24) | 0.34 0.13 a5 323 1T - 60
*‘ (136, 12) 1.14 0.52 0.66 106 17 65 ||
l (36.0) \ 0.69 .30 i 0.4 63413 | A
‘ (36,12) .40 Q.34 .51 4.2 T 71
D(48, 24) 0.6 0.07 (.08 5.4 1T - 60
C{AR-12) .15 0.05 i 05 148 A 46
{48.0) { 0.4 0.1 { 0.4 B P Ih 62
(18,24) | 0.31 0.09 f 0.0% 20.7 [
(60,0} | 0.10 0.04 ‘ 0.04 9.50 17 - 6
ST 0.19 0.09 i 0.12 15.0 G - 62
L (72,48) \ 0.11 J 0.04 ) ) 0.04 DAL I U
o N(Hgz} (roja) Momento (roja) | Fmergia (toja) N T ]
‘ {ern™?) (Maem™2 kms™1)  (Mgem *km?s™?) L _____{_
] TR 80%10% 43051077 BREx107E 1

Tabla 4.4: Pardmeltros ffsicos del ala roja del flujo bipolar asociado o IRc2 {conlinuacion).
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Teniendo en cuenta sdlo aquellos puntos cuya velocidad terminal es menor que —30kms™?,
cl ala azul se puede considerar distribuida en el interior de una elipse centrada en el punto de
coordenadas (—4”,10"”) con respecto a IRe¢2, con semiejes mayor y menor de 607 y 45" respec-
tivamente y cuyo eje mayor forma un angulo de 85° con el ecuador. De esta forma el valor de
la masa total para cste ala entre =30 y —110kms ™’ es de 1.1 M. De la misma manera para
¢l ala roja, se consideran aquellos puntos en los que la velocidad terminal del ala de espectro
es superior a 45kms™". Estos puntos estan situados en el interior de una elipse centrada en
¢l punto de coordenadas (—4”4"”) con semiejes mayor y menor de 65" v 50" respectivamente y
cuyo semieje mayor forma un angulo de 45° con el ecuador. La masa tolal para este ala es de
(.96 M.,. Sin embargo se ha de tener cuidado con esta estimacion ya que hay numerosas fuentes
de incertidumbre a la hora de calcular la masa en los flujos bipolares. En ¢l caso de Oridn la
principal fuente de incertidumbre es la suposicion realizada sobre la opacidad baja para todas
las velocidades que puede llevar a una subestimacion de la masa.

Bl calculo total del momento y la energia se ha realizado de la misma manera que para la
maga. es decir, sumando los valores obtenidos en cada punto en el que se ha observado emisidn
de muy alta velocidad v considerando las mismas superlicies anteriormente mencionadas. T
principal agenie de incertidumbre para estas magnitudes es la geometria del Hujo. o lo que es
lo mismo ol dngulo de inclinacion del mismo con el plano del cielo. Se ha supuesto que el flujo
estd oricutado segin la linea de mira lo gque evidentemente supone una subestimacion de estas
magnitudes. El momento total obtenido en el ala azul es de 2.3x10% Mz km s™! y para el ala roja
de 2.5x10% M, kms™!, los valores de la energia son respectivamente para el ala azul y para el
ala roja de 9.86x1077 v 9.88x10%7 erg. Los valores del momento y la energia para cada posicién
se encuentran en las lablas 4.1, 4.2, 4.3 v 4.4,

4.3.4 Kl flujo bipolar alrededor de IRc2

Las numerosas observaciones del nicleo de Ja nube molecular de Oridn indican que ésta es una
region de gran actividad dindmica asociada con la formacién de estrellas masivas. Como hemos
visto en secciones anteriores, en su interior se ha detectado emision de gas con alta velocidad en
diferentes especies moleculares. En particular la emisién de CO ha sido observada en distintas
transiciones rotacionales (Kwan & Scoville 1976; Zuckermann, Kuiper & Rodriguer Kuiper 1976;
Wannier & Phillips 1977, Phillips et ol., 1977; Goldsmith et al., 1981; Van Vliet e al., 1981).
Estas primeras observaciones mostraron gue la dispersién de la velocidad de esta componente
del gas es mds grande que 100 kms™!, tiene una extension menor que 107 y que csta centrada
aproximadargente a unos 107 al norte de la nebulosa Kl (Solomon, Huguenin & Scoville 1981;
Knapp ¢t al., 1981) en la inmediata vecindad de las fuentes 1R¢2, IRe4 y ¢l objeto BN.

En el nicleo de la nube molecular de Orién se ha encontrado también emision de hidrégeno
motecular vibracionalmente excitado (Gauntier et al., 1976; Beckwhith el al., 1978). Esta emision
requiere gas a una temperatura de unos 2000 K y puede ser excitada mediante choques (Kwan
1077: Hollenbach & Shull 1977) producidos por el flujo proveniente de una luente central al
encontrarse con el medio ambiente que lo rodea. Otra indicacion de la presencia de un flujo es
la gran dispersién observada en las componentes de los maseres de HyO observados en la region.
k] movimiento propio de los mdseres de baja velocidad ha sido medido por Genzel el al. (1981)
v s observa que se estan moviendo radialmente desde un centro comuin cerca de 1Rc¢2.
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Al principio se pensé que Oridn era una de las pocas fuentes con flujo de alta velocidad que
no presentaba una naturaleza bipolar. Fueron las observaciones de alta resolucién espacial de
Erickson et «l. en la transicién rotacional J = 3 — 2 de CO, las primeras que revelaron una cierta
bipolaridad en el flujo. El flujo bipolar estarfa alineado con la emisién de hidrégeno molecular
vibracionalmente excitado (H3) encontrandose una correlacion en el campo de velocidades de la
emision de éste y la del CO,

Aungque se ha propuesto gue la fuente excitadora del fiujo de Orién es IR¢2, existe un debate
al respecto. Medidas realizadas por Olofsson ef al. {1982} y las interferométricas de Masson
et al. {1984) muestran que la linea que conecta los Iébulos azul y rojo de la emisidn de CO se
sitiia aproximadamente a 10" al norte de 1Rc2, interpretdndolo como si el flujo se produjera en
IRc2 y fuera desplazado hacia el norte por la presencia de gradientes de densidad en el medio
circundante. Asi, la localizacién del hot core al sur de TRe2 (Genzel ¢f al., 1982) podria ser
una evidencia de material denso que afectaria a la expansion del flujo. Por otro lado, Hasegawa
(1986) sitia el fujo en la misma posicion de IRc2. I'inalmente, las observaciones realizadas en
las transiciones rotacionales J =1 — 0y J =2 — 1 de CO por Wilson ef al. (1986a) se ha
interpretado como que el flujo de Oridn es un flujo bipolar dirigido practicamente en la linea
de mira. La posicion del 16bulo azul se encuentra en un punto de coordenadas {(—1"”,+8") con
respecto a IRc2, estando el 16bulo rojo centrado en (+107,4+2"). La linea que conecta ambos
[6bulos se sitiia 6” al norte de IRc2. Asi pues, no existe consenso sobre la posicidn de fa fuente
excitadora del flujo asociado a IRc2. Esta cucstion serd analizada y discutida en la seccion 4.5.

4.4 El flujo bipolar “Orién-S”

4.4.1 La condensacion “S6”

Situado aproximadamente a 100" al sur de [Rc2 se encuentra la fuente denominada “S6” segin la
terminologfa de Batrla et al. (1983). Las primeras evidencias que indicaban que “36 (“Orién—5"
segin la notacién de Ziurys et af., 1990) es una region activa con signos de formacion esteiar
reciente fueron las observaciones realizadas en las transiciones (1,1) y (2,2} de NHz {(Ziurys ¢!
al., 1981) obteniéndose un valor para la temperatura cinética mayor que 40 k. Posteriormente,
Batrla ef «l. (1983), realizaron una cartograffa de los complejos moleculares OMC 1 y OMC 2
en las lineas de inversion del NH encontrando valores de la lemperatura cinética comprendidos
entre 75 y 100 K para la condensacion denominada “56”. Mas tarde, Mauersberger ef al. (19%6)
obtienen, mediante la transicién (7,7) del NHgz, un Hmite inferior para la misma temperatura de
270 K.

Las altas temperaturas cinéticas son un indicativo de la presencia de un objelo u objetos
jévenes embebidos en el interior de la condensacién de alta densidad. Fste hecho se ve reforzado
en los mapas de la emisidn en el continuo del polvo a 400 pm de Keene, Hildebrant & Whitcomb
(1982) en los que esta condensacién aparece como una region de emision intensa diferenciada
de la regién KL. Asf mismo, las observaciones realizadas por Ziurys & Iriberg {1987) en la
transicién J = 2 — 1 de la molécula de Si0, que es indicadora de choques (Martin-—-DPintado
et al., 1992), revelaron que esta emisiéu estaba espacialmente confinada ocupando una region
de sélo 30" de didametro y presentando los espectros anchas alas que evidenciaban la existencia
de un flujo con una velocidad terminal de ~ 30kms™'. v por tanto sugerfan la presencia de
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cstrella(s) joven{es) pre—secuencia principal en fase de pérdida de masa y oscurecida{s) por el
material ambiente.

Posteriormente, Martin—Pintado et al. (1990) detectaron gas de alta velocidad en la tran-
sicion J = 2 — I de ('O a unos 90" al sur de la posicidn de IRc2, con un “exceso” de emisién
en ¢l ala roja frente a la correspondiente del ala azul. Schmid—Burgk et al. (1990) cartogra-
flaron la regién en la emisidn mencionada y detectaron la presencia de un lilamento (jet segin
la terminologia de Schmid—DBurgk ef al, 1990) de material molecular enfocado en la direccion
noreste—sureste y de aproximadamente 1207 de longitnd. Este filamento aparece en las veloci-
dades moderadas de la emisidn desplazada hacia el rojo ¥ al sureste de FIR 4. Existe también
emision de gas nentro desplazada hacia el azul al noreste de la fuente mencionada anteriormente.
Fsta emision se extiende unos 707 en direceién sureste—unorocste (es decir perpendicular a la
definida por ¢l filamento) v no estd confinada segin una direccién tal v como le ocurre a la
emision desplazada hacia el rojo, sino que es mas dispersa y de menor tamafio, Fsta morfologia
definida por las emisiones “azul” y “roja” es interpretada por Schinid—Burgk et «l (1990) como
producida por un flujo procedente de nna estrella joven. El lobule azul de este flujo penetraria
en la region H1II y seria destruido por la radiacion lonizante procedente de la misma, mientras
que el Iobulo rojo estaria formado por la eyeecion altamente colimada de material que se dirigirfa
hacia “fucra”™ de la region HIL La posicion de la fuente FIR 4 con respecto a ambos 1ébulos hizo
suponer a Schmid—Burgk et al. (1990) que el origen de este jel muy colimado (al menos en su
lobulo rajo) estuviera situado sobre la misma.

Los datos de la emision de mas alta velocidad que se presentan en cste trabajo evidencian
la existencia de un fujo hipolar de alta velocidad (ver figuras 4.16, 1.18 v 4.19) perpendicular
al filamento considerado como un jet. Este flujo bipolar presenta “provectiles” similares a los
encontrados en las cercanias de estrellas de baja masa y de IRc2 (ver seccion 1.3.1 y referencias
alli especificadas).

En las siguientes secciones veremos como esta compleja morfologia de la emision de CO puede
entenderse con un modelo simple en ¢} que un flujo bipolar seria responsable de la emision de
alta velocidad, mientras que ¢l filamento que aparece en la emision a velocidades moderadas es
producido por la interaceidn entre el gas ambiente y la regién 1111 {ver seccidn 4.10).

4.4.2 Morfologia

Con ohjeto de separar la emision de la nube ambiente de la correspondiente al flujo bipolar se
ha seguido un criterio similar al utilizado en el flujo de IRc¢2 ¥ asi, se han ntilizado velocidades
! para definir el ala azul y por encimna de 25 kms™! para el ala roja. La
figura 4.16 presenta el mapa de la intensidad integrada en la cmisidn de la transicidn rotacional
J =2 — 1 de CO en el ala azul (intervalo de velocidades comprendidas entre —150 y =5kms™1,
lineas de nivel continuas) y roja del espectro (velocidades comprendidas entre 25 y 100 kms™',

contornos sombreados) en la direccion de la fuente *0Oridn—5". Il maximo de la emision del ala

por debajo de ~3km s~

azul se encuentra situado en la posicion (~33",-72") con respecto a FRe2, mientras que el del ala
roja se sitia en (27, 100") con respecto a la misma fuente. La diferencia en las posiciones de los
maximos de ambas emisiones muestran la presencia de un flujo molecuiar de naturaleza bipolar
en la direccion sureste—noroeste cuya extension es de aproximadamente 467, Fn la figura 4.17 se
muestran los espectros correspondientes a la emisidon de la transicion rotacional J =2 — 1 de la
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Figura 4.161 Curfogrufia de o emisién de o transicién J = 2 — | de lo moléenln de CO en o
direccion del flujo ipolar “Orion—57. Los contornoes sombreados muestran la extension espacial
del ala roja (velocidudes comprendidas entre 25 y 100 ki s™1) mientras que los conlornos conti-
nuos delimitan espacialmente la emision del ala azul del flujo (velocidades comprendidas entre
~150 y —=b km s~} ). Pura los dos grupos de lineas de nivel el primer contorno es { K kms™'y lu
distancia cnire contornos es de 2.5 K kms™!. La estrella de einco puntas representa la posicion
de la fuente FIR § (a(1950)=5" 32™ 15.9%, §(1950)=-5" 26' 6"), mientras que ol tridngulo de
color negro represcnta la posicion del mdrimo de la emision del continio a 1.3 mm (Mezger ef
al., 1990).
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moiécula de CO en diveccidn de dos posiciones cercanas a los maximos de emision de las dos alas
del flujo de material molecular de Orions—§. La naturaleza bipolar del mismo queda reflejada
en laasimetria mostrada en las alas de ambos espectros, Los perfiles presentados en esta figura
muestran también la existencia de componentes de alla velocidad en ambas alas diferenciadas
claramente de la emision ambiente. Fste tipo de componentes secundarias va se mostraban
igralmente alrededor de [R¢2 v son caracterfsticas de la emislon asociada a los “proyectiles”
figados a los {fendmenos de oyeccidn de masa en estrellas jovenes. Finalmente, en las figuras 4.18
v 119 se muestra Ja naturaleza bipolar de} flujo *Orién—5" por medio de la cartografia de la
emisidn mencionada anteriormente para distintos intervalos de velocidades.

CO(I=2-1)

_ TTTTTT T V‘Yr_—f I I o - 1—T—"’—Y_q - ﬁY_T‘Y_'Ti_T_‘ T '_- L "—Y_T_Y_T4
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Vigura 4,17 Perfiles de la Dnen de emision de la bransicion rotacional J = 2 — 1 de lo moléculu
de (O en la diveccion de dos posiciones situadas en cadu uno de los lobulos del flujo bipolar
Orion— 5. Ambos cspectros evidencian la existencia de “proyectiles”™ asociados ol flujo bipolar.

4.4.3 Cinematica

La variacion de la posicion espacial del maximo de la intensidad por intervalos de velocidades
esta refleiada en la ligura 4.20. La figura 4.21 representa [a velocidad del maximo de la emision
en distintos intervalos de velocidades frente a la distancia al centro geoméirico definido por
las velocidades terminales de cada una de las alas (ver figura 4.22). Las figuras 4.20 v 1.21
muestran como la emisién de alva velocidad tiene un comportamicnto distinto dependiendo de
(que region del espectro provenga. Asi, mientras que la emisidn del ala roja es muy “estdtica”
permancciendo practicamente dentro de un haz (127) excepto para las velocidades extremas en
las que se prodice nma aceleracion, la emision en ol ala azul se va acelerando conforime anmenta
la distancia a lap osible fuente excitadora.

Para las velocidades mds extremas del ala azul, entre =110y —90km s~ el mdximo de la
intensidad integrada por intervalo de velocidades se encuentra sitvado a unos 36” del maximo
del continuo a L3 mwm (Mezger ef al, 1990), en la posicidn de coordenadas (—357,—70") con
respecte de [Re2. Fsta emision es la procedente del “provectil azul™ presentado en la lignra 1.17
{(ver seccion 14.5). Confare se va acercando la velocidad a la del gas ambiente, la posicién del
maximo va desplazdandose hacia el sureste hasta legar o la posicion de coordenadas {—127,-95")
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Figura 4.18: Cartografia de la emision de la transicion J = 2 — | de e molécula de CO en
la direccion del flujo bipolar “Orion—5" para intervalos de velocidades comprendidos dentro del
ala azul del especivo. Lo estrella do cinco puntas vepresenta lo posicion de to fuentc FIR 4,
mieniras que el ridngulo de color negro representa la posicion del mdrino de lo omision del
conlinuo a 1.3 (Mezger el al., 1990). Los intervalos de velocidades en unidades de o s™!,
aparceen en lo esquing inferior derecha de cado reeundro. Para lodos los panelcs ef praner el
es 0.4 Kkm s, siendo lo distancia endre niveles de 0.3 Kk s™",
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Figura 4.19: Cartografic de la emision de la transicion J = 2 — 1 de la molécule de CO en

la direccidn del flujo bipolar *Orion—5" para intervelos de velocidades comprendidos dentro del

ala roja del cspectro.

La estrelle de cinco puntas representa la posicion de la fuente FIR 4,

mienlras que cl iridngulo de color negro represente lu posicion del mdzimo de la emision del

continuo o L.3mm {Mezger el al., 1990). Los intervalos de velocidades en unidades de kms™!,

aparecen en la csquing mferior derecha de cada recuadro. Para lodos los paneles el primer nivel

es 0.4 Kkins™ ' siendo la distancia entre niveles de 0.3 Kkms™".
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con respecto a IR ¢2, justo donde se sitda el maximo de la emisién del continuo a 1.3 mm (Mezger
et al., 1990).

Il maximo de la emisién en el ala roja, como va se ha dicho, es mas estatico que en el ala
azul, permancciendo aproximadamente en la posicién cuyas coordenadas con respecto a IRc?
son (2”,-103") en ¢l intervalo de velocidades comprendido entre 65 y 75 kms™". es decir a 15" de
distancia del maximo de la emisién del continuo a 1.3 mm (Mezger et al., 1990). v desplazdandose
hacia la posicion (—1",—-97") referida a [Rc2 (a unos 127 de la fuente anteriormente citada)
para las velocidades mas cercanas a la del gas ambieute (entre 15 v 25kms™'). El ala roja del
espectro presenta el valor maximo de intensidad ern el intervalo de las velocidades comprendidas
entre 15 y 20kms™'. A medida que va aumentando el valor absoluto de la velocidad, el valor
de la intensidad integrada por intervalo de velocidades va disminuyendo al ir haciéndose més
débil ¢l ala del espectro. Sin embargo, a partiv de 35kms—! vuelve a aumentar el valor de la
intensidad integrada dehido a la presencia de un “proyectil” producido por el (lujo bipolar (ver
seccidn 4.4.5 y figuras 1.17 y 4.24).

4.4.4 Fuente excitadora

La figura 4.22 presenta los contornos que unen los puntos con igual velocidad terminal en los
espectros. A diferencia de lo mostrado para IRc2 en la figura 4.6 en la que para ambas alas, las
velocidades terminales siempre se sitian alrededor de un punto, en Oridn—Sur las velocidades
extremas positivas y negativas se encuentran separadas espacialmente. Esta situacion es posible
si el flujo es de naturaleza bipolar y estd orientado formando un pequefio angulo con el plano
del cielo. FEl origen [isico de este flujo es objeto de controversia ya que lasta el momento
no ha sido detectada fuente alguna capaz de producir el mismo. Kl miximo del continuo a
L3mm (Mezger ¢f al., 1990) sc encuentra en un punto situado entre medias de los dos 1ébulos
del flujo cartografiado en este trabajo aunque ligeramente desplazadado en la direccién de la
regién ocupada por el ala roja. Sin embargo ninguna, fuente infrarroja ha sido detectada en las
cercanfas de esta posicidn. Por otra parte, la fuente FIR 4 gue segin Schmid—Burgk ¢ el (1990)
parece estir relacionada con los fendmenos de eyeccidén de masa existentes en la region, no parece
estar ligada al [lujo bipolar asociado a Orién—Sur va que dicha fuente se enipliza a unos 20”7
del centro geométrico definido por ambos 1ébulos del flujo (ver figuras 4,16, 118, 119 v 4.22)
Una de la [ormas mds precisas de obtener la posicion de la fuente excitadora es a partir del
centroide del gas de alta velocidad (ver Bachiller et al, 1990). En la figura 4.23 se presenta un
corte velocidad—posicién segin la direccion definida por ¢l flujo hipolar. Dsta figura muestra
dos 14bulos, nno a velocidades positivas y otro a velocidades negativas situados simétricamente
con respecto a la velocidad central (aproximadamente W0kms™'). La linea a trazos marca la
posicidn definida por la simetria de velocidades del Aujo. es decir, ¢l punto en el que se produce
un cambio en las velocidades de las alas. Si el eje del flujo estd formando un pequeno dngulo
con ¢l plano del cielo, la posicion mencionada anteriormente debe indicar, aproximadamente la
ubicacion de la fuente excitadora. Segin esta figura ta fuente excitadora estaria situada cn un
punto cuya posicion con respecto a tRe2 seria (~15".-877). Sin embargo, hasti ol snomento no
se ha detectado ninguna fuente en su proximidad sdlo a 107 el pico en el contivno a 1.3 pm.
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Figura 4.20: Posiciones de los mazimos de la inlensidad integrada en intervalos de velocidades
en las cercandas de Orion—A58. Los tridogules huecos indican las posiciones del los mazimos cor-
respodientes al ala roja, rientras gue las estrellas de scis puntas las correspondientes al ala azul.
Los wimeros indican la velocidad media en kms™' de los intervalos considerados. La estrella

de cineo puntas de color negro representa la posicion de lu fuente FIR G y el tridngulo de color

negro, la posicion del mdrimo de la emision del conlinuo a (.3 mm (Meczger el al., 1990).
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[igura 1.21: Velocidad del mdrimo de lo inlensidad integrada en los intervalos de velocidades
considerados en lus figuras 4.18 y 4-19 frente of pico del continuo a 1.3 mm. Los lriangulos hucros
indican las posiciones del los mdeimoes correspodiontes ol ala roja. mienfras que las cstrellas de

seis puntas las correspondientes al ala azul.
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Figura £4.22: Distribucion espacial de lus velocidades Lerminales obscreadus en la direceion del
flujo bipolar Orion—Sur en lo linea de emision ae la transicion J = 2 — 1 de le molécula de
CO. Los rontornos de trazo continuo conectan los puntos con igual volocidad terminal en el ala
axud de la Unea, mientrus que los de trazo sombreado corresponden a lus velocidades lerminales
del ala roju. Para el ale azul, el primer nivel representa una velocidad de —50kms?
ol intervalo entre niveles de ~[5kms™". El ala roja tiene como primcr nivel aquel que conecta
los puntos cuya velocidad terminal es de 60km s~ siendo lu distancia relativa entre niveles de
[k s~ Los puntos representan las posiciones observadas. El cuadrado de color negro indica
la posicion media del centro geométrico de las velocidades terminales de cadn una de las alas. La
estrello de cinco puntas lo posicion de la fuente FIR § y finalmente, <l {ridngulo de color negro
lo posicion del mdeimo de la emision en el continuo a L. .3mm (Mezger «l al., 1990).

stendo
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Figura 4.23: Corte velocidad posicion sequin la direccion definida por el eje mayor de simelria
del Jlujo bipolur Oridn—5. La escala vertical repesenta posiciones relativas al cenlro geométrico
de flujo a (o largo del eje anteriormente mencionado. Las lineas horizontales discontinuas estdn
trazadas desde la posicion en la que sobre dicho cje se encuentran la posible fuente excitadora y
la del continuo a 1.3 mm. El primer contorno corresponde a un valor de la intensidad de 0.13 K,
stendo la distancia entre niveles de 0.2 K.
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4.4.5 Los “proyectiles” de alta velocidad del flujo bipolar Orion—-S

In los mapas por velocidades de las figuras 4,18 v 1.19 se puede observar como la cmisién para los
intervalos de velocidades mas extremos de ambas alas estd concentrada sobre dos candensaciones
separadas espacialmente. Tin la figura 4.24 se presentan algunos perfiles de la emision de la
transicion rotacional J = 2 — 1 de CO obtenidos sobre estas condensaciones cuyvos maximos de
emision delinen el eje del fluio hipolar. Estos espectros muestran la presencia de componentes que
son caracteristicas de los provectiles (bullets) eyectados por objetos jovenes cuando atraviesan
la lase de eveccion de maleria (ver seccion 1.3.1). Usualmente estos objetos aparecen situados
espacialinente de manera sitmétrica con respecto a la fuente excitadora del flujo bipolar, por tanto
su posicion puede utilizarse para obtener el emplazamiento de la inisma (ver seccidn 4.4.1). Asi
mismo, la posicion en ol espectro de las componentes que definen los “provectiles™ es simétrica
con respecto ala velocidad a la que se observa ¢l centro de la linea de emisidn procedente del
gas amhiente. Sin embargo, puesto que la emisidon ambiente para [a region de Ornidn—Sur se
T, existe un exceso de aproximadamente 40kms~! en la
velocidad relativa del provectil azul con respecto a la velocidad ambiente (ver figura 4.23). La
condensacion de alla velocidad que se observa en ol ala azu! tiene forma. eslérica con un didmetro

encuentra centrada alrededor de Tkms™

aproximnado a media potencia de 207, Ep el intepvalo de velocidades comprendidas entre —70
v =50 kms™! se deforma a una estructura eliptica de semiejes mavor y menor del orden de 20"
v 9" a4 media polencia respectivamente, v cuyo eje mayor estd orientado segin la direccion del
flujo. n la figura 4.24 puede observarse como fa emisidn procedente de este “proyectil” pasa de
estar centrada en —60kms~! sobre Ja posicidn (—24,—78), a — 130 km s~ ! en el punto (—36,—72).
Sepiin esto, of material ue produce esta emision se estarfa acclerando conforme se aleja de la
fuente excitadora dei flujo.

Por otra parte, el “proyectil” producido por el flujo bipolar en las velocidades positivas (ala
roja) (ver figuras 4.21 v 4.17) se encuentra sitnado con respecto a [Rc2 en la posicion (27— 103")
v su forma es aproximadamente cliptica con semiejes de un tamano a media potencia de 157 ¥
11" aproximadamente.

Proyectil  velocidad terminal Masa! Momento [')nel‘é,‘l’a
_ mdxima (km 57 (Mo} (Mokins ') (erg)
azul — 140 3.4x1077 0.5 6.9 104

100 N8 B.6x 1077

0.7 5.6x 101

'S¢ ha supuesto una abundancia tipica de CO de 107 y una, Thy de 80K,

Tabla 4.5 Puramelros fisicos de los proyectiles asociados al flujo bipolar Orion—Sur.

Fn la tabla 4.5 se muestran los pardmetros fisicos de los proyectiles asociados a Orién—S8. Las
masas de estos objetos son 3.4x 1072 Mo, para el asociado al 16bulo azul del ujo y 8.6x107 My
para el correspondiente del 16bulo rojo. Existe por tanto upa asimetria en los valores de Jas
masas de los provectiles asociados al finjo hipolar de Oridn—Sur. EFsta cuestion sera analizada
en detalle v discutida en la seccidn 4.6.
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posiciones correspondicntes a lus condensaciones de alle velocidad o “bullets” asociadas ol flujo
bipolar “Orion—5".

Los parametros fisicos del flujo bipolar Orién—-S

Debido a la dificultad de separar la contribucidn del gas ambiente y del afectado por la expan-
sion de la region I, del correspondiente al flujo bipolar propiamente dicho, el cdleulo de los
parametros {isicos del mismo se ha realizado seleccionando los puntos mediante inspeceidn visual
de los mapas de intensidad integrada a las velocidades de emision de cada una de las alas (ver
fignra 4.16).

El caleulo de la masa del gas de alta velocidad de la region de Oridn—Sur se ha realizado
de manera similar al deserito anteriormente para el flujo de FRe2. Fsto es. se ha SUPUCSEO
la condicién de que la emisidon de alta velocidad es dpiicamente delgada, que existe equilibrio
termodinamico local, que la temperatura de excitacién es de 80 K v que L abundancia tipica de
CO es de 1071, Los valores asi obtenidos pasa la masa el momento v la energfa cn ambas alas
se encuentran en la tabla 4.6.

Dado que el flujo bipolar de Ozion—§ se encuentra orientado cercano al plano del cielo,
es posible realizar una estimacion de su edad dindmica suponiendo un tamano medio para el
mismo y que dorante su vida ha estado eyectando material a4 un rilmo constante a la velocidagl
terminal de la emision de CO {ver por ejemplo Lada, 1985). No obstante, el descanociniento
de la posicidn de la fuente excitatriz del flujo Oridn—15 introduce una incertidambre mayor o la
que se tiene de otros Hlujos similares en 1a determinacion de la edad del mismwo. Cousiderando
como posicién central la definida geométricamente a través de las velocidades terminaies del
flujo (ver seccidn 1.4.1), se ha obtenido un tamano de! flujo de 0.11 pe v una edad dindmica de
aproximadamente 3000 atos.
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"Lébule  Masa®  Momento Energia
(Mg) (Mgkms™h) (erg)

azul  0.019 14.3 7.97x10%

rojp __ 0.017 13.3 5.46x 1677

'Se lia. supucsto una abundancia tipica de CO de 10
v una Tey de 80 K.

Tabla 4.6: Pardmetros fisicos del flujo bipolar Oridn— Sur.

4.5 El origen de los flujos de alta velocidad en la regién de
Orion A

Uno de los principales problemas que plantea el estudio de los flujos bipolares en la region de
Orién A es ¢l de su origen. Asi, hasta ahora se ha supuesto que [Re2 es la fuente excitadora
del lujo bipolar asociado al nicleo denso de la nebulosa KL a pesar de que ¢l centroide definido
por los maximos de la emision de los [6bulos azul vy rojo del mismo se encuentra al norte
de la posicidn de esta fuente (ver scecion 4.3). Las observaciones presentadas en este trabajo
muestran como la cmisién del gas de alta velocidad (entre 60y ~30 km s™! en el ala azul y entre
15 v 65 kms™! para el ala roja) de CO alrededor de [Re2 es bipolar y prdclicamente centrada
en esta fuente.  Sin embargo como va se ha comentado en la seccion 4.3, esta bipolaridad
no se mantiene para las velocidades mas extremas ya que se produce un desplazamiento del
centro geométrico definido por las velocidades terminales de ambas alas hacia el norte. Ista
distribuecion del gas de alta velocidad no es factible si se supone el mismo origen para el gas con
velocidades moderadas que el que tiene ¢l material con velocidades mas extremas. Una posible
explicacion del desplazamiento hacia el norte de la emision con velocidades mas extremas es
sugerida por Qlofsson et wl. (1982) y por Masson ef al. (1984) que interpretan este hecho como
un “redireccionamiento” del flujo procedente de TRe2 por la presencia de gradientes de densidad
en el material ambiente. Esta idea estd basada en el hecho de que la mayorla del gas molecular
denso se encuentra situado al sur de TRc2 (ver por ejemplo Friberg, 1984). Los datos presentados
en cste trabajo indican que {undamentalmente es el gas “rojo” el que muestra un cambio mas
pronunciado en la posicion del centroide para las velocidades mas extremas. Sin embargo, es
muy improbable que sea un anmento en la densidad hacia el sur de 1Rc2 el responsable de la
focalizacion del gas de mas alta velocidad al norte de esta fuente.

Ora posibilidad es que el flujo esté dirigido hacia el observador. En este caso, nna ligera
corvalura en uno o los dos 16bulos del flujo como se observa en algunos fAujos asociados a estrellas
de baja masa (Bachiller et al., 1990) podria producir este fenémeno. los mecanismos capaces de
originar tal geometria son por el mowmento desconocidos y podria ser producida tanto por agentes
externos, como gradientes de densidad en el ambiente o campos magnéticos, o ser una propiedad
inherente al propio flujo. De esta forma el flujo asociado a IR¢2 podria estar ligeramente curvado
en la direccion del observador, situdndose la regién delantera de ambos lobulos al norte de la
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posicion ocupada por la fuente excitadora.

Existen, sin embargo, también evidencias de que el flujo asociado a IRc2 podria provenir
de varios {lujos producidos por objetos muy jovenes cuya existencia sélo se hace patente en
las velocidades mds extremas. Asi por ejemplo, se han observado otros flujos bipolares en las
cercanias de IRc¢2 como es el caso del detectado unos 80" al norte de esta fuente en la emisién
de HCOT (ver figura 4.25), o el asociado a la condensaciéon S6 (Orion—Sur), para el que de
momento no se ha identificado ninguna fuente excitadora clara va que tanto FIR4 como la
fuente de continuo a L3mm {Mezger el al, 1990) se localizan al sur del centro geométrico
definido por ambos lébulos del flujo (ver seccidn 4.1.4). Al contrario que en of caso del flujo
asociado a IRc2, la emision procedente del flujo bipolar Orién—Sur no presenta desplazamientos
considerables en la posicidn de los centros geométricos que definen ambos 16bulos del fujo para
dislintos intervalos de velocidades simétricos con respecto a la velocidad ambiente (ver fignra
4.21). Asi mismo, las velocidades terminales de las dos alas determinan un dnico punto central
para el origen del gas de alta velocidad (ver figuras 4.22 v 4.23).

HCO' (J=1-0)

TA‘ (K)

Figura 4.25: Espectros de la la emision de la transicion rotacional J = 1 — 0 del HCOY. Las
posiciones, en sequndos de arco con respecto ¢ [Hc2, sobre las que fueron tomados se indican en
la esquina superior derecha de cada marco.

Asi pues, los dos flujos bipolares estudiados en este trabajo parecen tener un origen fisico
diferente. Mientras que el gas de alta velocidad alrededor de [Rc2 podria provenir de vatios
flujos producidos por un cimulo de objetos muy jovenes cuya existencia solo se hace patente en
las velocidades mds extremas, o por un solo flujo orientado segin la direccién del observador,
Orién—Sur es producido por una tnica fuente excitadora,

Los flujos bipolares se observan tanto en estrellas masivas como en estrellas poco masivas,
lo que indica que el fenémeno de la eyeccidn de materia (outflow) es un proceso esencial en
la formacion estelar. Durante el tiempo que duran los fendmenos de eveccidn de maderia las
estrellas suelen estar escondidas en el interior de la nube materna. Una manera de detectar y
estudiar dicho objeto es por medio de observaciones de la emisién en el continuo del polvo. A
través de su espectro en el continuo es posible obiener una estimacion de la temperatura del
mismo. Los estudios de objetos poco masivos (André et al., 1993) han mostrade que suclen
ser tamhién poco luminosos no llegando a calentar el polvo que los rodea a mas de 40 K. Tal
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situacién puede observase por cjemplo en los flujos bipolares L 1448 e IRAS 03282 + 3035 (de
ahora en adelante [3282) ambos excitados objetos poca masivos cuyo espectro de continuo ha
revelado temperaturas del polvo que los rodea del orden de 40 v 26 K respectivamente (Bachiller
et al., 1991, 1994). Por el contrario, los objetos masivos son mds luminosos pudiendo calentar
el polvo hasta mas de 100K. Esta es la situacion observada en las condensaciones de polvo
asociadas a 1Rc2 v S§6. Asi, el especiro de la emisidn del continuo del polvo a 1.3mm (Mezger ef
al., 1990) alrededor de 1R¢2 y de FIR 4 indica temperaturas orden de mas de 100K para ambas
condensaciones. Segiin esto, los objetos responsables del calentamiento del polvo deben ser muy
luminosos v masivos {estrellas masivas). Ahora bien, como va se ha dicho anteriormente tanto
FIR 4 como el maximo de la emision det continuo a 1.3 mm en la condensacion S6 (Mezger et
al., 1990) se localizan al sur del centro geométrico delinido por los dos lébulos del flujo por
lo que posiblenente ninguna de estas fuentes sea la responsable de la excitacion del mismo
sino que probablemente puede existir un objeto joven fuertemente oscurecido por el material
circundanie. La existencia de un fuerte gradiente en la temperatura y en la columna de densidad
en la direccion de este objeto pnede ser resposable del desplazamiento en la posicion del pico de
coptinuo a .3 mim, asi comao de la no deteccion, hasta el momento de alguna fuente de continuo
asociada a los centros esperados de los flujos.

Para el flujo alrededor de IR¢2, tanto el material con muy alta velocidad como el gue posee
velocidades moderadas se distribuye espacialmente de mancra que parece proceder de una evec-
cion orientada aproximadamente segin la direccion del observador (ver figuras 4.4 v 4.5). Si el
origen del gas con las velocidades extremas es distinto que el de aguel que tiene las velocidades
moderadas significaria que la excitacién del flujo asociado hasta ahora a IRc2 estaria producido
por un conjunto de fuentes en las que los distintos ejes de los flujos bipolares a ellas asociados se
encuentra orientados aproximadamente segin la misma direccién. Esta situacidon implicaria la
existeucia de un agente externo (campo magnético, por ejemplo) capaz de alinear a la practica
totalidad de fuentes que se encuentren en la fase de expulision de material. Aunque no existen
resuliados concluyentes al respecto, una situacidn semejante ha sido observada en el complejo
de nubes moleculares de Perseo (Bachiller ef af., 1991) donde parece existir una tendencia en los
ejes proyectados de los flujos bipolares a alinearse a lo largo de una direccion comin. A diferen-
cia de lo que ocurre en Perseo en donde la orientacion de los Aujos bipolares parece producirse
{salvo excepctanes) a gran escala, en Oridn no se puede concluir nada al respecto ya que por el
momenta solo existen detectadas tres regiones en las que existe el fendmeno outflow y una de
ellas (Orion—5) no parcce presentar la misma orientacion que el resto aunque por el contrario
si podria existir una alineacidn a pequena escala.

4.6 Proyectiles asociados a los flujos bipolares de estrellas ma-
sivas

Asociados a los Aujos bipolares muy jovenes v producidos por cstrellas de baja masa, se han
detectado unas condensaciones que se mueven a gran velocidad llamadas “proyectiles” o “bullets”
fue parecen ser eyectadas desde el objeto responsable de Ya excitacion del flujo. La presencia de
estos proyectiles parece estar asociada a las primeras fases de la eyeceién de materia (Bachiller
& Gomer—CGonzdlez, 1992 y referencias alli especificadas). Asi, hasta el momento s6lo han



122 Capitulo 4. La emision de CO. Interaceidn de las mﬁvnnaq conla nube materna

sido detectados proyectiles en fiujos bipolares asociados a estrellas poco masivas. Una posgible
explicacién es que las estrellas masivas evolucionan mas rapidamente que las estrellas do baja
masa y por tanto la fase de eyeccién de materia sufrida por las primeras dura menos tiem po que
en las segundas.

Como hemos visto en secciones anteriores tanto 1a emisién procedente de flujo asociado a IR ¢2
como el procedente de Oridn—Sur, presentan componentes secundarias a grandes velocidades
en sus perfiles de emisién (ver figuras 1.12 y 4.17 respectivamente). Estas componentes son
producidas por la emisién procedente de condensaciones con gran velocidad producidas en la
fase de expulsion de materia que sufre el objeto u objetos centrales.

En la seccion 4.5 se ha discutido sobre la naturaleza de las fuentes excitadoras de los flujos
bipolares asociados a [Re2 y a la condensacién §6 (Orién—Sur) y se ha visto gue éstos deben
ser producidos en su mayor parte por un objeto muy masivo. De esta manera, los proyeciiles
observados en el gas de alta velocidad procedente de 1R¢2 representan la primera deteccion de
condensaciones con gran velocidad asociadas a un flujo bipolar producido por nn objeto masivo.
A diferencia de los proyectiles asociados a llujos procedentes de estrellas de baja masa, como
pueden ser los ya mencionados 1 1448 o 13282 en los que las condensaciones de gran velocidad
ge observan con una anclhura en velocidades menor de 10kms™1, los ohservados alrededor de
IRc2 y de Oridn—Sur tienen anchuras comprendidas entre 20 y 36 kins™!.
anchuras es un indicativo de un mayor estado de turbulencia en el gas que lorina este tipo de
condensaciones probablemente producido por procesos mas energéticos de la fuente excitadora
quc en el caso de estrellas de baja masa.

Fsta diferencia en

El flujo asociado a [Re2 se encuentra orientado aproximadamente segin la direccion del
observador y por tanto es muy dificil separar espacialmente la emision procedente de los proyec-
tiles de alta velocidad de la correspodiente al ala de alta velocidad producida por el Hujo. Sin
embargo, la distribucion espacial del Aujo bipolar de Orién—Sur parece indicar que éste se en-
cuenira formando un angulo menor o igual a 45° con respecto al plano del cielo por lo que es
posible separar la emision de estos provectiles de la del resto del flujo v determinar su tamatio
y masa (ver tabla 4.5).

Para ambos flujos, existe nna cierta asimetria en la intensidad de la emision de los provectiles
situados en ambas alas del flujo existiendo una clerta tendencia a observarse mds pronunciada-
mente el proyectil “rojo” que el “azul”. Asi, [os cspectros tomados en la direccion de los proyec-
tiles asociados a Orion—Sur (ver por ejemplo las figuras 4.17 v 4.24) muestran una relacion entre
Jos maximos de las intensidades de aproximadamente 2.5, Usta situacion es mucho mds patente
en el caso del HTujo asociado a IRc2 en donde el proyecti] “azul” se observa marginalmente como
una débil desviacion del perfil gausstano de la linea (ver fignras 4.12 y 1.13). 5i ambos flujos
estan situados detrds de la region HIL, y cerca de la interfase gas ionizado—gas neutro, depen:
diendo del dngulo de inclinacién formado entre ¢l eje del flujo v la superficie de la region .
el “gas azul” serd eyectado en la direccidn de esta dltitna v por lo tanto podria verse afectado
por la radiacién ionizante procedente de la misma, produciéndose una evaporacidén del material
de alta velocidad. Por ¢l contrario, la tendencia del “gas rojo” serd la de alejarse de la region
HII y por tanto, no estarda sometido a los efectos destructivos de la misma. lste efecto serd
més importante cuanto mayor sea el dngulo que forman la superficic de la regién H1I con el eje
mayor del flujo. De esta forma, el flujo asociado a TRc¢2 “incide” sobre esta superficie de manera
mas directa que Oridn—Sur viéndose por tanto mds afectado que este ultimo.
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Existen principalmente dos modelos gue intentan explicar la naturaleza de los flujos v la
existencia de bullets. El primero es conocido como “el proyectil interestelar™ { “the interestelar
bullet”; Norman & Silk, 1979), que supone que las condensaciones han sido expulsadas por el
objeto central. La simetria anteriormente mencionada existente en la posicidn de los proyectiles
con respecto a una region situada en las cercanfas de la estrella indica que estos objetos han
podido ser eyectados desde un punto cercano a ésta. Fl segundo modelo es el de “la condensacion
excitada por una onda de choque” (“the shocked cloudlel”; Schwartz, 1978) y se basa en la
existencia de inhomogeneidades en la nube ambiente que sou excitadas por el paso de un freste
de chogue producido por la expulsion del material estelar. Para distinguir entre ambos modelos
es necesaria el conocimiento preciso de la posicidn en la que se produce la “excitacion por choque”
en el proyectil. Si el choque estd producido por una condensacidn expulsada por la estrella que
viaja cn un medio estacionario, éste ocurrird en la cara de la condensacidon sitvada mds lejos de [a
[uente excitadora. Por el contrario, st es el viento procedente de la estrella el que impactla sobre
una, condensacion que esta quieta, el chogue deberd observarse sobre la zona de la condensacion
mas cercana a la estrella. Desafortunadamente, por el momento no hay observaciones que
permitan distinguir entre ambas situaciones ya que fa resolucidn de las observaciones realizadas
con una inica antena no es suficiente, y las observaciones realizadas con el interferdmetro del
Plateau de Bure {Fraucia) no han dado resultados concluyentes (Bachiller & Gémez—Gonzilez,
1992). Sin ewmbargo, la extraordinaria simetria, tanto espacial como en velocidades, con que se
observan estos objetos respecto a la fuente excitadora, parece indicar que los proyectiles son mas
bien eyecciones discretas producidas por inestabilidades en las dos caras del disco de acrecion
existente alrededor de las estrellas jovenes, que el resultado de inhomogeneidades en el material
circundante.  Asi mismo, es de esperar que ¢l origen de los proyectiles asociados a los Hujos
procedentes de estrellas masivas sea el mismo que el de los asociados a estrellas poco masivas ya
gue en su evolucion ambas pasan por la misma fase de pérdida de masa v aparentemente solo
se diferencian en la cantidad de energfa involucrada en el proceso v en el intervalo de tieinpo en
el que dste se desarrolla.

4.7 La distribucién del gas de alta velocidad alrededor de TRc2

in fa figura 4.6 en la que se representan los contornos que unen los puntos con igual velocidad
terminal para las dos alas del flujo asociado a TRc2, se puede observar como la distribucion del
gas de mas alta velocidad queda encerrada en el interior de una elipse centrada en el punto
de coordenadas (—4”,4”) con respecto a [Rc?2, cuyos semiejes mayor y menor miden 54”7 y
A1, respectivamente, y estd inclinada con respecto al ecuador 15°, Segin esta geometria,
cabria pensar que ana distribucion espacial de este estilo podria estar producida por ana simple
expansion de una burbuja con forma de esfera o elipse centrada aproximadamente en una posicién
cercana a [Re2 {ver por cjemplo el modelo de Mac Low & Elitzur, 1992, que describe la expansion
de los mdsercs de agna en W 49), en lugar de ser producida por una eyeccion bipolar de materia
procedente de esta dltima fuente orientada a lo largo de la direccion de la linea de mira. Segin
este modelo las velocidades terminales observadas de distribuirian en circunferencias o elipses
centradas en [Re2. Con objeto de discernir entre ambas posibilidades, se ha comparado como
varia el area encerrada por los contornos de igual velocidad terminal observada frente al valor de
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esta iiltima corregida de la velocidad ambiente, con la ley que deberfa obtenerse en el caso de que
tal distribucién fuera producida por una expansion esférica. Para ajustar el modelo a los datos
observacionales, se ha supuesto que el radio maximo de la esfera es de 45" v que la velocidad
terminal mixima es de 110kms™!. Los resultados se presentan cn la figura 4.26. Los datos
observacionales muestran como para las velocidades menares que 80kms™! la distribucidn de los
puntos de ambas alas puede ser ajustada mediante una recta logaritmica de pendiente —1.81. Sin
embargo para las velocidades superiores a 80kms ™! el Arca disminuye mucho mas rapidamente
con la velocidad. Por olra parte, la distribucién de dreas producida por una expasién esférica
cuyas velocidades terminales se distribuyen sobre una circunferencia de radio maximo 45" solo
es capaz de ajustar la regidn de mds alta velocidad. Un ajusie peor se obtiene si sc considera
una expausion anisotrdpica en forma de elipsoide cuyos semiejes menores de tamafio de 457 se
encontraran situados sobre el plano del cielo, mientras que el semieje mayor, de 200" de longitud,
estuviera segin la direccidn del observador. Asf pues, un modelo simple de expansion es incapaz
de explicar satisfactoriamente la distribucién de materia con la velocidad.

Si se asume que ademds de las restricciones impuestas por la geometria observada (que
supondremos a partir de ahora eliptica) la distribucion de velocidades estuviese producida por
una expulsion de materia de tipo ®jet” procedente de un objeto central, el material expulsado
serfa muy veloz v estaria muy colimado {velocidades clevadas cercanas al eje de simetria) de
manera que produciria un efecto de arrastre sobre el material ambiente comunicdndole energia
y produciendo un fujo turbulento del gas molecular gne rodea a la estrella. Este flujo extenso
inducido por el jet procedenie de la estirella serfa mucho mas lente y menos colimadao que este
altimo. De esta forma, las velocidades proyectadas mds clevadas sc observarian cercanas v
alrededor del eje de simetria del flujo, mientras que las menos elevadas estarian mds alejadas
pero también simétricamnente distribuidas alrededor de dicho eje.

Dados los resultados observacionales puede suponerse gue la distribucion de las velocidades
en funcion de la distancia al eje de simnetria del flujo viene representada por una funcién gaus-
siana del tipo exp —(x° + y*}/2p® donde x e y son las coordenadas definidas sobre ¢l plano del
cielo {Ascension Recta y Declinacion, respectivamente) v p un pardmetro a determinar que re-
presenta el {actor de colimacidon del jet. Ahora bien, pucsto que en realidad lo que se observa son
velocidades radiales (es decir la proyeccidn de las velocidades en la direccién del observador), es
necesario corregir por un factor de proyeccidn dado por z/y/x? + y? + z%. Donde =z representa la
distancia al observador. Asi, 1 se sUpone que Vym ¥ 0pap sO1 respectivamente las velocidades
ferminales minima y mixima observadas en el finjo, la distribucion de velocidades observadas
se realizara segin una funcidn de la forma:

P a 1.2+2 2
flz,y,2) = UmuxW exp 2 4 tyun (1.9)

Dado que la geometria de la distribucion observada es de tipo eliptica, a su vez las coorde-
nadas z, ¥, 7 estan relacionadas mediante la ecuacidn del elipsoide:
2 2 L2
: i s
LA AR 1.10)
a2 bR ef (

Los valores de @ y b se obtienen expertmentalmente midiendo el valor de los semiejes cor-
respondientes al contorno de velocidad terminal minima que se considera en este trabajo. Por
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Figura 4.26: Distribucton del drea encerrada por los contornos que unen los punios con igual
velocidad terminal proyectada frente al valor de esta wllima para el flujo bipolar asociade «
[Re2. Para ambos paneles, las mareas de seis puntas representan los valores obtenidos para el
ala axul mientras que lus de tres puntas corresponden al ala voja. ['n el panel superior se han
representadeo los resullados correspondientes a una expansion de una burbuja esférica y eliptica.
Lo linea vecta representa el ajuste obtenido para velocidades menores que 80 km s™'. #n el panel
imferior se representa el ajuste obtenido cuando se supone que lo distribucion de velocidades
termnales o8 producida por wne “jet” de malerial expulsado por la estrella, Fn los dos paneles
aparceen, los pardmedros wlilizados pare realizar log correspondie ntes apustes.
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el contrario, el valor de ¢ ha de ajustarse, ya que viene a representar la profundidad del objelo a
lo targo de la linea de mira. Fa la tabla 4.7 se presentan los pardametros utilizados para realizar
el ajuste de la figura 4.26.

independientemente de los pardmetros de la geometria v como va se ha comentado anterior-
mente, el panel superior de la figura 4.26 muestra que tanto el modelo de expansidn esférica comeo
aquel que supone que la expansion se realiza segiin un elipsode, no se ajustan convenientemente
a los resultados experimentales. Sin embargo, el modelo propuesto en este trabajo (ver el panel
inferior de la figura 4.26) se ajusta perfectamente tanto en la region “lineal” de la distribncidn
en las velocidades moderadas (<80kms™") como en la regidn de las velocidades mds clevadas
(> 80kms™1) en la que se produce una disminucion muy rdpida del drea eneerrada por ios
isocontornos de velocidad terminal.

Pardmetros intrinsicos al flujo

;T T P P |
Pardametros del elipsoide I

= _lLOU” €= ]BUH Voim — 32 kﬁms‘l g = L00Kkms™! =38

Tabla 4.7: Pardmetros utilizados en ¢l modelo del jel asociado a 1Re?2,

Se plantea ahora la cuestion de si la ley determinada por la expresién 4.9 es caracteristica
det flujo asociado a IRe2 (y por tanto de su especial orientacion y geometria), o es mas general v
puede aplicarse a otros ohjetos similares pero cuya morfologia se presenta distinta al observador.
Para ello, hemos aplicado dicha ley a los flujos bipolares 1, 1448 ¢ 13282 a partir de las obser
vaciones realizadas por Bachiller el al. (1990 v 1991, respectivamente). A diferencia del flujo
asociado a [R¢2 los dos objelos mencionados anteriormente sou dos [lujos bipolares orientados de
tal manera que forman un pequeiio angulo {<15°%) con respecto al plano del cielo v excitados por
sendas estrellas jovenes y poco masivas. b las figuras 127 v 1.28 se representan los contornos
que unen los puntos de igual velocidad terminal para las alas roja v aznl de ambos flujos. 1Bsta
figura muestra como las velocidades terminales mds extremas se distribuyven sobre nua pequeia,
region aproximadamesnte rectanguiar cenfrada en ol eje de simetrfa del fujo, estando las veloc-
dades mas cercanas ala de la nube ambiente a su alrededor formando una especie de envoltura.
Esta distribucion espacial de las velocidades terminales es tipica de un et de alta velocidad que
arrastra enl su movimiento al material circundante.

Dado que a expresion 4.9 relaciona velocidades terminales con las superficies encerradas
por sus contornos de nivel tal v como se observarian si el ohjeto estuviese orientado segin la
linea de mira, se ha tenido que simular como serian dichos contornos para los fujos L 14X ¢
13282 si estas fuentes fueran observadas desde un punto situado en la diveccion definida por ol
eje del flujo. Para ello se ha supuesto que ambos objetos se encuentran situados frmando un
pequiio angulo con el plano del cielo v que presentan simetria ciiindrica con respecto a su oje,
Los resultados del ajsle se encuentran en la figura 4.29 mientras que los parametros utilizados
para realizar dichos wjustes se presentan en la tabla 4.3,

Al igual que para el ajuste realizado para el flujo asociado a IR¢2, tanto para el flujo asociado
a 1, 1448 como para ¢l asociado a 13282, Ia ley expovencial 4.9 se ajusta perfectamente a los
resultados experimentales. [l perfil de estos ajustes presenta una pendiente negativa pequena
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Figura 1.27: Distribucion espacial de las velocidades lerminales en el flujo bipolar L 1448, Las
velocidudes negativas (lobulo @zul) se representan mediante contornos sembrados, micniras que
las celocidades positivas (lobulo rojo) se representan mediante contornes continuos de color ne-
gro. B primer nivel del lobulo azul es — Y0 km s71 siendo la distancia entre niveles de — 15 kms~!.

£ fabulo rojo tivne como primer nivel 10 kins™" y la distancia entre niveles es de 15 kns™ ', Los
punlos vepresentan las posiciones donde fueron lomados los datos (Bachilier el al., 1990), micn-

fras que la estrella vepresenta lu posicion de la fuente exciladora.
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IRAS 03282+3035 (velocidades terminales)
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Figura 4.28: Distribucion espacial de las velocidades terminales en ol flujo bipolar IRAS03282 +

3035.

Las velocidades negativas (lobulo axul) se representan mediante contornos sombrados,

mientras que las velocidades positivas (lobulo rojo) se representan mediantc confornos eombinuos
de color negro. Ll primer nivel del lobulo azul es ~10kms™ ! siendo la distancia enlve niveles

de —15kms 1.

de 15kms!.

Kl lbulo rojo tiene como privner nivel 10kms™ y la distancia enire niveles os
Los puntos representan los posiciones donde fueron lomeados los datos (Bachiller

et al., 1991), mientras que la estrella representa la posicion de ln fuente ceciladora.

Objeto | Parametros del

elipsoide

Parametros intrinsicos al flujo

]J 1‘1] R

=4 =

13282 ‘ “w= bﬂ

39”
"i 4.’.’

It

e
¢

= 150"
= 235"

Umin = 10kms™"  tpar = 55 — B5km s p=30
Uy, = L0 KM 5! Uingr = 70km 57! p=26

Tabla 4.8: Pardmetros utilizados en el modelo el jet asociado a los flujos bipolaves L 1[48 ¢

IRAS 0328243035
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Figura 4.29: Simulacion de la distribucion del dreq encerrada por los contornoes gue unen los
pintas cor igial velocidad terminal proyeciada frente ol valor de esta tltima pare los flujos
bipolares L1448 ¢ IRASU3282 + 3035 lal y como seria si fueran observados seqin su cje de
simetria. Pare ambos paneles, las marcas de seis puntas representan los valores oblenidos ex-

werementalimente para ol ala azul mientras que las de lres puntas corresponden al ala roja. Las
cureas represeiban of resultado del ajuste oblenido al utilizar la ccuacion |.9 con los pardineiros

mdicardos i cada panci,
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para las velocidades moderadas (<10km s para L 1448 v <40 ks ™! para 1 3282) mientras que
para las velocidades mds extremas la pendiente anmenta considerablemente su valor {en valor
absoluto).

Asi pues, parece que tanto para el flujo asociado a [IRc2, orientado segin la }nea de mira,
coro para L 148 ¢ 13282 situados aproximadamente sobre el plano del cielo, la relacion entre las
arcas encerradas por los contornos de igual velocidad terminal es consistente can nun modelo en
el que un jel producido por un objeto central “arrastra™ en so camino al gas molecular ambiente
produciendo a su alrededor un flujo de material neuiro turbulento de menar velocidad,

Cabria ahora preguntarse si la ley dada por la expresion 1.9 es vilida incluso para las
velocidades de expansion de objetos asociados a flujos bipolares tales como los miaseres do 1,0,
Para cllo hemos comparado con los resultados oblenidos con el modelo de Mace Low & Elitzur
(1992). Segiin este modelo, los maserces de agua observados en las regiones de formacion estelar
se producen en envolturas en expansion barridas por vientos de alta velocidad procedentes de
estrellas masivas jovenes. Mac Low & Elitzur {1992) deseriben la cavidad creada por el vieato
estelar mediante una ley de densidades que depende del radio de la misma y del escalonamiento
(gradiente de densidad) de sus paredes, Dicha ley es capaz de ajustar la relacion existente entre
la posicidn de los maseres de agua con respecto al objeto central v su velocidad para tos datos
experimentales obtenidos por Gwinn ef el (1992) para los maseres de agua observados en W49,
Resultados similares se obtienen con la expresidn 4.9 para las velocidades terminales propias
de W49 y un parduielro de colimacidn p ~ 0.08. Por tanto, el modelo supuesto para ol {lajo
asociado a 1Re2 es capaz también de explicar la ley de velocidades asociada a los maseres de
W49 y es compatible con ta idea de que el gas molecular de alta velocidad en 1Re2 es un jef
alineado a lo largo de la linea de mira.

4.7.1 La distribuciéon de masa

Fn la figura 4.30 se representa como varia la masa por intervalos de velocidad de 5kms™' (in-
tensidad integrada de CO cada 5kms™!) frente a la velocidad terminal para el flujo asociado a
[Rc2. El drea encerrada por cada una de las curvas v el ¢jo de ordenadas representa la intensidad
integrada de CO en intervalos de velocidades de S5km s~ ! Sorprendeutemente puede observarse
una mayot cantidad de masa de gas de baja velocidad para las posiciones que presentan velo-
cidades terminales mas elevadas, es decir, para aquellos puntos cuva distancia provectada al
cje de simetria del flujo es menor, o lo que es lo mismo en la direceion del jef. Existen dos
argumentos capaces de explicar esta distribucidn de la materia. Bl primero de ellos consiste en
suponer que en las cercanias del objeto excitador existe una gran cantidad de gas (ue se mueve
con todas veloddades como resultado del arraste del material ambiente por Ta accion de un e/
de alta velocidad may colimado. La segunda posibilidad es la contraria, es decir que os lejos
de ta fuente excitadora, al final de los jets doude se concentra la mavorfa de la masa de menor
velocidad. Fsta segunda posibilidad es la que cabria esperar si al final de cada uno de los [dbulos
del flujo bipolar se produce un bow shock al impactar el jet sobre el material ambiente. Fn este
caso, ademds de un aumento en la densidad deberia observarse material a todas las velocidades
Justamente en la direceién en la que se produce el bow shock. Debido a la orientacion. segiin fa
Ifmea de mira, del jo asociado a [Rc2 es imposible discernir entre estas dos posibilidades. No
obstante como yva se ha hecho anteriormente, si podemos contrastar los resultados obtenidos para
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Orion A con los procedentes de otros eutflows que presentan un angulo de inclinacién mayor con
respecto a la direccidn del observador. Para ello hemos analizado los resultados obtenidos en
los lujos bipolares L 1448 e 13282 {Bachiller et al., 1990 y 1991 respectivamente). Para realizar
las estimaciones que a continuacion se describen se ha supuesto que ambos flujos bipolares se
encuentran situados aproximadamente en el plano del cielo y que presentan geometria cilindrica
con respecto a su eje.

IPara poder comparar los resultados de L 1448 ¢ 13282 con los de Orion—1TRc¢2 es necesario
simular una observacidn de los dos primeros objetos de tal forma que el observador estuviese
situado en la direecion definida por el eje del flujo. Para ello, en primer lugar, se ha determinado
cual es la maxima apertura de ambos Hujos trazando una linea perpendicular al cje de simetria
de cada uno de ellos gue pasa por los puntos en los que ¢l contorno de velocidad terminal mas
baja es mids ancho, Posteriormente, se ha dividido dicha linea en segmentos de longitud similar
a la anchura del haz correspondiente a la frecnencia en la que fueron tomados los datos y se han
dividido Yos 16bulos azul y rojo de ambos flujos en regiones caracterizadas cada una de ellas por
su distancia al eje del flujo o lo que es lo mismo, por su velocidad terminal. Una observacion
realizada desde un punto situado en la direccidn definida por el eje del flujo daria como resultado
espectros que no serfan mas que la sutna de los espectros correspondicutes a cada una de las
zonas anteriormente citadas. Dichos espectros deben de representar un limite superior de la
distribucion de materia con la velocidad gue se observaria si el flujo estuviese orientado en la
direccion del observador.

Alora bien, dada la orientacién aproximadamente sobre el plano del cielo de L1448 y de
IRAS 3282 (dngulo de inclinacion del eje del flujo con respecto al plano del cielo <45°) es posible
sepasar la contribucidn a la masa total det flujo de las regiones correspondientes a las “cabezas”
de ambos lobulos, de las regiones mas cercanas a la fuente excitadora. De esta manera es posible
determinar como se distribuye el gas tanto en funcion de la velocidad terminal de las alas (o lo que
es lo mismo, en funcién de la distancia al eje de simetria del flujo} como en funcidn de la distancia
a la fuente excitadora. Iin Tas figuras 4.31 v 1.32 se representa como se distribuye fa masa por
intervalos de velocidades de 10km s~ (intensidad integrada de Q) con la velocidad terminal
para cada una de las alas del flujo bipolar L 1448, micntras que las figuras 41.33 v 4.34 representan
la misma distribucion de masa para el flujo bipolar 13282, En las dos alas de ambos flujos se
puede observar como existe una tendencia a que fa mayoria de la masa, para todos los intervalos
de velocidades, se situe en las cercanias del cje del jel (es decir, en las velocidades terminales
maximas). Ademas se puede comprobar como dicha distribucidn se observa preferentemente
en las regiones mas cercanas a las “cabezag” de los lébulos existiendo mas de un lactor 3 en
la. relacion de masas correspondientes a las regiones cercanas a la fuente excitadora y la mds
alejada de la misma. Este resullado sugiere que el jef prodocido por la estrella excitadora crea
a su alrededor una burbuja al evacuar el material ambiente. Fste material sc va acamulando
fundamentalmente en Ja parte delantera de ambos 16bulos donde se forman bow shocks que erean
alrededor del objeto una estructura de concha o envoltura en expansion.

Los resultados obtenidos para los flujos bipolares 1. 1448 e 13282 son semejantes e inducen
a extrapolar nna distribucion similar de la masa para otros flujos bipolares independientemente
de su orientacion sobre el plano del cielo. En particular dicha distribucion de la materia serfa
consistente con los resultado obtenidos si el flujo asociado a Orion—IRc2 estuvicse orientado
aproximadamente segin la direccion del observador.
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Figura 4.30: Distribucion de la masa por intervalos de velocidad de 5 km s (intensidad inde-
grada de CO por intervalos de velocidades de 5kms™) de anchura) con la velocidad terminal
para el flujo bipolar usociado a IRc2. El panel superior corresponde ol [obulo azul mientras que
el panel inferior corresponde af lobulo rojo. En ambos [6hulos puede distinguirse las regioncs co-
rrespondienies al chogue {“bow shock”) y del “el” de alta velocidad. Los nimeros que aparecen
¢ la derecha de cada curva representan ef valor del ertremo superior del intervelo de velocidades

considerado en bms ',
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ded flujo bipolar L 1448, FEl panel superior corresponde a lo region del lobulo azul mas alejeda de
lu fuente crcitadora donde probublemente se produzea un chogue {“bow shock™) entre el materiol
eyectado por esta iliinma y el gas ambiente. Bl panel inferior corresponde a la region del mismo
labrulo mas cercana a la fuente cxcitaedora y donde sc observan los velocidades terminales mas
clecadas. Para cadd cwrvi, ol sdmero que aparece o la izquierde de la nrisma corresponde ¢l

crtrenno mds negativo del intervalo de velocidades considerado en knis™'
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Figura 4.32: Distribucion de la mase por intervalos de velocidades de 10 kms™" de anchura
tintensidad integrada de CO por intervalo de velocidad) con lu velocidad terminal parva ¢l ala roja
del flujo bipolur L 1448, El panel superior corresponde o la region del lobulo rojo inas alejada de
la fuente excitadore donde probublemente se produzce un chogue {“bow shock”™) entre ol matcricd
eycctado por esta dltomae y el gas ambienie, I panel inferior corvesponde a la region del misimo
fobuto s cereana a lo fuente cecitadora 4 donde sc observan las velocidades formenales s
clevadas. Para cada curva, el numero que aparece a o izquierda de la misma corvesponde ol

extreino supcrior del intervalo de velocidades considerado en ks~
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Figura 4.33: Distribucion de la masa por intervalos de velocidades de 10 km s~
{intensidad integrada de CO por intervalo de velocidad)} con la velocidad terminal pura el wla
azul del flujo bipolar IRAS 0328245055, Fl panel superior corresponde a la region del lobulo azul
s alejada de la fuente excitadora donde probublenrente se produzca un chogue ( “bow shock™)
enbre ol materind eyeclado por esta dllime y el gos ambiente. B panel inferior corresponde o lo
region del misimo lobulo mas cercana a la fuente ercitadora y donde se observan las velocidades
terminales mds elevadus. Parva cada ewrva, o nidmero gue aparece a lo Lzquierda de {a misma

corre sporide al cxiremo mids negalivo del intervalo de velocidudes considerado en km s
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mas alejada de la fuente cecitadora donde probable mente se produzea un chogue (“bow shock™)

entre el material eyectado por esto altima y el gas armbiente. Fl panel inferior corvesponde o la

region del mismo lobulo mds cercana a la fuente cxciladora y donde se observan las velocidudes

terminales mas elevadas. Para cada curva, el nibmero que aparcec a la izguierda de la misie

corresponde al crlvemo superior del intervalo de volocidades considerado en ke s™



A8 La interaccion entre ol Mujo bipolar asociado a IRe2 v el ma . erial ambiente 137

En resmnen puede decirse que en el Aujo asociado a IRe2 existen dos componentes en el
malerial expulsado por los obletos jovenes que atvaviesan la fase de Hujo bipolar. La primera esta
formada por el material expulsado con velocidad muy elevada y muy colimado que se distribuye
en las cercanias del eje del jlujo en forma de jet. La segunda estd formada por ol material que
os arrastrado por el jel v contiene la mayor pane de la masa observada con velocidades mis
cercanas a la de la nube ambiente. FKsta segunda componente rodea por completo ambos lobulos
de! flujo bipolar. sin embargo la mayvor parte de la misma se encuentra en los bow shocks que
se forman por el choque del gas de muy alta velocidad con el material ambiente en la parte
delantera (cabeza) de los dos 1ébulos.

4.8 La interaccidén entre el flujo bipolar asociado a TRc2 y el
material ambiente

Fn da seccidn anterior hemos visto como la emision del gas de alta velocidad asociada al flujo
pracedeute de 1Re2 puede ser explicada con un modelo consistente en un jet de material con
velocidades muy elevadas anisotropico v orientado aproximadamente en la direccion del obser-
vador. Segin este nuevo modelo, el jet impactarfa sobre ¢} gag molecular ambiente produciendo
nn bow skock en la region delantera a las “cabezas” de los dos Iobules del flujo tal ¥ como se ha
discurido anteriormente (ver seceién -1.7.1). La presencia del bow shock favoreceria la observa-
cién de molécnlas caracleristicas de una quimica de choques. Debido a las elevadas velocidades
terminales observadas en las alas de la emisién de ('O (por encima de 100kms™') pareceria
logico pensar yue tal choque fuese de tipo discontinno (%) shock™). Sin embargo, exisle una
cierta contradiceion entre fa cinemadtica del choque v las abundancias esperadas de las espaocies
molecibares observadas fen particular de 50 y 510, ver Martin-Pintado ¢f ol 1992) va que
son tipicas de un choque de tipo continuo o de baja velocidad (" shock™). No obstante, los
resultacdos de ia seccidn anterior indican que en los flujos bipalares la mavoria de la masa que se
encucntra procesada por el choque entre el jet expulsado por la estrella vy el material ambiente
(henw shoel) tiene una velocidad muy inferior a la observada en el propio lujo. Esta situacion
implica que a pesar de las altas velocidades observadas en este tipo de fenomenos es muy pro-
bable que a mavoria de la materia se encuentre procesada por choques de tipo continuo, o
on cualquier caso, que {fos resultados observacionales sean producio de vna combinacion de los
electos producidos por choques de tipo “C™ y =J7. De hecho, existen modelos de jels radiativos
supersonicos (eooling jefs, ver por cjemplo Blondin, Fryxell & Konigl, 1990} producidos por
objetos jovenes on los que después de haberse generado el jet, la region de la cabeza del mismo
colapsa formando una cnvoltura fria v densa sobre la que se desarrollan inestabilidades térmicas
vo e algunos casos, dindmicas del tipo Ravieigh—Taylor. La presencia de las inestabilidades en
fa envoltura liace que of “perfil del bow shock™ sea irregular, o fo que es lo mismo, se gencren
distintos boie shorks a medida que se desarrollan estas inestabilidades. Ademas, en la interfase
cntre la envoltura v el propio flujo aparecen inestabilidades dindmicas de Kelvio —Helniholtz que
deforman esta superficie v que son en parte las responsables de ta presencia de shocks oblicuos
cu el interior del “haz” del jet. Por tanto. las observaciones del gas excitado por los choques
generados por este Lipo de interacciones deben representar una mezcla de todos los fendmenos
discntidos anteriormente.
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Seguidamente veremos como el modelo propuesto en este trabajo es capaz de explicar la
mayoria de los hechos observacionales asociados al tlujo de TRe2 tales como la emision del
hidrégeno molecular, la presencia de midseres de agua, o las emisiones de moléeulas tales como
50,50, y HCO™.

Una de las evidencias mds directas de la interaccion entre el flujo bipolar asociado a 1R¢2 v ol
medio ambiente proviene de la emision de las transiciones vibracionales del hidrogeno molecular.
Las medidas de la extincion visual en Orién (Thaddeus cf al., 1971) indican que la region de la que
proviene la emision del hidrogeno se encuentra en el interior de la nube molecular. Fsta situacidn
restringe a las oudas de choque el modo en que la molécula de hidrégeno puede ser excitada
vibracionalmente. La distribucidn espacial del gas molecular de alta velocidad, en particular
la emision de ('O asociada al flujo hipolar procedente de TRe2, indica que s precisamente of
impacto del viento con la nube ambiente ¢l responsable de la excitacion de las moldculas e
drogeno.

Las observaciones de fa transicion vibracional ¢ = | — 0 5(1) del hidrégeno molecular en la
region de Oridn (ver por ejemplo Nadean & Geballe, 1979) muestran que parte del gas excitado
por choques tiene velocidades relativas al gas ambiente por encima de 70 km ™', Movimicntos
supersénicos similares de Hy excitado por choques se han observado cn otras regiones de forma-
cidn estelar (ver por ejemplo Garden «f al., 1986: Doyon & Nadeau, 1938) v se supone gue estan
asociados con la interaccion de los vientos de alta velocidad procedentes de un objeto joven y la
nuhe molecular sobre la que impactan. La emisidén atdmica y molecular en Oridn ha side mo-
delizada por varios autores como proveniente de un choque de tipo “C” en el que interviene uuy
campo magnético moderado (Draine & Roberge, 1982; Chernofl, [ollenbach & MeKee, 1082).
Sin embargo, la intensidad de las lineas de gran excitacion del hidrégeno molecular son conside-
rablemente mas intensas que las predichas por estos modelos stendo por el contrario consistentes
con un choque hidrodindmico o de tipo =J7 (Brand el ol 1988).

El modelo propuesto en este trabajo modifica sustancialimente el propuesto por Geballe ot
al. (1986) (ver figura 1.33) y su esquema es similar al propuesto por Johnston «f al. (1992)
(ver figura 4.36) con objeto de explicar la posicidn de los médseres de metanol. T flujo bipolar
asociado a IR¢2 contlicne gas molecular moviéndose a velocidades mayores que 100kms™" v st
orientado aproximadamente segin la direccion del observador. Los vientas (jef) procedentes de
la protoestrella han barrido una cantidad considerable de material de la nube ambiente. Iste
malerial se encuentra en forma de una fina pero densa “concha”™ o envollura que se estd moviendo
a una velocidad baja (entre 10y 40kms™) en el interior de ta nube. Cerea de la superficie
externa de la envoltura se produce una onda de choque que es la responsable de la exeitacion del
Lhidrégeno moleculay. La cantidad de material acumulado hacia los laterales de Ta envoltura os
menor que en la direccidn del centro (eje del flujo), por fo que la emision del hidrageno molecnlar
se observa menos intensa en la direccion de la fuente excitadora. Existen también choques no
disociativos {de baja velocidad) en el interior del flujo v quizds en la interfase entre ol mismo v
del material por & barrido. El polvo de la envoltnra oscurece el flujo v la emisidn de las Jineas en
su interior mientras que, el polvo del interior del flujo oscurece la porcidn “trasera” {desplazada
hacia el rojo) del owiflow. La asimetria observada en las lueas de la emisidn del 11y segin Ta
cual existe un predominio de la emision del ala azul frente a la roja es por tanto resultado de fa
cotnbinacion de jos efectos producidos tanto por la extineion como la cinemdtica de la region.

La presencia de las velocidades mis elevadas tanto en el ala roja como encel azal. figeramoente
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desplazadas e la direccion definida por el eje del flujo podrian ser debidas & una pequena
inclinacion del eje del flujo, una deflexion de ambos lobulos, o a la presencia de otros {lujos
bipolares. Estas sitnaciones ya han sido comentadas en ta seccidn 4.5, Ademds, existen efectos
secundarios en ia propia propagacion del flujo tales comao inestabilidades térmicas y dindmicas
tanto en ta cabesa del jef (region de inpacto) como sobre la superficie de interfase entre el propio
jel v la nube ambiente. o inclusive cfectos de proyeccion que deben de ser tenidos en cuenta por
un madelo realista v que alectan ostensiblemente a la distribucion del campo de velocidades.

" H, excitado '
por choques

=

material
barrido

Figura 4.35: Modelo para el wicleo de OMC 1 (flyjo asociado a 1Re2) propuesto por Geballe el
al, {1986). L1 observador se sitvae a la derecha del dibujo. Lu fuente del flujo junto con su disco
circunestelar se representan en el centro. Las flechas representan el viento de la protoestrellu.
Los punlos representan el polve y el material barrido de la nube moleenlar. Las ondas de chogue,
responsables do o cercitacion del hidrogeno moleculur sc encucntran tanto en ol interior del
volumen ocupado por el flujo como en la interfase entre éste y la nube molecular ambiente. Las
posiciones marcadas como Pkl y PR indicun los puntes en que la emision del Hy ex mas intensa,

Iin la fignra 4.37 se realiza la comparacion de la distribucién espacial entre las emisiones de
('O procedente del flujo bipolar asociado a TRe2 y del 17 (Beckwhith ¢f al, 1978). Kl panel
central contiene la suma de las emisiones comprendidas entre —100 v —30km s~ v entre 45 y
95 ks~ 4, es decir la emision correspondiente a la suima de las emisiones de las dos alas excepto
Ia procedente de los intervalos de velocidades mas extremos (entre — 10 y —100 kms™! y entre
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Figura 4.36: Esquema de lu region OMC 1 segiin Johnston ot al. (1992).

95 y 105 km s71) que se muestran en los paneles laterales. La extensidn espacial de la emisién de
CO correspondiente a la suma de las dos alas (panel central) es practicamente coincidente con
la. del hidrégeno molecular. Tl maximo de CO para la suma se encuentra entre las posiciones
de 1Rc2 v el pico de Ja emisidn del hidrdgeno molecular denotado como Pkl por Beckwith ¢f
al. {1978). La posicion de este maximo de la emision de CO colncide aproxtmadamente con una
zona proxima al minimo de la emision de H3. Iista situacion es consistente con la idea de una
acumulacion del material empujado por el jet procedente de la protoestrella en Ta direceion del
observador (“cabeza”™ del lujo). Dicha acumulacién produciria un auwmento en la extineion hacia
la regidn central en relacion a la extincidn en los laterales en los que la emision del hidrégeno
molecular ez mas intensa. Para las velocidades mas extremas en el ala azul v roja de la emision
de CO el maximo se silia, respectivamente, unos pocos segundos al sureste v al sur de la posicion
en la gue se encuentra el maximo de la emisidon del hidrdgeno molecular {1k1).

Una posibilidad puesta de manifiesto por Brand ef al. {1988 v 1989) para el flujo asociado
a IR¢2 o3 que el chogue observado en esta regidn sea de tipo “J no disociativo”™, o solo =
parcialmente disociativo™ con una velocidad comprendida entre 10 v 20kms™! . Fsta clase de
choques se ajustarian mejor a las observaciones de hidrégeno molecular de Ta region BN/KIL
que los modelos de chaque continuo de Draine & Roberge {(1982) vy Chernoll, Hollenbach &
McRee (1982). Aungue tedricamente es dificil de entender la existencia de tales choques en
el gas molecular con velocidades tan pequenas {ver Hollenbach, Chernoff & MeKee, 1989,
Brand ef al. (1988 y 1989} proporcionan fuertes argumentos fenomenoldgicos para argumentar
s existencia. Como hemos visto anteriormente, la presencia de bow shoeks en las cabezas de los
dos I6bulos del fujo permite la existencia de miltiples choques de distintos tipos. Asi, asociado
al pas mdas veloz se tendria un choque de tipo disociativo mientras que el gas asociado al propio
bow shock que como hemos visto en la seccidn anterior es ¢l menos veloz y el que mis inasa tiene,
estaria asociado a un choque no disociativo o de tipo continuo del gque provendria la mayoria
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co(J=2-1)~H,

Ad (segundos de arco)

50 0 -560

Ao (segundos de arco)

Pigura .37 Comparacion entre lus emisiones del wla azul de la (fnea de lo transicion J = 2 — |
del CO con la del hidrégeno molecular vibracionalmente excitado (Beckwith ¢t al., 1978). Para
cada panel la emision de CO viene representada por los conlornos de trazo continuo, mientras
que la de U3 viene representady por los condornos de traze discondinue, Fu los paneles izquicrdo
y derecho se senalan lus posiciones denotadas por Beckwith el al. (1978) como Pkl y Pk2.
Fn estos paneles s representua la emision correspondiente o los intervalos de velocidades mds
crtremos de las alas azul (izguierda) y roja {derecha), ast como las posiciones de los mdseres de
agua de mads olta velocidad (los cuadrados representan las velocidades negativas o desplazadas
hacia o azul y los tridngulos los velocidades positivas o desplozadas hacie el rojoj. Los valores
de las velocidades entre los cuales ha sido inlegrada la emision del CO aparecen en lo esquina

U siendo la distaneia entre

mferior derecha. EL primer contorno de esta emision vale 1 Kk e™
niveles de 0.0 K kms™U Fl panel central contienc la suma de las emisiones comprendidas entre
100 3 =30k sy entre 45 5 95 kms™ . Fl primer contornoe vale |5 Khm sy la distancia
cnlre niveles es de 15 Kkms"1. Para los tres paneles la cstrella de cinco puntas representa la

posicion de 1Re?,
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de la emision de SO v de las demds moléenlas caracteristicas cuva abundancia sumenta con la
presencia de este tipo de choques.

A partir de los resultados obtenidos por Brand ef al. {1988) hemos calculado aproximada
mente un valor de la densidad de la columna del hidrégeno molecular vibracionalmente excitado
del orden de N(H5) ~ 5.7x10'7em™? en la posicién denominada Pkl. Si comparamos con ol
valor de la densidad colnmnar de CO para ambas alas del lujo, N(CO) . ~ 18107 em™= v
N({CO)rpio ~ 1.2x10'7 e =2, obtenemos un valor de las fracciones molecuiares relativas @ la
cantidad de 03 del orden de N{CO)/N{I13) ~ 0.2~ 0.3. Si la excitacion del hidrogeno molecular
se prodice exclusivamente por choques, sigaifica que existe una importante fraccion del mismo
que no esta excitado v por lo tanto la emision del hidrogeno y del CO no provienen de [a misma
regidn a pesar de que tanto los perfiles de su emision como la extension espacial de la misma
sean muy similares.

Como hemos visto en la seccidn 1.7 la ley de velocidades 4.9 asociada al modelo del et
orientadeo segin la direccion det observador ajustaba en las velocidades de expansion observadas
en objetos tipicamente relacionados con los flujos bipolares como son los maseres de H,O v
en particular con el wodelo de la envoltura barrida por los vientos propuesto por Mac Low &
Elitzur (1992}, Sin embargo, a diferencia de la geometria sugerida por este modelo en el que
tos maseres mias veloces se observarian on posiciones cercanas al eje del flujo (en ta direccion
definida por el semieje mayor del elipsoide producido por la expansién) ¥ los menos veloces en
los laterales, en el flujo asociado a [Re2 ocurre al contrario, es decir, suponiendo que ol {lujo estd
orientado seglin la direccion del observador, los inaseres de HyQ de haja velocidad se encuentrau
mas cercanos a la linea de mira (o ¢je del flujo), mientras que los mds veloces se encuentran a
distancias proyectadas mayores (ver f{igura 4,38).

Una posible explicacidn a esta distribucién espacial se basa exclusivamente en argumentos
temporales v cinemdticos. Asi, en primer lugar podifa veurrir que todos los médseres de agua se
hubieran creado simultineamente siendo los mds rdpidos los que se ven mds lejos del contro de
expansion ya que en menos tiempo han Hegado mas lejos del mismo. o segundo tugar, podifa ser
que el {lujo bipolar no se produjera de una manera continug en ¢l ticmpo, sino que mas hien fuera
¢l resultado de evecciones discretas de material cada cierto tiempo. De esta forma los dos tipos
de maseres de agua observados se corresponderian con distintos eventos explosivos en la vida
del Bujo. La existencia de proyectiles de alta velocidad o bullets asociados a los flujos bipolares
en general (Plambeck ¢f ol 1983; Bachiller & Cernicharo, 1990), v en particular los vinculados
al flujo cuyo origen se asigna a JRe2, indican fa existencia de eyecciones discretas de material
desde la protoestrella v favorece fa idea de que los miseres se oniginaron en distintas etapas
de la evolucidon del objeto excitador, Asi, log maseres mas veloces podrian haberse generado
anteriormente a los mas lentos siendo estos dltimos producidos en un proceso de eyeccion menos
energético que aquel que produjera a los primeros.

Sin embargo también son plausibles argnmentos geométricos. De esta manera, y al igual
que en el caso de otros flujos bipolares (L 1448, por ejemplo), podria ocurrir que uno o ambos
1obulos (jeis) sufriera una ligera desviacion con respecto al eje de simetria del Tujo, o que el
jet fuese de tal forma que la maxima excitacidn por choques no se produjera justo cn la cabeza
del mismo sino en posiciones situadas a cierta distancia del eje de simetria del misimo (ver por
ejemplo Blondin, I'rexell & Koénigl, 1990; Loken of ol 1992).

En cualgoier easo, os muy dificil predeciv cual os la distribucion espacial de las velocidades
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e un modelo de jet ortentado segin la direceion del observador va qie, como se ha indicado
anteriormente, existen multitnd de fendmenos secundarios que complican en exceso la formula-
cion de dicho modelo. Sin embargo, los resultados obtenidos en la seceidn anterior, que indican
la. existencia de gran cantidad de materia con velocidades moderadas en la cabecera del jel,
asl como la gran correlacidn existente entre las posiciones de los mdseres de agua de mas alta
velocidad v la emision de OO de alta velocidad, sugiere que el jet producido por la estrella
excitadora crea asu alrededor una burbuja al evacuar el material ambiente. lste material se
va acutlando fundamentalmente en la parte delantera de anibos [ébnlos donde se forman bow
shoeks que crean alrededor del ohjeto una estructura de concha o envoltura en expansion. s
en esta envoliura en doude segiin Mac Low & Elitzur (1992) se producen los maseres de agua.
De la region asociada al bow shock provendria la emision maser de baja velocidad y por tanto se
observa en las cercanias de [a fuente excitadora. Por el contrario, en el caso particnlar del flujo
asociado a 1Re2. la emisidn mdser de alta velocidad se observa luertemente refacionada con la
digtribucion espacial de la emision de alta velocidad de CO (ver figuras 4.37 v 4.38) y alejada
del eje del flujo, hacia los “laterales™ de la cabeza del jel. Posiblemente, s en estas regiones
en donde el jel sufve una deceleracion mas pequefia va que se acumula una cantidad mener
de material, Bsta sitwacion tambicn serfa consistente con la distribucion espacial observada de
la emision del H (ver figura 4.37). Come se ha mostrado anteriormente, esta distribucion es
tal que fos maximos de intensidad se observan también desplazados con respecto a la direceion
definida por ta linea de mira v coincidente con la emision con velocidad mas alta de C'O.

4.9 La distribucién de la emision de CO a gran escala

4.9.1 Morfologia

Eo esta seccidn se vealizard un andlisis del gas ambiente, a gran escala, cuva morfologia y
clupematica clatamente no estan domipadas por las fuentes de emision de material cou alta
velocidad discutidas anteriormente. Debido a la extraordinaria complejidad de la emision de CO
en esta region, ol estudio se ha realizado describiendo la emision por intervalos de velocidades
comenzando con velocidades moderadas en ¢l ala azul y roja del espectro (entre —30 y O kms™! y
entre 25 y 43 kms™', respectivamente) v finalizando con velocidades proximas a la de la nube
ambiente (entre 0y 15kms™! y entre 15 y 25 kms™ ).

Las velocidades moderadas entre =30 y Okms~ ! y entre 25 y 45kms™!

B la fignra .40 se muestra la distribucién de la emision de 'O integrada entre —30 y Okms™ .
La cmision de fa transicidn J = 2 — | del CO en este rango de velocidades que se distribuye
alrededor de la regidn del Trapecio/IRe2 se concentra en una regidn con forma ovalada en
direccién norte—=sur cuve maximo de emision se sittia aproximadamente en la posicidn (- 6.57,7)
con respecto a [Re2. La extension de esta emision varfa desde aproximadamente un didmetro
medio de 130”7 hasta aproximadamente 4007 para las velocidades comprendidas entre -3 y
Okms™! (ver figura 1.11). Para el ala roja, la emision correspondiente a los intervalos de
velocidades comprendidos entre 25 y A5kms™! {figuras 4.43 v 4.44) se distribuye de manera
irregular alrededor de la region del Trapecio/IRe2 v de 56 extendiéndose sobre una region de
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IMigura 4.38: Posiciones de los mdseres de agua de alla y baja velocidad con respecto o los dos
lobulos del flugo bipolar asociado « TRe?. Las posicioncs fueron lomadas de Genzel et al. (1981).
Los conlornos de trazo continue pertenecen ol Iobulo azul (emision en intervalo de las velocidades
comprendidas entve - 110 y =30 km s~ ) micniras guc los de trazo sombreado pertenceen al lobulo
rojo {emision correspondienie al intervalo de las velocidades comprendidas entre 35 y 95 kms™" ).
La posicion de [Re2 wviene representada por lo estrelle de etneo puntas.  Los puntos negros
representan las posiciones ocupadas por los mdsercs de agua de bajo velocidad mientras que fos
cuadrados y tridngulos representan las posiciones de los mdseres de alta velocidad con velocidades
negativas y postiivas respectivamende.
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aproximadamente 200" de diametro. No obstante, las velocidades moderadas tanto positivas
como negalivas muestran estructuras en forma de condensaciones aisladas v filamentos (alguno
de ellos incipicutes), Como discutitemos en este capitulo. su origen podria estar relacionado con
la. region LT o con la interaccion de ésta con la nube ambiente v los objetos jovenes situados
detrds de ella {ver seccidn 4.10). Asi, en el intervalo de velocidades entre -5 y 0 kms™! (figura
4.A41) aparece una condensacién aislada (CAV1 de ahora en adelante) sitnada a unos 3507 al
sur doe IR 2. cotncidente en . wicion con la condensacion denominada CC4 en la cuisidon de la
transicion J == 12 — 11 de HC4N {ver seccion 3.3.2). Esta condensacién tiene forma alargada
en la direccidn noreste—surocste siendo su dimension més alargada de 44" v su anchura de
aproximadamente 277, En la figura 4.39 se presentan algunos especiros correspondientes a
la. condensacion CAV1. La emision de esta region proviene de nn pico secundario del espectro,
claramente definido. con una anchura tipica de sélamente 166 kms~" y centrado a —0.56 kin s~
I'sta condensacion aparece anicamente en este intervalo de velocidades no teniendo contrapartida
para velocidades positivas. La forma en que aparece esta condensacion como una finea secundaria
en el espectro recuerda a la emision procedente de los “proyectiles™. sin embargo su pequena
anchura (L66kms"1) v por tanto baja dispersién en velocidades le diferencia de la emision

praveniente de estos tltimos.

CO{J=2-»1)
B T T | ; 4 T T T "] T T T 1T 7 |\' T T T I
5 _ r _ —
. 1® } (-48,-312) 1217 36,-312) ,
£ | |
* e i
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| ib : it |
| S N . _ - i I/
R S N et it 0 b e
—50 0 50 - 50 0 50
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Figura 1.39: Perfifes de la [inea de emision de la transicion rolacional J = 2 — | de ln moléeula
de CO en o diveccidn de la condensacion CAV 1. Ambos espectros muestran la componente

secundaria cenlrada aprovimadomente en —0.56 knis™",

Por olra parte, en la emisién correspondiente a los intervalos de velocidades —15 — 10 ks,

—10 =5km=s~" v -5 Okms™! se observa la aparicidn progresiva de un filamento (W 1) al
noroeste de [Re2 que se extiende en direceidn este—soeste y que coincide espacialmente con la
posicinn del M2 detectado en la emisién de HC,N en el intervalo velocidades comprendidas

entre § v 7.9 kmsT T (ver capitulo 2). La presencia de filamentos se acentiia en las velocidades

corcanas a la ambiente como veremos un poco mas adelante.
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Figura 4.40: Mapa de intensidad integrada en distinlos intervalos de velocidudes de la bransicion
J =2 = 1 del CO en la direccion de Orvion A, Los infervalos en los ejes son relativos u lo posieion
de TRe2 (a(1950)=5 hogom yv.0% 801 950)=~5° 2/" 25.6" ), representada en cada panel por una
estrella. Tos intervalos de velocidades, en unidades de kms™' aparecen en la csquina inferior

derecha de cada recundro. Los niveles corresponden a los valores de la indensidad integrada: 1.3,

1o8,2.3, 3.4, 5, 10, 20K kins~" y de J0 en adecate en intervalos de 35 K kst
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Figura 1.4 Mapas de lo intensidad integrada en distintos intervalos de velocidades para e
transicion J = 2 — | del CO en la diveceion de Orion A (eondinuacion).  Los inlervalos de
velocidades, on umdades de kms™, aparceen en la esquing inferior derecha de cada recuadro.
Pora todos los puneles, e primer mvel corresponde o un valor de lo intensidad inlegrada de
LA ks siendo le dislancin entre niveles de 0.5 K km s,
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Figura 4.42: Mapas de lo inlensidad integrada en distintos intercalos de velocidades para la

transicion J = 2 — | del CO en la direccion de Orion A (continuacion). Los inlervalos de eolo-
cidades, en unidades de km <=L, aparccen on la esquina inferior devechu de cada recuadro. Los
valores de los niveles son como siguen. Entre § y 5k, el primer nivel corvesponde o un volor
de la intensidad integrada de 0.5 K ks~ siendo la distancia entre niveles de 2R b s™1, Fnive
by 6kms™, ol primer nivel corresponde a un valor de la intensidad integrada de 5 Kkms—t g
la distancia entre niveles es de 5 K b st
valor de la intensided ntegrada de TOR bin s~
Para las velocidades comprendidas entve 7y {2knis™' el primer nivel corvesponde a un valor
de la intensidad integrada de 20 K ks~ y lo distancia endre niveles es de 1O R ks~ Fonal-
mente, entre 12y 13 kms™t, ol primer nivel corresponde « wn velor de la infensidad integrada

Entre 6y Thkms™1, el primer nivel corresponde «

U siendo la distancie enlre nivelcs de TR kst

de 12 Kkm s siendo la distancia cntre niveles de 7R ks~ 1.
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Vigura 4.43: Mapas de la intensidad integrada en distintos inlervalos de velocidades pura la
transicion 1 = 2 -+ 1 del CO en la direccion de Orion A {confinuacion). Los intervalos de
velocidades, en unidades de kmns™', aparecen en la esquina infevior derecha de cada recuadro.
Los vidores de los niveles son como siguen. Entre 10y 15km s~ el primer nivel corresponde a un

U siendo lo distancia entre niveles de 20 K ks b,

valor de lo intensidad integrada de 85 Kkm s~
Fntre 15 y 20k s el primer nivel corresponde « un valor de lo intensidad itegrada de
2K ks y o distancia entre wiveles es de 2K km s, Finalmente, entye 20 y 30km s, Los
niveles corresponden a los valores de la intensidad integrada: 1.3, 1.8, 2.3, 5.4 Kkm s~y de 10

en adclante enintervalos de [0 R kst
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Figura 4.44: Mapas de la ilensidad integrada en dislinlos intervalos de volocidades para lu
transicion J = 2 — | del CO en la direccion de Oridn A {continuacion).  Los infervalos de
velocidades, en unidades de kms™, aparecen en la esquina inferior devecha de cada vecuadro,

Los niveles corresponden w los valores de lo intensidad integrada: 1.3 1.8, 2.5, 4.4 K km hy

de 10 en adelante en intervalos de 1O R kst
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Las velocidades ambientes entre 0 y 15kms ™!
Para velocidades cercanas a la del ambiente se observan multitud de condensaciones v de estruc-
turas algunas de las cuales tienen forma de filamentos. Asi, entre 3 v Skms™' (ver figiras 4.43
v A-44) se observan 5 condensaciones denominadas (e orden creciente de declinaciones) N1 la,
NFIh NF e, NIV Ld y NF le. Estas 5 condensaciones se encuentran alineadas segnn ja direccion
sureste—noroeste por lo gue su conjunto forma una estructura a gran escala que denominaremos
“Filamento—N{" o indistintamente *NI"1”. La longitud aproximada de esta estructura es de
700" v su anchura de 607, En la figura 4.45 se muestra un corte posicion—velocidad a lo largo
de este filamento asi como distintos espectros tomados sobre posiciones situadas en su interior.
Fste rorte evidencia un ensanchamiento en el noroeste que sera comentado mas adelante, asf
como un pequeno gradiente en velocidades en la zona situada mas al este coincidente con la
regidn conocida como “bahia oscura”.

Las condensaciones NF1d y NF le estan a su vez unidas a la region de la nebulosa K1
mediante dos filamentos débiles que se extienden en direccion norte—sur. NF Id parece formar

parte det filamento WF 2 que se observa entre | y Thkms™!

y que sigue aproximadamente el
redge desde la region de ta nebulosa K1 hacia el noreste. Fste fillamento coincide con una de las
estructuras observadas por Hasegawa (1984) en la transicion J = } — 0 de CO y que denomind
slreamers (“rorrientes”, ver un poco mds adelante). Por otra parte, NF le es el extremo norte
de W3 que esencialmente se observa en el intervalo de velocidades comprendido entre 4 v

By,

Eutee ! ki g™!

v aproximadamente 7 km s~ aparccen tres condensaciones situadas al este de
IRe2, justo en la region conocida en ol dominio dptico como “bahia oscura”. Dada su localizacion
denominaremos a esias condensaciones como NB1, DB2 y DB (Dark Bay Condensations) donde
la mumeracidn sigue el orden decrecienio de ascensidnes rectas. De estas tres condensaciones ia
altima {DB3) se encuentra unida a la region dominada por la emision de IR¢2 mediante un
filamento débil denominado EI) { East Filament).

Entre 2 y aproximadamente Gkms™! se observa una nueva estructura alargada (WF4) que
se dirige desde la region dominada por la emisién proveniente de 56 hacia el noroeste.

Para las velocidades comprendidas entre 7y 15km s™" la emisidn més intensa de la transicién
rotacional J =2 — | de ('O presenta una distribucién con unos bordes muy intensos que son
practicamente circilares v estan centrados alrededor de las estrellas del Trapecio. Entre las
estructuras mas notables que se obhservan a las velocidades ambientes cabe destacar el frente de
jonizacién conocido como “barra dptica”. Este lilamento puede observarse entre 8 v [5kms 'y
estd orientado segin la direceidn noreste—suroeste. Su longitud es aproximadamente de 2007
v osu intensidad mdxima se observa en el intervalo de las velocidades comprendidas entre 10 y
[ kms™' I la figura 146 se muestra un corte velocidad—posicion a lo largo de este frente de
ionizacion, as{ como aigunos espectros tomados sobre algunos puntos del mismo, En esta figara
se puede ohservar una pequefia variacidn de la velocidad central de la livea de CO, estando
igeramente desplazada hacia el “rojo” la emisién procedente del extremo situado mds hacia ol
este del filamento mientras que la del extremo oeste es mas azul, También puede observarse un
ligevo anmento de Ta anchura de las lincas segim la direccidn este—oeste.

Iin contraposicion a la emisidn intensa asociada a la “barra dptica”™ v o la proveniente de
[Re2 v 56, las velocidades ambientes presentan una emision débil en [a transicicon J = 2 — [ del
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Figura 4.45: El punel de la izquieda repesenta un corle velocidad posicion seqin la diveceion
definida por ol oje de simetrie del “filamentlo— NI B eje vertical repesente asconsiones veetas
relativas o o posteidn de TRe2. Lo linea horizontal discontinua g la flecha represontan la region
de cmision del gas asociado a la estructura conocida como “Dark bay”™. La emision ancha quc
aparece al ocste (Nee < - 1B0) corresponde a la envision procedente del “proyectil”™ CAVY] asociado
al “filamento—N2%. Fn ol panel de lo izquierda se presentan algunos espectros lomados on la
dircecion de este filamento, Las posiciones (e sequndos de arco y con respeclo a IRe2) on las
que dichos cspectros fueron obscrvados aparecen en la purte superior izquicrda de eada mareo.
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Figura 1.46: Il panel de ln izquieda repesenta un corte velocidad— posicion segin la direccion

definida por el eje de simelrin del filamento asociado a lo *barra oplica”.

FEl eje vertical repesenta

ascensiones rectas relalivas o la posicion de IRe2. Las ineas discontinuas horizontales delimitan

la region cn la que la emision de cste filamento s mds intensa.  En el panel de lo izquierda

s presentan algunos espectros lomados en lo diveceion de este filamento.  Las posictones (e

segundos de areo y con respecto a [Re2) en las que dichos espectros Jueron observados aparecen
en la parte superior izguterda de cada narco.
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CO en el interior de una region casi circular y cuyos bordes denominaremos a partir de ahora {10
(Inner lonization Front). Tsta regidn estd delimitada por la propia “harra oplica™. la emision (qele
procede del filamento que une fa region KL y la condensacion $6 (el ridge molecular) v un nuevo
filamento que se extiende hacia el este desde la regién dominada por la emisién proveniente
de [Rc2 hasta la condensacion sefialada en los mapas como DBR (Dark Bay Red) v oque es
practicamente coincidente con la condensacién 1383

os nuevos filamentos aparecen en la emision correspondiente a las velocidades comprendidas
entre 10y [5kms™t Fn primer lugar, entre 10y 12kms™', se observa el filamento B2 que se
extiende en direccion norte—sur desde el norte de IRe2 hasta aproximadamente la vecina region
HIT M43, mientras que enlre 10 v 15 kms™! se observa el filamento WIS, que se dirige desde
la region de la nebulosa KL hacia of noroeste. Este iiltimo filarmeato coincide con Ta segunda de
las estructuras denominada como streamers por Hasegawa (1984).

La emisién comprendida entre 15 y 25kms 1

La emisién comprendida entre 15 y 25 kms™! (ver figura 4.43) presenta claramente dos fila
mentos dirigidos aproximadamente desde una region situada al este del Trapecio/TRe2 hacia ol
noroeste v hacia ¢l suroeste mostrando en conjunto un petfil en forma de punta de flecha (o
estela) dirigida hacia ol este, y apareciendo las condensaciones mas intensas (v en particular las
“condensaciones con gran velocidad™) en los bordes de dicha estructura. Bl primero de estos
filamentos (“Filamento—N2" o indistintamente "NF 27, de ahora en adelante) esta formado por
cinco condensaciones (ver figura 1.43). De ellas, la situada mds al norte, es la denominada CAV 1L
Su forma es alargada sigaicndo aproximadamente Ly direecion del “eje” del “borde™, v siendo su
tamailo a media potencia del orden de 96"<34”. Fsta condensacion muestra tambicn emision
a velocidades muy elevadas llegando a alcanzar aproximadamente, los 50 kms™! tal v como se
pucde ver en los espectros representados en la figura 4.17. Ln esta aftima figura se muestra un
corte velocidad —posicion a fo largo de este filamente asi como distintos espectros tomados a lo
largo de so diteccidn. En este corte puede apreciarse un eusanchamicnto de la liea on b region
donde se sitda CAV1 y alrededor de las posiciones con Ascencién Recta relativa a [Re2 entre 97
v 1007,

La emision de alta velocidad procedente del segundo filamento (*Filamento--S87} fae detec-
tada por Martin—Pintado ef al. (1990), mientras que una cartografia mostrando su estructura
espacial fue realizada por Schmid~Burgk ¢t al. {1990). Fu los mapas presentados en este tra-
bajo (ver figara 4.43), este filamento se dirige desde una posicién sitnada al sar de [Re2 haeia
el suroeste, formando su ¢je de simetria un angnlo de aproximadamente 13 con la direccion
definida por la “barra dptica”™. La longitud aproximada de este [illamento es de 190" v su an-
chura de 43”7, Fn el panel derecho de Ta figura 4148 se muestran algunos espectros tomados a lo
lareo del eje del fitamento. En esta figura se puede observar como la emisién correspondiente a
esta estructura aparcce en forma de “ala™ en las velocidades positivas del espectro, v evoluciona
produciendo un progresivo ensanchamiento del ala roja de la linea a medida que la declinacion
disminuye, v desplazando el centroide de Ta misma hacta velocidades mas positivas, para fina-
Hzar separandose de la componente ambiente v forimar nna componente secundaria contrada a
20kms™! v Tkins™! de anchura que corresponde a la endsion de la condensacién denominada
como CAV, Tln el panel izquierdo de Ta figura 418 se representan posiciones (incrementos de la
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Figura .47 Bl panel de la izquieda repesenla un corte velocidad— posicidn seqin la diveccion

definida por el eje de stmetria del “filumento— N27. El eje vertical repesenla ascensiones rectas

relativas o la posicion de [Re2. La emision ancha que aparece al oeste (Ao < —150) corresponde
a la cmision del Cproyectil™ CAVY, mientras que el ensanchamiento que aparece alrededor de
Ao = 0 podria estar orginado por un flugo bipolar (ver seccion 4.5). En ol panel de la izquierda

se presenfan algunos espectros tomadoes en la direccion de este filarmento.  Las posiciones {en
sequndos de arco y con respecto o [Re2) en las que dichos espectros fueron observados aparceen

en lepaerie superior zguierde de cada marco.
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declinacion) frente a velocidades mostrando Ja evolucion de la anchura de la linca con fa posicion.

Lo su recorrido, el “Filamento—S" atraviesa la posicién en la que se sitia o] Hujo bipolar
“0rion—S57 por lo que la emisién del ala roja de este iltimo se ve afectada por la correspondionte
de este filatmento, mis intensa. El “Filamento—S§" “finaliza su recorrido™ en una condensacion
(CAVE en fa figura 4.13) con forma alargada de aproximadamente 287 de anchnra v 857 do
longitnd, que en el intervalo de las velocidades comprendidas entre 20 y 25kms ' se r.omp(‘ e
dos “sub—condensaciones”™ aproximadamente esléricas de diametros 247 la situada mas al norte,
y 277 la localizada mis al sur (S1°2 v SF3 vespectivamente, ver figura 1.43).

4.9.2 Las condensaciones con gran velocidad o “bullets”

Como hemos visto en la seccidn 1.3, un fendmeno caracteristico de los flujos bipolares jovenes
es la presencia de condensaciones de alta velocidad ¢ue aparecen simétricamente tanto en su
distribucion espacial como en desitribucién de velocidades con respecto a la estrella que produce
ol oulflow. Kstos “provectiles” o bullets se manifiestan como pequenos abultamienios en la
region de alta velocidad del espectro de CO tanto en la emision desplazada hacia ol azul como
la desplazada hacia el rojo {ver figuras 1.12 y 1.24}. Sus tamaiios tipicos son de 1077 pe y tienen
masas del orden ~ 107 M. La simetria en la posicion de los bullets “rojos™ v “azules™ con
respecto a una region situada en las cercanias de fa estrella indica que han sido eyectados desde
un punto cercano a ésta.

Sin embargo. la mayoria de fas condensaciones & gran velocidad o bullets detectadas on
los mapas a gran escala presentados en este trabajo {CAV3, CAVA) presentan la peculiaridad
de que se observan fundamentalmente en velocidades desplazadas hacia el rojo con respecto al
centro de la emision y no exhiben una simetria espacial clara. Fstas caractertsticas los diferencia
clararmente de fos proyectiles asociados a flujos bipolares v por tanto su origen debe estar asociado
a feudmenos distintos, U aspecto importante que hay que resaltar es que ostos pravectiles
aparecen el los extremos mas alejados de los filamentos N2 y 5 que delimitan por of norte ¥ por
el sur, respectivamente, la emision procedente de la region HIL

No obstanie, como veremos en la siguiente seccidn, si que existe una manifiesta correlacion
entre la emision en el radio-continuo a 20cem (Yusef--Zadceh, 1990) v la posicion en la que se
observan alguno de estos objetos haciendo pensar que su origen se encuentra en la presencia de
la region H I, mas que en los vientos de las estrellas jovenes. o este sentido la morfologia de
la regién en la citada emision a 20 cm. recuerda a aquella de las regiones HI nltracompactas
de lipo cometario (ver seccion 1.4} y puede jugar un papel importante a la hora de explicar Ta
existencia de estos objetos.

4.10 Evidencias de la interaccién entre M 42 y la nube mole-
cular ambiente

Hasta el momento hemos visto como la presencia de objetos Jovenes en el interior de la nube
molecular de Orion A perturba las condiciones fisicas del gas molecular ambieute inyeclando
energia y aumentando el estado de turbulencia por medio de expulsiones violentas de materia.
Esta eyveecion violenta de materia se maniliesta como flijos moleculares que se observan en las
alas de alta velocidad de las lneas de CO y de otras moléculas,
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Iigura 4.48: Kl panel de la izquieda repesenta un coric velocidad—posicion sequn la direceion de-
finida por of eje de stmelrie del “filarnento sur™ Fl eje vertical vepesenta declinaciones relativas
a la posicion de IRe2. La emision ancha que aparece al norte (Ad = —100) corresponde al ala
roju del flujo bipolor de Orvidn— Sur. KU primer conforno corresponde @ un valor de lu infensidad
de 0.2 K, siendo la distancia entre niveles de .35 K. I'n el panel de lo izquierda se presentan
alginos cspeciras lomados en la diveceion del “filamento sur™. Las posiciones (en segundos de
arco y con respecto o [Re2) en las que dichos espectros fueron observados aparecen en la parte
superior izquierda do cada marco,
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La emision extensa de CO en Oridn A muestra multitud de pequenas condensaciones v
filamentos que exhiben emisién en ambas alas del espectro. Una de las posibles {‘X{)Ii('.a.(‘i()llli;ﬁ
para esta distribucion extensa de CO de alta velocidad es que dicha emision proceda de myiltiples
flujos bipolares producidos por objetos jovenes embebidos en la nube molecutar (ver seccion 1.5).
De hecho, Schmid—~Burgk ef ol (1990) v Wilson ¢/ al. (1991} han propuesto que las emisiones
de afta velocidad gue originan las estracturas del “Filamento—8" y de la feente “NF 2¢7 (vor
figura 1.43) tienc. su origen en sevdos lujos bipolares. Sin embargo, la riqueza en estructnras
con forma de lilamentos de alta velocidad encontradas en la cartografia de [a emision ('O a
gran escala, no parece estar asociada a estrellas jévencs recientemente formadas. 1 gas doe
alta velocidad en los filamentos es fundamentalmente rojo y no muestra una clara bipolaridad
en el gas azul. Asi mismo, los filamentos de alta velocidad en el azu) mestran una orientacion
“preferente” fundamentalmente hacia of oeste al igual que en el caso de los filamentos moleeulares
{MFs) detectados en HC3N (ver capitulo 3).

En la region de Oridn A, sin embargo, adems de Jas lientes IRe2 y S6 generadoras de los
flujos detectados en este trabajo, existe otra fuente de interaccion con la nube ambienie y ésta
es la propia region I M 420 Los procesos mediante los cuales una regidn 11T interacciona
can el material ambicute que la rodea son muy variados. Sin lugar a dudas. la expansién de la
regiém H 1 y los vientos ionizados procedentes de las estretlas OB pueden provocar la aparicion
de estructuras de alta velocidad gran escala. Como hemos visto en el capitulo |, evidencias de
La interaccion entre una region HITy el medie circundante pueden encontrarse en la existencia
de “bardes brillantes™ (bright rims), “trompas de elefante”™ y formacion estelar reciente en la
vecindad. Es claro que en Oridn existen todos csos signos de interaccién ya que se observan
evidencias de formacién estelar en una pequena zona cercana a la regién mas densa de la region
ITE ¥ se han detectado largos filamentos con caracleristicas similarves a las trompas de elefante
(los filamentos molecalares o MFs, ver capitulo 3). Sin embargo, vamos a mostrar que las
evidencias wds claras de existencia de interaccion cutre la regidn HIL M 42 y ol gas ambiente se
encucntran en la emision a velocidades moderadas (£30 kms™!) de la transicién J = 2 — | de la
molécula de CO. Asi mismo, sefialaremos la presencia de miltiples (rentes de jonizacion gne son
responsables de la existencia de los filamentos de alta velocidad. No obstante, el establecimiento
de la asociacion entre la region HID v los diferentes fHlamentos moleculares de alta veloeidad
observados en OO e complicada debido a gque tanto M 12 como o gas molecular muestran una
torfologia muy compleja con estructuras en maltiples capas dependiendo del rango de longitudes
de ondas en que se observa en la primera, v del intervalo de velocidades en el gue se congideran
en el segnndo.

Seguidamente vamos a mostrar la gran correlacion existente entre el gas lonizado de M 42 y
los filamentos de la emisidn de CO. Para ello vamos o wtilizar diferentes trazadorves que miden
distintos aspectos de la regidn Ty que se observan a diderentes escalas. Asl mismo, vamos a
realizar esta comparacion desde las estructuras mds coercanas a las estrellas excitadoras (estrelfas
del Trapecio) hasta los filamentos NF 1, NI'2 v SF mids lejanos de las mismas. o lo gue os
lo mismo, mostrarcmos correspondencias entre lu distribucién del gas molecular a velocidad
ambiente hasta el gas de alta velocidad con el material jonizado.
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4.10.1 El frente de ionizacién mas interno (IIF)

Como hemos visto en la seccién 4.9.1, existe una fuerte disminucién en la intensidad de la emisidn
de CO a velocidades cercanas a la del gas ambicnte en una regién con forma casi circular situada
aproximadamente alyededor de las esirellas del Trapecio y limitada al sur por la emisién asociada
a fa “barra dptica”, y en su lado oeste por el ridge que conecta {a region de Ia nebulosa KT, con la
condensacion $6. Este conjunto de sres “filamentos” forman Ja estructura que se ha denominado
frente de jonizacion interno o [IF. Dicha estructura es la mas “interna” (y de ahi su noinbre)
ohservada en la emnision de CO. Se observa en las velocidades ambientes (entre 8 y 11kms )y
en ella las intensidades de las {ineas de las transiciones J = 1 — 0 y J = 2 — 1 son similares.
Esta sitnwacion indica que la emisién en el IIF es dplicamente espesa. In estas condiciones, las
intensidades de las lincas representan o miden la temperatara cinética del gas que en el caso del
111" es del orden de 70 K.

Como se muestra en la figura 4.49 el gas de alta temperatura cinética (11F) coincide exac-
tamente con la emision del polvo caliente a 3.3 pm {Gatley & Kaifu, 1987). Aunque el origen
de esta emision no es del todo conocido parece estar relacionado con la intensa radiacion UV
procedente de las estrellas de tipo OB y que se encuentra generalmente ascciada a las zonas de
interfase existentes entre las regiones HIT y el gas molecular neutro. Por otro Jado, el gas del
ITF, con una temperatura cinélica de ~ 70K, representa la zona mas caliente del gas molecular
en la region de Oridn {ver figura 4.49). La excelente correfacidn encontrada entre ef IIF v la
emision a 3.3um indica que las altas temperaturas observadas en CO en esta estructura estan
relacionadas con el gas de Ja interfase entre la region HII y la nube molecular. Fsta asociacion
se confirma en la figura 4.50 en donde se muestra la distribucion del gas ionizado mas denso
Junto con la emision de CO mostrando como el HF estd al borde de esia emision. Las altas
temperaturas medidas pueden explicarse como producidas por efecto fotaeléctrico de los fotones
UV de las estrellas del Trapecio v el gas del 111" estaria asociado al polvo caliente observado a
3.3 pm.

La disminucion de {a intensidad en el interior de la regidn rodeada por el 117 es sorprendente
si se tene en cuenta los modelos actuales de M 42 que suponen un confinamiento de la regién
HIT por su parte posterior por la presencia de la nube ambiente. Por tanto, dicho efecto, no
patece estar asociado a vna disminucidn de la temperatura cinética del gas. En efecto, las razones
entre las intensidades de las transiciones f =1 — 0y J = 2 — 1 son del orden de 2 indicando
que las lineas de ("0 no son, como en ¢l caso del [IF, dpticamente espesas. Fsto significa que el
gas de la region que limita el 1TF es dplicamente delgado v gue la temperatura cinética del gas es
mayor que B0 K. Bajo esta dptica, el gas molecular en & interior de Ja “burbuja” rodeada por el
IIF es probablemente tan caliente como el del propio I1E. En efecto, calculos realizados mediante
la aproximacion LVQ para explicar las intensidades de CO requieren valores de la temperatura
cinética muy elevados (del orden de 80 K).

Comao se disculid en la jntroducetdn, los modelos actuales sugieren que el gas molecular se
encuentra por detras de la region HI1T y que en el interior de la regidn que rodea el 1TF es donde se
ostd produciendo [a mayor interaccion de la region HII con la nube ambiente. Por esta razon las
altas temperaturas medidas en esta regién estdn igualmente relacionadas con el calentamiento
foloeiéetrico del gas.

De los datos observacionales de la molécula de CO se ha obtenido que las densidades de
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Iigura 4.49: Correlacion espacial entre el “frente de ionizacion inferno” (emision de CO en
niveles de grises) y la emision a 3.3 um (curvas de lrazo continuo). La cuatro estrellas de cinco
puntas representan lu posicion del Trapecio.

la columna de esta molécula en el HF y en su interior son > 1.3x10'7 em™2. Sin embargo un
estudio detallado de las condiciones fisicas de estas regiones se realizard en el signiente cap{iulo
va que el intenso campo de radiacion ionizante al que se encuentran sometidas estas regiones
requiere obgservaciones en moléculas resistentes al mismo.

IPn resumen, el gas mds caliente a velocidades ambientes forma nna estructura que bordea
la region HII mds masiva que hemos denominado ITF. Esta estructura y su interior representa.
la zona de mayor temperatura cinética en la region de Orién A. El calentamiento del gas mole-
cular que constituye el 1IF v su interior se produce probablemente por medio de los electrones
generados por ¢l efecto fotoeléctrico al incidir los fotones UV producidos por la region H 11 sobre
el material molecular (gas y polvo) ambiente,

4.10.2 El confinamiento de la region HIIL. El filamento NF 1 y las condensa-
ciones DBs

Hemos visto en la seccidn anterior que el gas molecnlar caliente que compone el ITF conlina la
region HIT mas densa de M 42, Sin embargo, M 42 es un region HII que posee una morfologia
irregular cuyas [ronteras cntre el gas ionizado y ¢l gas neutro (frentes de ionizacion) no se han
establecido claramente a todas las escalas y en todas las dirccciones. Como se ha mencionado,
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Iigura 1.50: fmagen de la distribucion de la parte mds densa de la region HI1 M 42 en la emision
en el radio-continuo a 20 cm (niveles de grises; Yusef— Zadeh, 1990) junto con la emision de la
transicion J = 2 — | de ('O para velocidades cercanas a la del ambiente (entre § y 10kms™',
curvas de nivel). Fn esta figura puede obscrvarse como la estructura denominada IIF limita la

region mds densa del gas ionizado.
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las cartogralias existentes de esta region muestran que M 42 posee una compleja estructura de
filamentos en su lado oeste, mientras que por cl resto de direcciones se encuentra limitada por
bordes definidos que la separan de una nube molecular tenue asociada con el conjunto de nubes
moleculares que forman el complejo de Oridn. La presencia de los filamentos anteriormente men-
cionados indican que ¢l gas ionizado puede expandirse libremente hacia el oeste, y posiblemente
en la direccién del observador, y por tanto en dichas direcciones la regién H Il se encuentra
limitada por la densidad. Por el contrario, en las direcciones norte, este, sur y posiblemente por
su frontera mds alejada del observador, la nube amhiente frena la expansion de la regién 111 v
ésta se encuentra limitada por la ionizacion.

Las cartografias de M 42 en el continuo a 20 cm de Yusef—Zadeh (1990) y de Felli ef al. (1993)
en las distintas confliguraciones del VLA muestran claramente las estructuras mis importantes
existentes a gran escala; éstas son, el micleo brillante v ¢l frente de ionizacién conocido como
barra dptica. Asi mismo, las imdgenes anteriormente mencionadas muestran claramente los
limites de la regién H IT incluido el abrupto borde que ésta presenta hacia ¢l norte.

5i bien hasta ahora se habia estudiado con cierto detalle la materia que confina la regidn
HIIen su parte sur {la barra dptica) y se suponfa cl conlinamiento de la regién HTI por su parte
posterior se desconocia, sin embargo, el material responsable del confinamiento en su parte norte
v este. En esta seccidn describiremos como se produce el confinamiento del gas ionizado asi como
las caracteristicas morfologicas fisicas y cinematicas del material que lo produce.

Dentro de las estructuras encontradas en la emisién de CO pricticamente la mayor parte
de ellas corresponde a gas molecular con velocidades desplazadas hacia el rojo. Sin embargo,
dos componentes de estas estructuras de emision intensa tienen velocidades desplazadas hacia
el azul con respecto a la velocidad de la nube ambiente; éstas son la condensacion DB y ol
filamento NF 1. Dichas estructuras con velocidades azules son sorprendentes si se tiene cn
cuenta quec la inmensa mayorfa del gas estd encerrado detras de la region 111 y por tanto deben
tener velocidades corridas hacia el rojo. El fuerte oscurecimiento de las imagenes dpticas en la
region conocida como “bahia oscura” (dark bay), y la comparacidn entre dichas imdgenes y las
procedentes de la emision radio muestran la existencia de gas delante de esta zona.

on las figuras 1.51 v 1.52 se presenta, respectivamente, un mapa de la emision en el visible
de M 42 ([SII) AX6717,6731 A. Tomada por T.R. Gull, ver Balick et al., 1974 y Lockhart &
Goss, 1978) y de la emision en el radiocontinuo a 20 em ( Yusef--Zadeh, 1990) junto con el mapa
de la emisién de la transicion J = 2 — 1 de CO para el intervalo de velocidades comprendido
entre 4 y 5kms™’. En estas figuras se observa claramente como la emisién molecular limita
espacialmente a la emisioén del gas ionizado por el este y norte de la region H Il mediante las
condensaciones asociadas a la “bahfa oscura” (DB 1—3) v al Rlamento NF 1 formando la {rontera
norte de la parte mas intensa de la region H I1. Esta figura muestra como las condensaciones D Bs
se situan justamente “delante™ del extremo este de la region H 11 produciendo el oscurecimiento
de una pequefla zona de la misma y formado la estructura conocida como “bahia oscura™. Las
velocidades radiales de este material estdn desplazadas hacia el azul 5 - 6km s~ con respecto a
la nube ambiente por lo que muy posiblemente podrian estar siendo afectadas por la expansién
de la regién HII.

Las condensaciones que forman la estructura de la “bahia oscura” estan a su vez unidas a
las condensaciones Nl'la—c. Fstas itltimas junto con las condensaciones NF1d y NFle forman
a gran escala la estructura que hemos denominado NI'1. Como se pnede ver en la figura 4.52
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Figura 4.51: fmagen de lo emision en el dptico de la regidn 11 M 42 tomada por T K. Gull
([SUIAAN6TLT,6731 A, de Balick et al., 1974) junto con lu emision de la transicion J = 2 — 1 de
C'O para velocidades ligeramente desplazadas al azul con respecto n la velocidad ambiente (curvas
de nivel). Esta figura muesira cloramente como las condensaciones que forman la estructura
conocida como “bahia oscura” y el filamento NF [ limitan al este y norte respeclivamente la
emision del yas ionizado.
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este filamento limita la parte norte de la regidn HII reforziandose de esta manera la idea del
confinamiento del gas ionizado por estructuras de material neutro. La morfologia de filamentos
queda por tanto explicada por la de la expansion de la regién HII dentro de la nube molecular.
Como en el caso de las DBs la velocidad azul indica que el filamento estd siendo empujado hacia
el observador y por lo tanto estd colocado enfrente de Ia regién HII.

Estructura | Condensacién Intervalo Top(2—=1) | Top(l = 0) ¢ %ﬁﬁ%?—éjr
de velocidades
{(kms™") ()
Bahia |  DB1 27 348 L9
oscura | DB 2 36 20.6 2.13
X DB3 1-5 7.17 1.79
i DBR 10-20 30.5 1.80
Filamento .k—} NT'1a 3-h 50 1
N1 | NF1b 37 39.2
‘ NI'lc 3-6 155 ¢ 0.7
L NP 36 4.67
| NFle 2-5 1.63

“Intensidad integrada sobre el intervalo de velocidades indicado en la tercera columuna y dividido entre
Ia longitud de dicho intervalo.

*En unidades de T

Tabla 4.9: Paramctros observacionales de las condensaciones que confinan a la region 1111

La comparacidn enire las imagenes de la emision radio v la emision en el dptico muestran
como tanto las condensaciones de la bahia oscura como las que forman el filamento NF1 re-
presentan los Hmites de la region H1I en donde claramente la emision optica de Ia nebulosa
es fuertemente oscurecida, por tanto el gas que forma. estas condensaciones debe producic una
fuerte extincién visual. El andlisis de la emisién de CO muestra que las razones entre las inten-
sidades de las lineas correspondientes a las transiciones f =2 — 1y J =1 — 0 son ligeramente
superiores a la unidad (ver tabla 4.9) por lo que la emisién del gas molecular procedente de estas
condensaciones puede considerarse éplicamente delgada. Kn aquellas condensaciones en las que
se disponian datos en las dos transiciones se han determinado las condiciones fisicas medianie
un modelo LVG suponiendo un temperatura cinética de 80 K. La densidad de la columuna de
hidrégeno molecular se ha determinado a partir de la densidad de particulas suponiendo que el
tamano de las condensaciones queda determinado por ef nivel de la intesidad de ta emisién cuyo
valor es la mitad del maximo valor de la misma para cada condensacién. En aquellas coudensa-
ciones en las que sélo se disponian datos en la transicién J = 2 — 1, las condiciones fisicas se han
determinado suponiendo que la emisién es dplicamente delgada, que existe equilibrio térmico
local, que la temperatura de excitacion es de 80K v que la abundancia de CO es la estandar
(~107%). Los resultados se muestran en la tabla 4.10. De los valores obtenidos para la densidad
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Figura 1.52: [Imagen de la emision en el radiocontinuo a 20cm de lo region HII M 42 (de
Yusef—Zadeh, 1990) junto con la emision de la transicion J = 2 — | de CO pare velocidades
ligeramente desplazadas al azul con respecto a la velocidad ambiente (curvas de nivel). FEsta
[figura muestra claramente como las condensaciones que forman lo estructura conocida como

“bahia oscura” y el filamento NF 1 himitan al este y norle respectivarnente la emision del gas
wonizado.
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Posicién | Ty N(CO} | Tamafio | ny, N(Hg) Masa
(K) (em™2) (" (em™?) {em™2) (M)
DB1 || 80 [ 2.28x1017 | 45x82 % | 6.95x 10° 2.35x 1021 0.74
DB 2 80 | 4.64x 1016 | 5677 * | 9.62x10% 4.05x 104 1.19
DB 3 80 | 1.62x 10 | 34x34 = | 4.60x10° 1.17x10%! 0.62
DBR 80 | 3.09x 107 | 68x63 © | 9.14x10° 4.32%10%1 1.58
NFla 80 | 9.19x10% | < 24" | > 0.51x10° | 9.10x10™ | > 0.02
NF 1b 8O | 8A8x 108 | < 24”7 | > 4.70x10° | 8.48x10%° | > 0.22
NF lc 80 | 8.65x10'6 | <« 247 0.57x10% | < 1.02x10%° | < 0.03
NI 1d 80 | 3.14x10% | 35x57 « | 1.19x10? 3.14x 10%Y 0.05
NF le 80 | 5.29%10" | 60x30 ¢ | 0.23x10% 5.29% 10" 0.01

“Tamano de la condensacién a mitad del maximo de la intensidad.
Tabla 4.10: Pardmetros fisicos de las condensaciones que confinan a la region HII.

de la columna de hidrégeno molecular se deducen extinciones visuales de hasta 4 magnitudes
para algunas de las condensaciones que forman la cstructura conocida como “balia oscura”.
Estos valores ascguran que el gas molecalar puede sobrevivir a la intensa radiacion ionizante y
que por tanto, impida la expansion de la region HI1. Asi mismo, cu la tabla 4.10 se puede ver
come las condensaciones que forman parte de la “hahia oscura” son extensas v producen las
extinciones visuales mds elevadas {entre t y 4mag si se supone una temperatura cinética del
orden de 80 K. Estas estructuras son por tanto las mas resistentes a la erosion producida por
la region HIIL.

Como hemos visto en la seccion anterior, en la parte sur la regién 111 estd coufinada por
otro filamento de material molecular (barra dptica). El conjunto de todas las estructuras que
confinan la region IT1I se muestran en la figura 4.53. Il gas ionizado “presiona” y calienta e} gas
molecular de manera que éste dltimo se estd comprimiendo fundamentalmente en la direccidn
perpendicular a la linca de mira. La presion que ejerce la regidn H 1l sobre el gas molecular asi
mismo conlina a este dltimo formando estrechos pero largos filamentos que son muy calientes y
opacos, y por tanto muy resistentes a la accion de los vientos ionizantes y a la radiacién UV.
En resumen, cormo puede verse en la figura 4.53, los filamentos NF1 y barra dplica junto con
las condensaciones DBs configuran a gran escala una estructura con forma de “V7 que confina
la region H1I en todas las direcciones salvo por el oeste.

Filamentos de alta velocidad. Evidencias observacionales
de la interaccion gas ionizado—-gas neutro

4.11

Las imdgenes Opticas de M 42 en las distintas longitudes de onda cvidencian una estructura
espacial irregular con multitud de filamentos que preferentemente sc orientan en la direccion
este—soeste.  kste efecto es especialmente claro en la imagen éptica de la emision del [S11]
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Figura 4.53: Imagen de lo emision cn el radiocontinue de la region H 11 M 42 junto con la emision
de la iransicion J = 2 — 1 de CO para velocidades ligeramente desplazadas al azul y rojo con
respecto o la velocidad ambiente (curvas de nivel). La emision de CO muestra una estructura a

gran escala on formma de V7 que confina al gas ionizado por el norte, sur y este.
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ANB717,6731 A, tomada por T.R. Gull (ver Balick ¢t al., 1974 v Lockhart & Goss, 1978} mues-
tra muy claramente los limites de la region H1I conocidos como “vereda y bahia oscura” (ver
capitulo 2} y que como hemos visto en la seccién anterior, no son mds que un oscurecimienio de
emisidn producidos por la presencia del gas v polvo que constituyen el medio ambiente que so
interpone entre el gas ionizado y el observador. Asi mismo, esta imagen es rica en gran cantidad
de detalles entre los que cabe de destacar el gran animero de filamentos mencionados anterior-
mente. La superposicién de la imagen dptica con la emision molecular para distintos intervalos
de velocidades {(ver figuras 4.54, 4.55 y 4.56) muestra nna extraordinaria correlacion tanto en los
limites de la nebulosa Optica con la emisidn radio (cuecstion comentada en la seccidn anterior)
como es la estructura de {ilamentos observada al oeste de Ja nebulosa. Esta sorprendente corre-
lacién sélo puede entenderse si se tienc en cuenta la fuerte interaccién que debe existir entre ol
gas tonizado del interior de la regidn HIl y el gas de la nube molecular ambiente.

En efecto, M 42 es una regidn HT1 gue se ha formado en et borde més cercano al observador
de una nube molecular, por tanto se encuentra confinada en su “cara”™ mds alejada del mismo par
material molecular denso (ver capitulo 3 v seccién anterior). Por el contrario, el gas ambiente
que se encucntra al oeste y posiblemente delante de la regidn H 1T es presumiblemente muy poco
denso, por lo que deben de existir grandes gradientes de presidn entre el interior de la misma y
estos bordes. [lstos fuertes gradientes provocan movimientos del gas iomizado en la direccion en
la que la presion es menor, deslizdndose parte de este gas sobre las paredes de la interfase gas
ionizado—gas neutro y arrastrando en su movimiento a una fraccién de éste altimo que genera
de esta manera las estructuras observadas en la emisién radio.

Debido a que la interaccion mds fuerte debe producirse en la interfase gas ionizado—gas
neatro mas alejada del observador cabrfa esperar que las estructuras generadas por esta in-
teraccion fueran més “rojas” que “azules” con respecto al gas ambiente. Asl ocurre en las
velocidades tipicamente “rojas” (de 10kms™! en adelante), en donde pueden observarse los fi-
tamentos WI'4, NI'2, SF, “barra optica”, asi como numerosas condensaciones asociadas a los
filamentos anteriormente mencionados gue presentan claros homénimes en la emisidén dptica.
Debe destacarse que los filamentos NI'2 y ST (y por supuesio todas las pequedias condensa-
ciones con ellos relacionadas) representan las estructiuras con mas alta velocidad observadas en
el lado rojo del especiro (desplazadas entre 6 y 20 kms™' con respecto a la velocidad ambiente).
Ademds ambos filamentos presentan la caracteristica comin de acabar en condensaciones que
se encrentiran aceleradas con respecto al resto de condensaciones que forman el fitamento. Asi,
el filameuto SF finaliza en las condensaciones SF2 v S 3 cuyvas velocidades terminales (vpay,)
son 24 y 26 km s~! respectivamente (aproximadamente 17 km s~ con respecto a la velocidad de
la nube ambiente), esto cs mayor que la velocidad de expansién de la region HII {~ 10 kms™").
Por su parte, el filamento NF finaliza en la condensacion CAV 4 que presenta las velocidades més
extremas, alcazando valores de hasta 52kms™! (43kms™' con respecto ala velocidad ambiente).

Sin embatrgo, sorprendentemente, de igual manera se observan estructuras con velocidades
desplazadas hacia el azul correlacionadas con filamentos que manifiestamente se observan tam-
bién en el Spiico. De esta manera, en las velocidades comprendidas entre —30 y 9kms~' se
observa la presencia de estructuras como la condensacion CAV 1, numerosos filamentos dirigidos
hacia el oeste (WIs) y todo el borde oeste de la emisidn en radio que se ajusta casi perfecta-
mente a la emisién en el dplico (ver figuras 1.54 y 4.55). Esta correlacién es dificil de explicar si
suponemos que la mavoria del gas molecular se encuentra situado “detras” de la region HIL Sin
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Figura 4.54: Imagen de la emision en el oplico de lo region NI M 42 tomada por T.R. Gull
(ISTIANGTVT, 6731 A, de Balick et al., 1974) junto con la cmision de la lransicidon J = 2 — 1
de O para los intervalos de velocidudes comprendidas entre —30 y =20 km s~ y entre —15 y
—10kms™ . Los niveles de grises representan la emision en ol dptico, mientras que las curvas
de nivel representan la emiston radio. La estrella central simboliza lo posicion de TRc2. Los
numeres que aparecen en o esquing inferior de cada mareo muestran el inlervalo de velocidades
en el que se ha integrado la emision molecular.
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Figura 4.55: Imagen de la emision en el dptico de la region HIT M 42 lomada por T.R. Gull
([SIAA6717,6731 A, de Balick et al., 1974) junto con lo emision de lu transicion J = 2 — | de
CO para los intervalos de velocidades comprendidas cntre —1 y0kms™! yentre 3 yd4kms™'. Los
niveles de grises representan la emision en el optico, mientras que las curvas de nivel representan
la emision rodio. La estrella central simboliza la posician de TRe2. Los nimeros que aparecen en
la esquina inferior de cada marco muestran el intervalo de velacidades en el gue se ha integrado
la emision molecular.
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Figura 4.56: [fmagen de la emisidn en el dptico de la region 111 M 42 tomada por T.R. Gull
([SL)ANG6T17,.6731 A, de Balick et al., 1974) junlo con la emision de la transicion J = 2 —
| de CO para los intervalos de velocidades comprendidas entre 15 y 20kms™! y entre 20 y
25 kms™!. Los niveles de grises representan la emision en ¢l dptico, mientras que las curvas
de nivel representan la emasion radio. La estrella central simboliza lu posicion de IRe2. Los
ndmeros que aparecen en la esquina inferior de cada marco muestran el intervalo de velocidades
en ¢l gue se ha integrado lo emision molecular.
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embargo, la fuerte interaccién dindmica existente en la interfase gas ionizado—gas neutro (por
ejemplo en la region del ridge, ver capitulo 3) es muy posible que sea responsable de la existencia
de estructuras con velocidades “azules” y relacionadas con la emisién en el 6ptico. Este aspecto
serd analizado en la seccidn siguiente,

Esta cmisién a muy altas velocidades (por encima de £30kms™! con respecto a la velocidad
ambiente) tanto en ¢f ala roja como en el ala aznl no puede ser explicada por la simple expansion
de la region HII. Los modelos mds recientes de regidnes HIT como son los de las regiones HII de
tipo cometario (ver capitulo 1) o los de fotoevaporacién de discos circunestelares (Hollenbach ef
al., 1994} introducen los vientos estelares como agentes que juegan un papel importante en «f
confinamiento y evolucién de las mismas, Los efectos combinados de la expansidn de la regién
HII y de los vientos estelares procedentes de los objetos jovenes podrian ser responsables de las
velocidades mas altas ohservadas en la emision del gas veatro.

4.12 Las condiclones fisicas de la emisién de alta velocidad a
gran escala. Proyectiles

Se ha abordado el estudio de las condiciones fisicas del gas de alta velocidad a gran escala de
manera similar a como se realizé el estudio de del gas asociado a los {lujos bipolares de TRe2 v
Oridn—35. Bs decir, se han identificado las estructuras mas significativas através de la emision de
la transicidn J = 2 — 1, puesto que es de esperar que dsta emisidn sea mas dpticamente espesa
que la de la transicion J = 1 — 0 y por tanto mds intensa. Para aquellos filamentos y conden-
saciones en los que sec disponfa de observaciones en las dos transiciones de CO anteriormente
mencionadas se ha calculado la razén entre las intensidades ambas lineas con ohjeto de conocer
la opacidad del gas. Tin la tabla 411 se presentan los paramelros observacionales de la emision
en las dos transiciones de CO. De la inspeccidn de los valores de las razones entre fas intensi-
dades de las dos lineas que aparecen en la tabla anteriormente mencionada se puede observar
como las condensaciones asociadas a los filamentos de alta velocidad en las que se disponen
datos en dos transiciones son éplicamente delgadas. Para las condensaciones en las que no se
disponen dalos mas que en la transicion J = 2 — 1 se ha supuesto que tienen caracteristicas
similares a aquellas en las que se poseen datos en dos transiciones y por tanto, que la emisidn es
también dpticamente deigada. Asi, se han calculado las condiciones fisicas mediante el metodo
LVG suponiendo una temperatura cinética de unos 80 K {excepto para ST 3 para la que se ha
supuesto una temperatura cinética de 120 K) en aquellas condensaciones en las que se dispontan
datos en dos transiciones. Para ello ha sido preciso diluir la emision de la transicidn J = 2 — 1 a
Ya propia de un haz de un tamano de 217 correspondiente a la resolucion angular de la transicion
de més baja [recuencia. En aquellas condensaciones de alta velocidad en las que sdlo se dispone
de la transicién J = 2 — 1 se ha supuesto que la emision de CO es Spticamente delgada, que
existe equilibrio érmico local, que la temperatura de excitacion es de 80 K (excepto para NF 2b
para la que se ha supuesto 120K} v que la abundancia tipica de CO es de 1071, Tl resultado
de estos calculos queda reflejado en la tabla 1,12,

El caleulo de las condiciones fisicas en las estructuras WIF 1 y CAV 4 bajo la suposicién de que
la emisién procedente de éstas es dpticamente delgada da como resultado densidades extraordi-

nariamente bajas {entre 30 y aproximadamente 190cm™?, ver tabla 1.12). Sin embargo, estas
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Estructura J Condensacion Intervalo ,,,;,(2 — 1oy Tl — 0}‘( %Ef—:;)
de velocidades
(kms™1) (K) Ky
-10-—5 | 040 <03 | >13
R e T A T
CTFilamemto | NF2a | 1520 | 328 ] i'B?'_"'T"T.QG— B
N2 NF2b 15-20 J 4.65 L.16 [ 4.00
‘ NI e 1520 1.99 1.19 L.67
N 1520 0 16 | 097 161
LAV 1525 | 052 |
L CAva b ssas o0 |
IMamento J Sl 1520 4.0 1.20 3.36
S S 15-25 | 1.21 2.56 1.64
| SF3 1525 277 | 0.69 4.00

“Intensidad integrada sobre ol intervalo de velocidades indicado en la tercera columna y dividido entre

la longitud de dicho intervalo.

Tabla 4.11: Pardmelros observacionales de lus condensaciones de awltn velocidad.

densidades conllevan temperaturas de excitacion muy pequefias que son incapaces de explicar
fa intensidad observada en la transicion J = 2 — 1 del CO. Existen dos soluciones para resolver
esta discrepancia. La primera consiste en suponer que dichas estructuras estan lormadas por
pequefas condensaciones no resueltas por el haz del telescopio. Asi, las condensaciones que
forman los filamentos de alta velocidad serfan estructuras alargadas y muy finas similares a las
que aparecen en los mapas obtenidos medianle téenicas interferométricas (ver por ejemplo las
cartogralias realizadas con el VLA de Yuse[—Zadel, 1990).

La segunda es suponer que eslas estructuras tienen caracteristicas similares a las nubes
difusas. Esta hipdtesis se basa en el hecho de que los valores obtenidos para la densidad de
ta columuna de Hy (ver tabla 4.12) indican que muchas de las condensaciones de alta velocidad
producen extinciones visuales menoves que 1 magnitud. Sin embargo, (0 no puede sobrevivir
con tah poca extincidn visual al intenso campo de radiacién UV procedente de la region HIT (ver
por cjemplo Ticlens & Hollenbach, 1985). Ahora bien, el campo UV podria estar apantallado por
hidrégeno atémico producido por la fotodiseciacion del hidrdgeno molecalar. De csta manera, las
condensaciones de alta velocidad estarian formadas por gas molecular muy difuso v la extincton
estaria producida por el polvo asociado al hidrogeno atdmico. Esta situacién serfa equivalente
a decit que que la abundancia de CO en cstas condensaciones cs inlerior a la estandar. Para
mna densidad de la columna de CO del orden de 2x10 em™ y un campo UV intenso, los
modelos de Van Dishoeck & Black (1988]) para este tipo de nubes difusas predicen densidades
Je aproximadamente 2x10% em ™%, exlinciones visnales ~ 1.4 y abundancias de CO del orden de
1077, tres ordenes do magnitnd inferiores a la abundancia estandar de esta moléeula.
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Posicién | 7 | N (CO) “Tamaiio ?Ilz N(Hy) Masa
_L (K) | (em™)_1 (M _fem™) =) | (e ( Mgz)
_WF1 W 80 [ 2.16x10™ 1 100x30 | 96 = 700 ¥ [ 2.16x10™ | 74107
CAVI | ao LA44x10™ ¢ [ 44x26 | 0.74x10° | 145x10% | 0.01
NF 2a f [8.15x1015 PTO28x28 | A78x10° | 1.00x 1077 | 004
NE2b | 120 | 3.52x 10 @ 1 9828 L67x10° | 3.52x10% 0.02
NI'2¢ R0 i 5.00x10%° * | 20%x20 3.55x10° | 5.33x10% 0.01
NT'2d 80 1 4.06x10' ¢ | 20x20 3.29%10% | 4.94x10%° 0.01
CAV 4 R0 ! 5.62x 10 ¢ | 100x40 | 187 = 700 ¢ | 5.62x 10" 0.0l -
CAV 4 \Fw 5411101 @ | 32524 [ 30 1000 ¢ | 5.41x10" | 2x1073 ¢
COSFT | B0 [ 102x10 0 | 2038 [ 2.06x 107 | 3.69x10%T [ 021
S12 l\ 80 ‘ 1.14x10% b | 24498 3.68x10° | 6.63x10% 0.07
SF3 || 120 | LR2x101 * | 30x30 | LA2x10" | 3.20x10% | 016

“Se ha supuesto que la emisién es opticamente delgada.

*Resultados oblenidos através de la aproximacién LV

“Valor oblenido a partir de la densidad de columuna de Hy v del tamaiio ohservado.

“Valor minimo de la densidad de particulas capaz de excitar la transicidn J = 2 — 1
a la intensidad observada.

“Valor determinado a partir de la densidad minima capaz de excitar la transicion obscrvada.

Tabla 4.12: Pardmetras fisicos de las condensaciones de alla velocidad.

Serian neccsarias ohservaciones en la transicidén J = 3 — 2 para poder discernir entre estos
dos posibles cscenarios. P campo de radiacion al que se encuentran sometidos los filamentos
moleculares observados en la emisidn de alta velocidad de CQ sugiere que dichas estructuras
estan fuertemente perturbadas por la region HIT v que su desarroflo futuro estd ligado a la

evolucion de esta ultima.,

Como ya se ha comentado, los filamentos NF2 v 5F se encuentran lanqueados en su ex-
iremo oeste por Jas condensaciones CAV 4 y 5K 3, que junto con la condensacion CAV 1 forman
el conjunto de condensaciones de alta velocidad cuyo espectro es similar al mostrado por los
proyectiles asociados a Hujos bipolares. ILa posicién de estos proyecliles con respeclo a M 42
sugiere una estrecha relacion entre estos objetos y la region ILIL En la tabla 4.13 se presenta
una estimacion de los pardmetros fisicos de los provectiles asociados a M 42, Los valores del mo-
mento ¥ de la energia son similares a los de los proyectiles asociados a flujos bipolares. La gran
cantidad de energia de estas condensaciones sugiere un proceso de formacién violento asociado
con alguna de las ctapas de la evolucion de la region 111, o con los intensos vientos estelares
asociados a las estrellas de tipo QI3 Asi, hemos visto en el capitulo 3 como las velocidades de Jos
filamentos ohservados en la emision de HC3N pueden ser explicadas mediante la combinacién de
los efectos de los Hlujos lonizados v de los vientos estelares. Como va se ha mencionado en dicho
capitulo, la tasa de pérdida de masa de un estrella de tipo O es del orden de 107" M. atios™",
st la velocidad terminal de los vientos procedente de las estrellas de Trapecio es del orden de
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Hil i)

1700 kms™" (Snow & Morton, 1976) se puede obtener un momento ~ 3 Mg kms™! en aproxi-
madamente 2x 10 anos. Fsto seria suficiente para explicar ¢l momento de estas condensaciones
de alta velocidad asociadas con la region HIT.

Prayectil  velocidad terminal Masa Momento Energfa.
maxima { kms™') (M) (Mzkms™h) (erg)

CAV 1 -3 0.01 ¢ 0.12 ¢ LAx Lo =

SE3 25 0.16 2 2.1x 10"

CAV 25 0.01 0.16 2.5% 104

CAV 50 2x 1077 0.08 3.4x10% «

“Limites inferiores para los valores de la masa, el momento y la energia.

Tabla 4.13: Pardmetros fisicos de los proyecliles asociados a M 42.

4.13 Origen de los filamentos y de las condensaciones de alta
velocidad asociadas con la region HII

La presencia de altas velocidades en la emision de CO a mds de £25kms™! con respecto a la
cmisién ambicnte no puede explicarse através de la simple expansion de la region 1111 predicha
por los modelos con “fase champagne”. Iin el capitulo 1 se ha visto como estos modelos sélo
estiman velocidades de expansion de hasta 15 o 20km s, muy inferiores a los observados en
MA42. Sin embargo, modelos mas recientes de regiones HII (los modelos de regiones de tipo
cometario, o ol de la fotoevaporacion de discos eirecuncesielares) introducen fos vientos estelares
para explicar la evolucidn de las mismas. Asi, es de esperar que dichos vientos impacten sobre
¢l material atmbiente que limita a la regidn de gas lonizado, y que arrastre a parte del mismo
acelerandoio y produciendo de esta manera la emision en las velocidades mnds altas. Por otra
patte, la presidn que cjerce la expansion de la region H Il comprime ¢l gas molecular v posible-
mente sca la causa de las estructuras estrechas v alargadas (filamentos) ohservadas tanto en la
cmision molecular como en la emision del gas ionizado.

Aunque es dificil establecer la naturaleza de los filamentos v las condensaciones de alta
velocidad observados en la emision de CO en una region como Oridn en la que tienen lugar
multitud de fendmenos de distinta indole, las evidencias morfoldgicas descritas en las secciones
anteriores (asociacion de estas estructuras con respecto a la region H IT) hace pensar que M 42 sca
la responsable de su existencia. Mas concretamente, el hecho de que muchas de estas estruocturas
delimiter ala region HIT es un claro indicativo de que su origen esta refacionado con la evolucion
de la misma.

Ixisten al menos dos posibilidades que podrian explicar ¢l origen de estos filamentos alta-
mente [ragmentados observados en la emision de alta velocidad. La primera es suponer que
dichas estructuras tienen su causa en la existencia de inhomogeneidades en la nube de material
ambienie. La presencia de regiones de muy alta densidad en el interior de un medio diluido
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propiciarfa la fragmentacion del mismo a medida que la regién HII se va expandiendo. Estas
condensaciones al ser mucho més densas que el material ambiente sobrevivirian mds tiempo a la
intensa radiacion ionizante de la regién HII e incluso podrian quedar “atrapadas” en el interior
de la misma. Los vientos de las estrellas OB y de la propia regién asi como la evaporacion de
parte del material neutro por efecto de la radiacién ionizante (aceleracién por efeclo cohete)
podrian ser capaces de acelerar pequefias cantidades de este gas dando origen asi a la emisidn
de alta velocidad.

La segunda ¢s ¢l desarrollo y posterior evolucidn de inestabilidades dindmicas en la zona
de interfase gas ionizado—gas neutro. Como hemos visto en secciones anteriores, los filamentos
detectados en este trabajo representan las fronteras en las que el gas ionizado v el gas neutro
se encuentran en contacto. Segun el modelo de las regiones HIT con “fase champagne” el gas
ionizado tiende a escapar de la burbuja creada por la radiacion procedente del objeto excitador
produciéndose “corrientes” de materia hacia zonas en las que la presidn es inferior a la existeute
en el interior de la propia regién HII. De esta manera, sobre las paredes de la interfase gas
ionizado—gas neutro se producen cste tipo de corrientes ¥y cabe esperar que sobre dichas pa-
redes se desarrollen inestabilidades dindmicas de tipo Kelvin—Helmhotz (ver capitulo 1). Estas
incstabilidades se caracterizan porque el estado estacionario del sistema es incapaz de inhibir
el desarrollo de las mismas una vez que aparecen corrientes en uno de los dos fluidos que se
encueniran en contacto y porque son periodicas en el espacio dependiendo esta periodicidad de
las densidades de los fluidos que estdn en contacto v de la diferencia de velocidades con que se
mueven ambos fluidos.
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Figura 4.57: Posiciones y distancias en parsecs entre las condensaciones de alta velocidad ob-
servadas en la emision de CO.
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(lna de las caracteristicas mas [lamativas del mapa de la emision de CO en el intervalo de
velocidades comprendidas entre 15 y 20km s~ es que parece existir una periodicidad espacial
en la distribucidn de las condensaciones que en su conjunio forman las estructuras que hemos
denominado fhlamepio NF 1 v SF. En la ligura 4.57 se muestra un esguema en ¢l goe claramente
puede ohservarse como en media la mayoria de las condensaciones se encueniran separadas una
distancia de aproximadamente 0.2 pe. Esta situacién junto con la gran correlacion existente
entre la posicion de las mismas y los limites de la regién HITI, lavorece el hecho de que las
condensaciones observadas en [a emisién de CO se hayan producido por el desarrollo de algin
tipo de inestabilidad inds que sea la existencia de inhomogeneidades en el gas ambiente el origen
de su existencia.

Asf pues, una ver formados los filamentos moleculares por los electos de la expansidn de
la regiou WL se desarrollan sobre ellos inestabiliddes que muy probablemente fragmentan cl
gas nenlro en pequenas condensaciones, A su vez la intensa radiacion UV asi comao los vienlos
estelares procedentes de las estrellas OB ionizan estas estructuras formando una espesa red
de filamentos de gas fonizado tal y como puede observarse en las imagenes de alta resolucidn
espacial a 20 ¢m de Yusef—Zadeh (1990).

4.14 Conclusiones

LEn este capitulo se ha presentado un estudio exhaustivo de las propiedades a gran escala del gas
molecular en la regidn de Oridn. Dicho estudio se ha realizado combinando las observaciones de
las transiciones rotacionales J =1 — 0y J =2 — 1 de la emision de CO. Fstas observaciones
han desvelado dos aspectos bien diferenciados:

I. Ta emision de alta velocidad procedente de los flujos bipolares asociados a [Re2 y Oridn—
Sur.

2. La emisidon ambiente y de velocidad moderada relacionada con la regién HII.

Las principales conclusiones extraidas de este trabajo pueden resumirse de la siguiente ma-
nera;

Flujo asociado a TRe2

e [ este trabajo se presenta por primera vez la distribucion espacial del gas de muy alta
velocidad (o> 60 kins™!) asociado al flujo bipolar procedente de IR¢2. La cartografia
de esta emision aporta nueva informacion acerca del origen v propiedades de este flujo
bipolar.

e Tauto el material con muy alta velocidad como el que posec velocidades moderadas se
distribuye cspacialmente de manera que parece proceder de una eysceidn de tipo bipolar
orientada aproximadamente segin la direccidn del observador. Sin embargo esta hipolari-
dad alrededor de 1Rc2 no se mantiene para las velocidades maés extremas produciéndose un
desplazamiento hacia el norte del centro geométrico definido por las velocidades terminales
de ambas alas.
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Se han detectado por primera vez condensaciones de alta velocidad o “proyectiles™ aso-
ciados al flujo bipolar asociado a IRc2. Esta es la primera deteccion de condensaciones de
alta velocidad asociadas a un {lujo bipolar procedente de un objeto masivo. Istos proyec-
tiles son preferentemente rojos con respecto a la nube ambiente, posiblemente porque
aquellos con velocidades azules estdan afectados por la ionizacién producida por la region
HI1I vecina.,

Comparando las emisiones correspodientes a las transiciones rotacionales J = 2 — 1y
J =1 — 0 se ha determinado que el gas de alta velocidad es épticamente delgado v
caliente (7}, > 80 K).

A partir de los datos obtenidos en la emisién de la transicion J = 2 — 1 se ha realizado
un modelo que explica la distribucidn del campo de velocidades y de [a inateria para el
flujo de IRc¢2. Segiin este modelo existen dos componentes generadas por la interaccion
del material expulsado por 1R¢2 y la nube ambiente, Ta primera ostd asociada con el
material expulsado con velocidad muy elevada y muy colimado que se distribuve en las
cercanfas del eje del flujo en forma de jel. La segunda esta formada por el material que
es arrastrado por ¢l jel v contiene la mavor parte de la masa observada con velocidades
mds cercanas a la de la nube ambiente. Fsta scgunda componente rodea por completo
ambos l0hulos del flnjo bipolar, sin embargo la mayor parte de la misma se encuentra en
los bow shocks que se forman por el choque del gas de muy alta velocidad con ol material
ambiente en la parte delantera o cabeza de ambos ldbulos. I's en esta region en Ja que
se produce la emision maser de agua de baja velocidad. Cerca de la superficie externa
de la envoltura se produce una onda de choque que es la responsable de la excitacion del
hidréogeno molecular. La cantidad de material acumulado hacia los laterales de la envoltura
es menor que en la direccidn del centro (eje del flujo), por lo gque la emisidn del hidrdgeno
molecular se observa menos intensa en la dircccidon de la fuente excitadora v por lo que la
emision mdser de agua de alta velocidad se observa desplazada del centro del flujo.

Orion—Sur

Por primera vez se presenta una cartografia sobre todo el rango de velocidades del flujo
bipolar Orién—Sur (S6). Este flujo bipolar se encuentra situado “aproximadamente” sobre
el plano del cielo y su eje es aproximadamente perpendicular al flamento de gas de alta
velocidad que algunos autores asociaban a este flujo. Asi mismo, se han detectado por pri-
mera vez condensaciones de alta velocidad (bullets) relacionadas con Oridn—Sur similares
a las observadas en otros flujos bipolares asociados a estrellas poco masivas, La posicion
de la posible fuente excitadora de este flujo bipolar ha quedado determinada a partir del
centroide definido por los 16bulos de gas de alta velocidad.

Gas ambiente e interaccidon con M 42

La emisién de CO a gran escala a la velocidad ambiente {entre 8 y 11kms™!) presenta su
maximo en una estructura en forma de anillo o de *(C” Invertida que hemos denominado
“frente de ionizacion interno” (IIT"). Fsta estructura coincide con la region en la que se
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observa la emision del polvo caliente & 3.3 pm que se produce en la interfase entre Ja
region HIL v o) gas molecular, ELIE rodea una region de emision molecuiar débil situada
al este de las estrellas del Trapecio. La ausencia de emision molecutar es indicativo de
nnomayor grado de jenizacion producido por o flujo de foltones UV proveniente de estas
estrellas. Tanto o gas que forma el 11F como el de suinterior es gas caliente (T, ~ TOK)
y su calentamiento esta producido por medio de los electroves generados por el efecto
fotoeléctrico al incidir los folones UV producidos por la region M1 sobre ¢l material
atubiente,

La emision de CO muestra claramente que la region H1I estd confinada por ionizacidn en
todas las direcciones excepto en la del observador ¢n {a que se encuentra limitada por la
doensidad. Asi. M 42 se encuentra confinada por el este por las condensaciones DBs, por
¢l norte por of filamento NI 1, por el sur por el filamento aplico ¥ por el oeste por el
riddge molecufar denso. Algunas de estas estructuras que confinan a la region HII estdn
fuertemente perturbadas por ésta v su desarrollo futuro estd ligado a la evolucidn de la
ITEINE

Ademis de los filamentos que confinan a la region H 11, la emision de CO presenta muliitud
¢ estructuras en forma de lilamentos que se observan a velocidades distintas a Ja del
gas ambiente.  Estas estructuras estan generadas, muy probablemente, por los efectos
del arrastre del pas fonizado (sometido a fuertes gradientes de presion producidos por ia
expansion de ta region ML) sobre el gas neutro en la delgada capa interfase entre ambas
componentes.

Sc¢ han detectado por primera vez condensaciones moleculares de alta veloadad situadas
al final de los flamentos con velocidades moderadas no relacionadas con objetos jovenes.
La posicion relativa de estas condensaciones con respecto a la regidn 111 indica gue muy

probableimente su origen esté relacionado con log pracesos evolutivos de la misma.

La presencia de altas velocidades en la cmision de (VO a més de £25kms™! con respecto
i la emdsidgn anbiente no puede explicarse através de la simple expansidn de la regidn
I IT predicha por los modelos con “fase champague™. Las evidencias morfolégicas indican,
sin enthargo, (ue el origen de este gas eatd ntimamente ligado con 1a evolucidn de la region
H L Fxisten al menos dos posibilidades que podrian explicar ol origen de estos filamentos
altamente fragmentados observados en la emision de alta velocidad.

L. Existencia de inhomogeneidades en ¢l medio ambiente.

2. Desarrollo de inestabilidades dindmicas en la interfase gas lonizado—gas neutro.

La periodicidad espacial existente entre las condensaciones con alta velocidad sugiere que
es ol segundo mecanismo es ol mas prohable.
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Capitulo 5

Las regiones de fotodisociaciéon y su
quimica. Observaciones de CN

5.1 Introduccién

Las observaciones sobre distintas nubes moleculares galacticas de la linca de emision a 113.5 GHz
de CN han mostrado que este radical se encuentra ampliamente distribuido sobre la Galaxia v que
es relativamente abundante {Turner & Gammon, 1975; Allen & Krapp, 1978; Churchwell, 1980).
N tiene varias propiedades que hacen que sea muy itil a ia hora de determinar condiciones
lisicas en o) medio interestelar, Los niveles de energla rotacionales de este radical son similares
a los que se observan en ('O, sin embargo CN presenta un eleciron con spin “desapareado™ que
conjuntamente con el apin nuclear distinto de cero del nitrdgeno, dan lugar, respectivamente,
a una estructura “fina”™ o “hiperfina” dentro de cada mivel rotacional. Como resultado, por
cada (ransicion rotacional principal, aparecen diversas componentes cn el espectro con diferente
intensidad intrinsica llsmadas compoucntes hiperfinas (ver apéndice O, en el que se realiza un
estudio detallado de la estructura de niveles del CN. los nihneros cuanticos que caracterizan
cada nivel de energia. asi como de las transiciones permitidas por las reglas de seleceidn).

Las componentes de la estructura hiperlina de la transicién N = 1 — 0 de este radical se
agrupan en dos conjuntos: el multiplete J = 1/2 — 1 /2 que estd formado por cuatro lineas eatre
PEBE20 v 11319 Gz, v el maltiplete J = 3/2 — 1/2 formado por cinco lineas comprendidas
entre FE3ARN v 113520 Gz, Las componentes de cada multiplete estdn separadas por algo
mas quie la anchura tipica de la linea, aunque lo bastante jumas como para gque sobre un mismo
espectro puedan observarse simultancarnente varias de estas componentes, De esia manera, las
intensidades relativas entre las distintas componentes pueden obtenerse independientemente de
Jas incertidumbres en la calibracion. Fstas razones entre las componentes hiperlinas permiten
estimmar la opacidad deia linea, la temperatura de excitacién, y por tanto ia coinmna de densidad
de ON, libre de cualguior suposicidn sobre las propiedades fisicas de la nube con la exeepcion del
factor de Henado (filling fectory v de emision bajo la aproximacion de equilibrio térmico local
(LTE). Sin embargo. eu el caso opticamente delgado (7 << 1) la teraperatura de excitacion no
estd bien determinada v se requiere la suposicion de un valor para fa misma. La incertidumbre
introducida por of valor de la temperatura de excitacion puede evitarse si se conoce cdo es la

[E]1
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CInision en una segunda transicion, ya que en este caso es posible calcular el valor de la misna.
Por esta razdn un estudio preciso de las condiciones fisicas del medio interestelar a través de Ia
emision de CN requicre al menos la observacion de una segunda transicion de esta moléenla,

L estructura hiperfina de la transicidn V = 2 — | de ON se agrupa en 3 conjuntos de fneas:
el multiplete J = 3/2 — 3/2 que estd formado por sicte lineas entre 226287 v 226.359 Gliz, ol
multiplete J = 3/2 - 1/2 formado por cinco lineas comprendidas entre 226.616 v 226.679 (2.
y el multiplete J = 5/2 — 3/2 formado por seis lineas entre 226.871 v 226.905 GH /.

Los coeficientes colisionales de CN y de CO son muy parecidos. sin embargo. ol coeficiente
de Linstein de emision espontanea (A,;) de las lineas ON(N = | — 0) es més de dos ordenes de
magnitud que para CO(/ =1 — 0). olo que es lo mismo, el momento dipolar de CN (;0 = 115D,
ver Thompson & Dalby, 1968; Blake el al.. 1987} es unas 10 veces mayor que el de (O, por
tanto CN es una mclécula que delinea regiones mas densas que CO (ny, 2100 em ™). Ademiis
el caracter radical de CN hace que sea un importante trazador de vegiones de fotodisociacion
{Faente ef al., 1993} como pueden ser las las cercanfas de regiones H1l o de fuentes infrarrojas,
Las moléculas en este tipo de regiones estan sometidas o un campo de radiacion intenso v como
consecuencia poseen una quimica particular. Por tanto. es de esperar que esta moléenly se
ohserve en las zonas de interfase entre el gas neutro v ol gas ionizado de M 42 v en los Hlamentos
detectados en la entsion de (1O que confinan a esta region HIL In este capitulo se describen
¥ discuten las observacienes a gran escala del radical ON en la region de M A2, Asi mismo se
realiza un estudio de las condiciones {fsicas v quimicas del gas cartografiado por dicha moléeula.

5.2 Observaciones

Las observaciones se realizaron con el telescopio de 30m de didmetro de LR.A M. situado en Pico
de Veleta (Granada). La transicion rotacional ¥ = 1 — 0 fue observada con el receptor 3mm
SIS sintonizado en banda lateral inica con una atenuacion de la banda imagen de ~ 8dB. La
temperatura de ruido del receptor ala frecuencia en reposo fue 300 K. El tamano del haz a media
potencia fue de 217, Fl espectrdmetro utilizade en estas observaciones fue un banco de filtros de
256x 100 kIlz, por lo que simulténeamente se observaron tres lineas del multiplete J = 3/2 — 1/2
(centradas en 1L3A8R.120, 113490.945 v 13499.633 MHz). La transicion rotacional ¥ = 2 - |
fue observada con el receptor 1.3 mm 518 sintonizado en banda lateral unica con una atenuacion
de la banda imagen de ~ [4dB. La temperatura de ruido del receptor a{a frecuencia en reposo
fue 350 K. Bl tamadnio del haz a media potencia fue de 127, Bl espectrdimetro viilizado en
estas observaciones {ue un banco de filtros de A12x 1 Mz centrado en 226 871G Hyz por Lo gue
simultancamente se ohservaron los multipletes J = 3/2 — 1/2 v J = 5/2 — 3/2. Fste Ailtino
presenta en los espectros tres lineas solapadas, tas comprendidas cutre 226,871 v 226.876 GHz.
Iis en este intervalo de frecuencias donde se encuentra la linea mas tntensa, por lo que serdn
estas transiciones las urilizadas para realizar los caleulos.

Asi mismo se realizaron observaciones de fa transicion ¥ = 2 -+ | sobre algunas posiciones
seleccionadas utilizando como espectréometro un autocorrelador de 1021 canales, cada uno con
una anchura de 80 MHz en ¢l que inicamente puede observarse simultancamente las seis compo-
nentes del multiplete J = 5/2 — 3/2.

El procedimiento de observacion fue conmutacion en posicidn, utilizando como posicidn de
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referencia un punto fijo situado a 900" en ascension recta. tomdndose un especiro en dicha
posicion por cada cinco observaciones sobre la fuente. Los tiempos de integracion fueron 20s
sobre la nube v 435 sobre la referencia.  La punteria fue comprobada frecuentemente sobre
fuentes cercanas de continuo. siendo los errores menores que 4”7, La calibracion se realizd por el
procedimiento estandar del método del chopper wheel.

5.3 Resultados

n fa figura 5.1 se presenta la cartografia a gran escala de la emision de [a transicién rotacional
P L3/2 572 »—| 0 1/23/2 > del radical CN sobre una region de aproximadamente 1%x22'
en la direccion de Oridn A integrada entre 0 y 14 kms™! (intervalo de velocidades sobre ¢l gne
se extiende la emision de la linea anteriormente mencionada). Esta figura muestra como la
emision de €N es muy extensa espacialmente ¥ prescuta una morfologia irregular dominada,
coma se diseatird en la seccion 5.5, por la region HIL Las estructuras mas notahles que a gran
escala se observaw en la emision de esta molccula estdn sefialadas en la figura 5.4, siguiendo 1a
nomenclatira presentada en los capitulos anteriores las mas intensas sou el ridge molecular denso,
que se extiende en direccion norte—sur v delimita en el este la zona mas intensa de ia region
HIT (ver capitulo 3). v la emisidn asociada a la “barra dptica™. Asl mismo se observa emisién
ittensa, aungue fraginentada en distintas condeunsaciones, bordeando el [rente de ionizacidn
norte (“Fiiamento— N1, ver seccion 4.3.1). Ll borde més cercano a las estrellas del Trapecio
de Tas tres estructuras mencionadas anteriormente forman el borde “interior” denominado [1F
(ver seccion -1.3.1) que delimita a su vez a una estructura caracterizada por la ausencia de
emision en CUN vy que a partir de ahora denominarcmos como “burbuja”. Finalmente, aparecen
dos nuevos filamentos débiles que se sititan al noroeste y suroeste de las estrellas del Trapecio.
IV primero de ollos se extiende en direccidn nortes——sur y hordea en su parte cste a la region
HTE M A3, Lste Blamento, junto con la parte norte del ridge molecular, delimitan la emisién en
ol aptico de M A3 vy parece conectar a esta nebulosa con st vecina M A2 por lo que a partir de
ahora lo denominaremos como C--F { Connecling Filament). ¥l segundo se extiende en direccion
noroeste-—sureste bordeando la region sur de la “*Vereda Oscura”™ ( Dark Lane, ver seccion 2.2)
v lo denominaremos a partic de ahora DLS~V { Dark Lane Sowth Filament).

I figura 5.2 se presentan algunos espectros tomados en la direccion del vidge molecular
denso y del lamento asociado a la “barra dptica”.  Los perfiles presentados en osta ligura
muestran inicamente tres de las cinco Mneas que consta el multiplete J = 3/2 — 1/2. T.os
espectrns correspondientes alos puntos de conrdenadas con respecto a 1Re2 (—21,-24), (0,—240)
(situados sobre ol “ridge molecular™) v (72,- 192) (situado sobre el lilamento asociado ala “barra
aptica”™) muestran la existencia de componentes dentro de cada una de las lineas observadas del
multiptete. Por otra parte, la velocidad central de las Ifneas correspondientes a la posicion
(24 - 120) muestran on claro desplazamiento con respecto a la que poseen of resto de las
posiciones representadas en la figora. Fsto indica que la emnisidn de CN presenta una estructura
clnematica extraordinariamente rica.

Iste hecho se muestra claramente cuando se descompone la emision en estrechos intervalos
de velocidades en los que se observa la existencia de cmisidn intensa al este vy noroeste de la
rogidn cartograliada, asi como la aparicion de numerosas condensaciones v filamentos a lo largo
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Fignra 5.1: Mapa de intensidad integrada de la transicion N = 1 — 0 del radical CN e la
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Figara 5.2: Perfiles de la linea de emision de la transicion ¥ = 1 — 0 del radical CUN cn la

direceion de puntos situados sobre ¢l “ridge molecular denso”™ (espectros de la izquierda) y el
Jilammento asociado o la “barra oplica™ (espectros de la derecha}. Las coordenadas de los puntos
e los que fueron lomados los especlros aparecen en la esquina superior dervecha de cada punel. Lo
anchurg del banco de filtros permite visualizar simultdneamente tres de lus cinco lineas que consta
clomultiplete S = 3/2 — 1/2. Las flechas indican la existencia de componentes secundarias de

e cmasion en algunas posiciones,

del ridge molecular (semejantes a los observados en la emison de HC3N, ver capitulo 3) y sobhre
el filamento asociado ala “barra dptica”

F las figuras 5.3 v 5.4 se presenta la cartografia de la emision de CN integrada sobre
imtervalos de velocidades de 0.5 kms™! de anchura. La emision para el intervalo de fas velocidades

~1 se concentra csencialmente en dos condensaciones. La primera

comprendidas entre 1.3 ¥ 5 ks
de estas condensaciones se sitia unos 250" al este de TR¢2 delimitando el borde norte de la regién
HIT en da zons en la que se encuentra la Bahia Oscura ( Dark Bay, ver seceidn 2.2}, La segunda
condensacién se observa unos 1007 al sur de IR¢2 en la posicion de la fuente conocida como 56. A
medida que las velocdades van anmentando, el tamano de estas dos condensaciones va creciendo
de manera que mientras que fa primera se desarrolla en forma de filamento delimitando el borde
norte de la region HIL la segunda crece siguiendo la direccion norte——sur uniéndose a la emision
procedente de una lercera condensacion situada unos 500" al sur de [Re2 y que comienza «
observarse a partir de Hkm s formando la estructura conocida como “ridge molecular”

Al igual que ocurria en la emisién de HC3N cuando se consideran intervalos estrechos en
velocidades la emisidn procedente del ridge se rompe en condensaciones, algunas de las cuales
forman largos v estrechos filamentos que coinciden con los deseritos anteriormente en la emision
de MOLN (Tos “filamentos moleculares o MFs™; ver capitulo 3). Eutre 7 v 9km s~ ! las emisiones
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Figura 5.3: Mapas de intensidad inlegrada por ‘nlervalos de velocidades de 0.5 kms™
transicion N = | — 0 del radieal CN en o dieceion de Orion A, Los itervalos en los ejes son
relativos « la posicion de IRe2 (o (1950)=5" 32" J7.0%, §(1950)=—5° 24" 23.6") representada
ene ol dibujo por una estrelly de color negro. Los puntos del punel situado cn o esquina superior
izquierda mucstran las posicioncs donde fucvon lomados los espectros. Bl intercalo de veloeidades
sabre ¢l que se ha integrado o emision sc indica en la csquing inferior derecha de cade panel. 1
primer nivel corresponde a un valor de la infensidad integrada de 0.2 K ks siendo la distancia

enlre niveles de 0.5 Nhkms™ !,
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Pigira 5.1 Mapas de intensidad integrada por intervalos de velocidades de 0.5kms=" en lu
transicion N = | -~ 0 del radical CN en la direccion de Orion A (continuacion). Los intervalos
enilos cjes son relativos « la posicion de 1Re2 (a(1950)=5P 2™ J7.0%, 6(1850)=—5 24 23.0")
represenitada on ol dibujo por una cstrella de color negro. Bl intervalo de velocidades sobre el
que s¢ ha didegrado lu cmision se indica en la csguinae inferior derechao de cada panel. B primer
nivel corresponde a un valor de la intensidad integrada de 0.2 Kkm s siendo la distancia enire

miveles de 0.5 K ks
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procedentes del ridge molecular y del borde norte estdn unidas formando una estructura coneavi
hacia el sur que a gran escala rodea la parte oeste, norte y este del ciimulo del Trapecio, envol-
viendola en una especie de cascarén. El filamento norte se observa sélo hasta aproximadamente
10.5kms™!. Ta zoma mds densa de la region H 1 se encuentra limitada al sur par el filamento
asociado a la “harra éplica™. Este filunento se observa entre 7.5 y 12kms™" aproximadamente
y en ol destaca la emisién de dos condensaciones denominadas OFCL v OFC2 (Optical Filamend
Condensations, ver ligura 5.4). La primera de estas dos condensaciones se observa entre 7.5 v
10kms~7 aproximadamente y forma parte a su vez del conjunto de condensaciones que a {,;'I‘él“l’l
escala forman la estructura del ridge. La segunda tiene velocidades radiales comprendidas entye
8 y 12km s, es decir es mds “roja” que la anterior v se sitida unos 1007 al este v 507 al norte con
respecto a la primera. Para las velocidades superiores a 1L kms™! se observa también emision
al suroeste del cimulo de estrellas del 'Irapecio. Fsta nueva emisién estd conectada al {ilamento
asociado a la “harra éptica” en su parte sur y se extiende hacia el noroeste formando sna nueva
estructura en forma de “cascarén” que delimita la zoua suroeste de la regién 1 (1.

El filamento sureste

Apartado del micleo de la region I M 42 y hacia el sureste se localiza el filamento denominado
DIS~I'. Este nuevo lilamento se extiende en direceion sureste—noroeste v se observa en una
region en la que en ol dominio optico aparecen multitud de estructuras flamentosas oscuras
que delimitan la zona sureste de M A2, El filamento observado en la emisidn de ON no esti
cartografiado en su totalidad por la parte sur siendo la longitud de la regién que aparece los
mapas presentados en este trabajo de aproximadamente 5007, La anchura del filamento varia
desde unos 2507 en la parte sur hasta menos de 50" para la zona norte. En los paneles de la
izquierda de la figura 3.5 se muestran dos espectros tomados en la direceidn de este filamento en
los que se puede observar como las lineas de la emision procedente de esta region son estrechas
(~1kms™') y débiles, permaneciendo las componentes menos intensas del multiplete J = 3/2
1/2 enmascaradas por el ruido.

Il filamento sureste se caracteriza también por una emision débil (T7 ~ 0.2K) y ancha
(Av ~ 2.6kms™ ") cenirada aproximadamente a 11.7kms™ 1. Para visualizar dicha componente
se han promediado varios espectros del filamento DLS—17 el resultado se muestra en la figura
5.6. Ast mismo esta ligura muestra un espectro de la transicién ¥ = 2 — 1 (ver seccidn 5.1)
tomado en la posicion de un punto situado sobre el filamento sureste. Dicho especiro muestra
claramente a presencia de las dos conponentes mencionadas anteriormente.

La emision de CN asociada a M 43

Como ya se ha indicado en el capitulo 2, M43 es una region H1l pequefia en comparacion
con su vecina M2 v situada unos minutos al norte de esta Gltima. Aunque Tas dos regiones
H 11 son independientes, la emisidn de (N muestra que existe una conexion de material molecular
neulro entre ambas, Asi, ol ridge molecular denso se extiende hacla ¢l norte bordeando a M 43
por su lado veste, mientras que por su lado este la region I se encuentra Timitada por ol

que se observa en las velocidade: radiales comprendidas entre 8 v [T kms ' v

i

filamento (=1
que parcce cono una bilurcacidn del filamento de material molecular gque bordea la zona norte
de M 42, i jos paneles de la derecha de la figura 5.5 se muestran dos espectros tomados en la
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Iigura 5.5 Perfiles de la linea de emision de la transicion N = 1 — 0 del radical CN en la
direccion de puntos stluados sobre los filamentos DLS—F {espectros de e izquierda) y (- F.
Las coordenadus de los puntos en los que fucron tomados los espectros aparecen en lo esquina
superior dercchu de eqda panel.
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Figura 5.6: I panel de la izquierda muestru el perfil promedio de la linea de emision de la
fransicion N = 1 —— O del radical CN en lo diveccidn del filomento DLS—F. La flecha indicn la
posicion de la componente ancha a {1.7km s Bl panel de la derecha muestra el perfil de la
finea de Ta fransicion N = 2 — 1 sobre una posicion siluada en el filamento sureste, B ¢l puede

observarse claramenife lus dos componentes de la emision de CN,
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direccion de puntos situados sobre este filamento. Al igual que Ja emision del flamento DLS—1°
comentado anteriormente, lag lineas del filamento C—T son débiles. observandose tnicamente
en los espectros aquellas componentes mds intensas del multipiete J = 3/2 — 1/2. La anchura
a mitad de intensidad de estas lineas es aproximadarmente de 2 ks~

5.4 La transicidon N=2 -1

‘n la seccion 5.1 se ha indicado como la presencia de componentes hiperfinas sobre un mismo
espectro perniite realizar el caleulo de fa opacidad (y por tanto de la densidad de la columna) de
la regién de la nube de la que proviene el mismo. Sin embargo, se necesita una segunda transicion
para poder determinar la temperatura de excitacion y ta densidad de particulas. Con este objoto
se realizaron observaciones en fa transicion N = 2 — 1 de CN. La figura 5.7 muestra sendos
espectros tipicos de esta transicidn tomados en dos posiciones de la nube. En dicha figura se
puede observar como la anchura del banco de filtros utilizado permite visnalizar simuitanoamento
Jos mulliptetes J = 5/2 — 3/2 v J = 3/2 — 1/2 de da transicion N = 2 — 1, siv embargo cada
canal tiene un tamano en frecuencias de 1 MHz por lo que no es posible resolver I totalidad de
las lineas de cada uno de los multipletes mostrados.
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Figura 5.7: Perfiles de la linca de emision de la iransicion N = 2 — 1 del radical CN en

lo diveceion de punlos sitnados sobre el “vidge moleenlar denso”™ (espectro de la izguicrda) y of
filamento asociado o la “barra optica” (espectro dv la devecha). Las coordenadas de los punios en
los que fueron tomados ambos especiros aparecen en lu esquina superior derccha de cada panel. La
anchura del banco de [iltros permite visualizar sinundidneamente los wullipleics J = 32— 3/2
yJ =32 — 1/2 de la transicion N = 2 — |, sin embargo cadn conal lene un tumano on
frecuencias de | MHz por lo que no es posible resolver la totalidad de las tinees de cada une de

los multiplete s mostrados.

En la figura 5.8 se presenta la cartogralia de la emisidn de la transicién ¥ =2 — 1 en el
intervalo de velocidades comprendidas entre 0y 17kms~! por lo que el mapa representa la suma
de la emisidn de las tres lineas del multiplete J = 5/2 — 3/2 que sc encuentran solapadas. La
region del cielo cartografiada tiene una extension de aproximadamente 600”x600”. Fsta region

es inferior en tamafio a la cartografiada en la transicion & = | — 0, siu embargo en ella se
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observa. al igaal que en la otra transicidn de CN anteriormente referida, como la cmision estd
[uertemente dominada por la morfologia de la region H 1. As{ mismo la transicién ¥ =2 — ]
muestra fas estructuras mas importantes mencionadas en secciones anteriores como son el ridge
molecular denso v log frentes de lonizacion.

Il ridge molecular denso se extiende en direccion norte—sur v en él se distinguen tres con-
densaciones: la situada mds al sur que forma también parte del filamento asociado a la “barra
optica”™ y que ha sido denominada OI'CL (ver seccion 5.3), la asociada a la fuente S6 (flujo bipo-
lar Oricu—Sur) v finalmente la mds intensa que se observa unos 24" al norte de IR¢2. Por su
parte, el filamento asociado a la “barra optica” presenta dos condensaciones: la citada anterior-
mente OFCL v una segunda OFC2, aproximadamente igeal de intensa que la anterior, situada
al norte y al este de la primera v cuya estructura es alargada siguiendo la direccién definida por
Fa “harra”.

Los dos frentes de lonizacién junto con el ridge molecular forman una estructura que a gran
escala se asemeja o una burbuja que envuelve la zona mds densa de la regién H 1. El borde
interno de esta burbuja es lo que se ha denominado en la seccion 5.3 1117

La emisiaon por intervalos de velocidades se muestra en la figura 5.9, Fn cada panel de esta

figura se muestra la intensidad de la emisidn de la transicion N = 2 — | integrada cada 2 kms™".

Bl ridge molecular denso se observa en las velocidades comprendidas entre 4 vy 14kms™! v se
presenta “fragmentado™ en varias condensaciones que van apareciendo en los distintos intervalos
de velocidades. 5] filamento asociado a la “barra optica™ se observa cutre 8 v 12kms—! y como
va. se ha dicho anteriormente se encuentra formado por dos condensaciones QI'CL v OFC2 que
e ommestran respectivamente en las velocidades Ygeramente desplazadas haeta ol azul v hacia el
rojo con respecto a la velocidad ambiente (9 — 10km s~} Finalmente, ol frente de ionizacion
norte (filamento NI7 1) que no se observa claramente en Ja emision integrada en todo el rango
de velocidades si aparece cuando se considera ol rango de velocidades comprendidas entre 6
v 8kms A diferencia de la emisién de CO en donde las altas velocidades no asociadas a
la. presencia de flujos bipolares se observaban sobre los filamentos o frentes de ionizacion que
confinan a la regidgn HIL en la emision de CN uo se observan condensaciones a velocidades tan

clevadas.

5.5 La morfologia y cinematica de la emisién de CN

Fn b figura 5,10 se muesira la superposicion de la emision de fa transicion 8V = 1 — 0 de
CN integrada en ol intervalo de velocidades comprendidas entre 0y [4kms™" sobre una imagen
optica de la regidn de Oridn AL En esta figura se puede observar como la morfologia de la emision
de CN se encuentra dominada por la presencia de las dos regiones HIT existentes en la zona
(M A2 v M3, Asi. puede obscervarse como el ridge molecular denso delimita por el oeste (v de
norle acsur) a M A2 mientras que por el este la region H T mids extensa se encuentra confinada,
por la emisidn del filamenta NEF 1. Fsta estructura se encuentra asociada con lo que en la imagen
oplica se conoce como “vereda oscura”™ (davk fune, ver capitule 2). La imagen dptica de M 42
posee un entrante oscuro en su lado este debido a Ja extincidn de la emision producida por la
presencia de material neutro situado entre la misma v el observador. lsta estructura conocida
como “bhalifa oscura” se observa también en la emisidn de CN y forma parte de la nube de
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IMigura 5.9: Mapas de intensidad integrado. por intervalos de velocidades de 2 kin s™
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material neutro situada detras de M 42 v que envuelve a nna fraccién del gas ionizado.

Situado al sureste de la region HIL la emision optica de M 42 muestra un estrecho y largo fi-
lamento muy brillante que se extiende a modo de saliente en direccién sur. Este lilamento Gptico
estd claramente relacionado con aquél observado en la emision radio y que hemos denominado
DLS—F. Iixiste, sin embargo, un intervalo de separacion de unos 1007 entre las emisiones mo-
lecular (radio) ¢ ionizada (6ptica) procedentes de esta estructura. Fsta situacion posiblemente
es debida a que In emisién dptica <~ vroduce en el borde de fa nube mis delgado v nuls cercano
a las estrellas (regién ITID) excitadoras, mientras que la emisién molecular se origina en una
zona ligeramente mas densa v apantallada de la radiacion ionizante. La excitacion del material
de esta region mas protegida podria producirse simplemente por densidad v/o por los fotones
reemitidos por el gas del borde sometido mds fuertemente a la radiacion UV, Ln ef norte de la
imagen optica se encuentra M43, La figura 5.10 muestra como esta region 1117 se encuentra
confinada hacia el este por la emisién de la regidn norte del ridge v por el este por ol filamento
estrecho que hemos denominado C—F. Entre medias de ambos filamentos no se observa emision
de gas molecular neutro debido a que ha sido destruido por la accidn ionizante ta regidn HII.

A diferencia de la emision de CO estudiada en el capitulo anterior, la emision de ON no
presenta una distribucion a gran escala en la velocidades muy elevadas v al igual que ocurre
con HC4N (ver capitulo 3} esta emisidn solo se observa en las cercanias de la fuente [Re2 v esta
asociada a la componente ancha del hol core. Eu la figura 5.11 se presentan los espectros de
las transiciones N = { — 0y N = 2 — 1 del radical CN en la dircecidn de la fuente 1Re2. en
ella se puede observar la existencia de nuna emision muy ancha a la que se superpone la de las
distintas componentes hiperfinas de la nube ambiente, La componente del hot core es puntual en
la emision de CN por lo que la escala de intensidades de la figura 5.11 se encuentra en unidades
de temperatura de haz principal (T),;). Salvo para la posicidn de IR¢2, no se ohserva emisién de
CN ni por debajo de 4kms™! ni por encima de 14kms~!, ni siquiera en aquellas posiciones en
las que la emision de otras moléculas ha confirmado Ta existencia de flujos bipolares producidos
por objetos jovenes. Sin cmbargo, esta dliima situacion cabria esperarse ya que recieniermente
las observaciones de flujos bipolares han mostrado que CN no es un buen trazador de los mismos
(Martin—Pintado el al., 1995}, En esta seccldn vamos a ver como ne solo la morfologia sino
también la cinemailtica de la emision de ON se encuentra regida por la region 1L

La complejidad cinemdtica de la regidn cartografiada en CN queda rellejada en Jas figuras
5.12 v 5.13 en donde se muestran distintos cortes posicion velocidad realizados, respectivamente,
con Ascensiones Rectas v Declinaciones fijas.

El campo de velocidades a lo largo del ridge molecular denso se muestra en los cortes con
Aa = 24" y Ao = 0 (ver figura 5.12), en ellos puede observarse como la velocidad central de
las lineas se hace mis azul en 1a zona en la que se localiza la regidon H I decreciendo de 10 a

o medida que nos movemos de sur a norte para luego volver a crecer hasta 10kms™! en

Tkms™
la region situada mas al sur. As{ mismo, esta figara muestra un ensanchamiento progresivo de
las lineas a medida que nos acercamos a la region I Ambos efectos, el gradiente de velocidad
v la variacion de faanchura de las lineas ya han sido mostrados y comentados cuando se traid
la emision de WCLN (ver capitulo 3). Una vez was. la posicion relativa del ridge con respecto a
la region H 11 es un indicativo de que es el gas jonizado el maximo responsable de la estructura
cinematica observada a gran escala en la emisién del gas neutro. La cartografia realizada en la
transicion N = 1 — 0 de ON es mds extensa espacialmente que la de HCO3N presentada en el
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INigura 5.10: Comparacion entre las emisiones optica y radio (inlensidad integrada en la transi-
cion N = 1 — 0 del radical CN) en la direccion de Orion A.
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Pigura 5.11: Perfil las lineas de la ernision de las transiciones N =1 - 0y N = 2 — | del
radical CN (paneles izquierdo y derecho respectivamente) en la direccion de lo fuente 1R¢2. Las
lineas de trazo sombreado representan el ajuste realizado a la componente del “hot corc™.

capitulo 3 por lo que permite ver como es el comportamiento cinemdtico del gas en posiciones
alejadas varios minutos al sur de la region IITI. En dichas posiciones puede observarse como la
emision de CN es mas débil y las lineas se encuentran centradas a velocidades més azules que las
observadas al norte de la regién. Esto significa que ademas de la perturbacién introducida por
la region H1I, que claramente afecta a una region de aproximadamente 3007, existe un gradiente
de velocidades a muy gran escala inherente a la propia nube molecular.

Sin embargo, el comportamiento cinematico a gran escala de la region es extremadamente
complejo debido a la multitud de estructuras que se observan en la emisién. Asi, cortes sttnados
al este del ridge que pasan por los frentes de ionizacion norte y sur (filamento dptico) muestran
gradientes de velocidades opuestos entre si, similares a los descritos cu los cortes efectuados en
la emisién de HC3N (ver capitulo 3). De esta manera, los cortes realizados segiin las direcciones
definidas por Aa = 96" y Aa = 192" muestran ¢l gas azul del filamento NF'1 (A& > 100"
y el gas rojo del filamento optico (Ad < 07). Il corte realizado sobre Ao = 288" muestra
claramente el gas asociado a la “bahia oscura™ (Aé ~ 0”), mientras que ef realizado sobre
Aa = 360" muestra un gradiente de aproximadamente 1kms™ pe™! a lo largo del filamento
que conecta M 42 con M43, El campo de velocidades mostrado por el filamento DLS-TF se
observa en el corte con Ae = 600”7 en donde se puede ver como la emisién procedente de
dicha estructura (A§ < —200”) muestra una componente estrecha centrada aproximadamente a
7kms™! y una componente ancha centrada aproximadamente a [2.5kms™!, pero no se ohserva
ningun tipo de gradiente a lo largo de la misma. Esta ausencia de gradiente punede ser debida a
que dicho fitamento no estd afectado por la onda de choque producida por expansion de la region
HII ni por los vientos estelares de objetos jovenes cercanos que necesariamente preturbarian su
estado cinematico. I'sta situacion indica que la emision que procede del filamento DLS—T" esti
excitada bien por la propia densidad del mismo, o bien por fotones (absorbidos y posteriormente
reemitidos) procedentes de la region H 1L y/ao de objetos jdvenes cercanos.



La mortologia v cinemdtica de la emisidn de CN 197

La cinemdtica del gas situado al ceste del ridge se muestra en los cortes con Ao — —96”,
Ao = —192" v Ao = =283, Ll primero de estos tros cortes muestira el efecto producido por
la. parte mds densa de la region LI ya descrito anteriormente al hablar de la emision del ridge.
Los dos altimos muestran un desplazamiento sistemético del centro de las lineas hacia valores
cada vor mdas positivos segdn la posicion varfa de norte a sur. Muy probablemente este gas se
sitia detrags de la region [T y ha sido afectado por la expansion de ja misma.
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Vigura 5.12: Diagramas posicion velocidad con Ascencion Reela fija en posiciones scleccionadas
en la transicion N = 1 -= 0 de CN. Fn los paneles de la derecha las lineas muestran ol recorrido
de los cortes (lineas verticales) y los “offscts™ en Ascension Recta en donde se realizaron los
mismos superpuestos a la emision optica de la region 1111

La figura 5.13 muestra distintos cortes posicién velocidad realizados con Declinaciones fijas.
Los cortes mas cercanos ala region HH (A6 = — 168, Aé = —96, Ad = 0y Ad = 120) muestran
los efectas de 6sta sobre el gas ambiente evidenciando el doble gradiente en la velocidad central
de la linea va comentado anteriormente. Ademas, ol corte realizado a Aéd = 0 muestra como
el pas asociado a la “burbuja™ (2007 < Ao < 07) tiene velocidades rojas con respecto a los
S [0kms ! del ambiente. Tos cortes realizados a distancias mayores del niicleo de la region
HIT (A6 = —408 v Aé = A408) muestran la existencia de un fuerte gradiente en la direccion
norte—sur a lo largo del ridge molecular.

I la figura 5,00 se muestra un corte velocidad —posicion a lo largo del filamento asociado
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Figura 5.13: Dagramaes posicion velocidad con Declinacion fija en posiciones seleecionadas en
la transicion N = | — 0 de CN. En los paneles superviores las Wneas muestran ol recormdo de
los cortes (Iineas horizontales) y los “offsets™ en Declinecidn en donde sc realizavon los inisinos

superpunestos o la enpision oplica de lo region TUITL



5.6, Las condiciones fisicas de la regién de emisién de CN 199

a la barra dptica. Las posiciones de los extremos de esie corte son las correspondientes a la
condensacion CO7T en el noreste de Ta estructura {(ver capitulo 3), v a la condensacion OFC 1
situada simultancamente al suroeste del filamento dptico v sobre el ridge molecniar denso. El
campo de velocidades a lo largo del filamento asociado a la barra optica muestra un claro

! pc™! de manera que esta estructura es mas

gradicnte de velocidades del orden de 9.7 ks
roja cuanto mas nos alejanos de ridge. Esta situacion indica que el gas molecular que forma ¢l
filamento asociado a la barra Optica se encuentra situado detras de la region H11 v esta siendo
barride, en sentido opuesto al observador, por los frentes de ionizacion y/o la expansion de la

repidin H T
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Figura 5.1 Diaggrama posicion velocidad o lo lergo del filamento asociado o le “barra optica”
en da emision de o transicion N = 1 — 0 de CN.

5.6 Las condiciones fisicas de la region de emisién de CN

Como ya se ha discutido en capitulos anteriores (ver por ejemplo la seccidn 1.3.3) el estudio de
las propiedades fisicas del gas que lorma parte del medio interestelar requiere ¢l conocimiento
de la densidad de partfeolas (nyy, ). la densidad de la columna de [a molécula estudiada (en este
caso N{O N v de Lo wemperatura cnética (Tr). Una muy buena aproximacidn al valor de
estas magnitudes puede obtenerse si se realizan observaciones en dos transiciones distintas de ia
motéenla vose estima el valor para una de las vanables através de otrag observaciones.



El cdienlo de {as condiciones fisicas de la emisidn de ON se ha realizado combinando los
pardmetros observacionales obtenidos en las transiciones ¥ =2 — | v ¥ = | — 0 sobre todo ol
mapa donde se han observado ambas trausiciones. Los resultados para posiciones seleccionadas
se muestran en la tabla 5.1, Para realizar estas estimaciones se ha degradado la resolucion
espacial del mapa de la transicion N = 2 — 1 con ol fin de hacerla equivalente & la de la
transicion N = 1 — (.

In la seccidn 1.3.3 se mostrd, para el caso dpticamente delgado, como ¢l cociente entre las
opacidades de dos transiciones de una molécula lineal con nidmeros cudnticos rotacionales conse
culivos (esto es, con temperaturas de excitacién similares) os funcién (creciente) exclusivamente
de la temperatura de excitacion.

(N es una molécula en la que los niveles superiores que unen las dos primeras transiciones
poseen una temperatura de excitacién muy baja (5 v 11 K respectivamente) asi pues, es de espe-
rar que si la temperatura cinética de la regitn estudiada es lo suficientemente alla, la intensidad
de dichas transiciones se deba principalinente a la densidad. En efecto, en la figura 5.10 se
representa la relacion existente entre la temperatura de excitacion de la transicion NV = 2 — |
con la temperatura cinética y la densidad de particulas de la region. I'n ella puede observarse
como fijada la densidad, la temperatura de excitacion vo cambia esencialmente al variar la tem-
peratura cinética. Por tanto, la temperatura de excitacion, o lo que es 1o misme, la excitacion
de la transicion se produce hasicarnente por la variacion {aumento) de la densidad del medio.

La figura 5.16 representa la variacion del cociente THN = 2 - 1)/TH(N = | — 0) en
Muncién de la densidad de pariiculas (nq, ). Esta ligura muestra como dicho cociente anmenta
al aumentar la densidad, alcanzandose ol valor maximo de 6 asintdticamente. Como veremos
seguidamente, las razones tipicas de la region que estamos estudiando se encuentran entre 1y 1
que se corresponden con valores de la densidad comprendidos entre 3x10% v 5x 10% em ™%

fn la figura 5.17 se muestra un mapa en ol que se representa el resultado del cociente entre

las intensidades las lineas N = 2 — | v & = | — 0 integradas entre § y i4kms= ' Dicha
cartografia muestra un awmento espectacular de la razon T7(N =2 — D/TH(N =1 —0) en la

direceion de la hburbuja limitada por el THF alcanzindose los valores mndaximos de este cociente,
del orden de 4, cen el interior de la misma, mientras que en la regidn del ridge molecular se
obtienen valores de dicha razdn del orden de 1.5, Asi inismo puede observarse on aumento de
la razdn anteriormente mencionada en la direccidn de la reglon limitada por el filamento -1
v la parte norte del ridge molecular. Dicha region se corresponde con el “agujero”™ en la emision
de CN (N = 1 — ) ocapado por M43, Tal y como se ha comentado en parratos anteriores ol
anmento de la razdn entre las intensidades de las lincas se corresponde con un aumento de la
densidad de particulas, y por tauto las dos “hurbujas™ asociadas a M 42 v a M A3 en las que se
observa una disminucion de la intensidad de la fnea de la transicion ¥ = | —- 0 son las regiones
de mayor densidad de la wona.

I'n efecto, en la tabla 5.2 se muestra el resultado del analisis por medio del método LVG de
la excitacidn y la trausferencia de la radiacidn por CN. Los calculos se han realizado suponiendo
nn valor de la temperatura cindtica de 80 K excepto para la componente del ot core para la que
se ha supuesto un valor de 110K {ver capitulo 3} v para las posiciones situadas en el interior
del TII" y de M 13 para las que se ha adoptado una temperatura de 100K ya que eslas regiones
deben ser s calientes debido a que estdn afectadas mas directamente por la radiacion de
las estrellas ionizantes. Por encima de 30 K cambios en la temperatura cinética (13) no afectan
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Figura 5.15: La temperalura de excifacion de la transicion N = 2 — 1 de ON en funecion de la
temperalure cinctica y de lo densidad de particulas.

apreciablemente ui a la densidad de particulas (15, ). n1 a la densidad de la columna. Asi mismo,
se ha determinado la densidad de la columna de Hy a partir de las densidades de particulas v de
fos tamafos de las condensaciones excepto para la estructura rodeada por el 1IF, o “burbuja”,
para la que se han ulilizado los valores de la densidad de particulas determinados a partir
do las observaciones realizadas en otras wmoléculas va que existe una gran incertidumbre para
determinar ol espesor de fa capa de material de la que proviene la emision del CN.

Los valores de las densidades de particulas encontrados para N son elevados en comparacion
con los observados en HC4N v varfan desde ~ 10° para los filamentos DLS— 1, C—F y las regiones
mas débiles ded filamente aseciado a la barra dptica v del Hlamento NI T hasta ~ 10 para la
region mas densa del ridge molecular {en las cercanias de IR¢2), la zona asociada a la emision
de M A3 v el interior de la region denominada “burbuja”™. Los resultados mostrados por la tabla
5.2 indican gue la envoliura de esta dltima region (el [IM) esta formada por material muy denso
(ol WP crn ™ v caliente (~ 80 K. Sin embargo, la parte de la misma que define ¢l borde norte
de la region H11 es menos densa (~2x10% e ™), quizd porque inicialmente la nube fuera mis
delgada v 1a region T ha evolucionado mas rapidamente en dicha direccion.

5.6.1 Interfases de interaccidén entre las regiones HII ¥ la nube ambiente

Una inspeceion de los valores obienidos para la densidad de particulas [ver tabla 5.2) muestra
como, sorprendentemente, las zonas mds densas de la region cartografiada se sitia sobre po-



202 Capitulo 5. Las regiones de fotodisociacion y su_quimica. Observaciones de ON

hst;uctlual Posicion v 1|_ R [?(;3_;,1)7 B

I _l\% (kmq _)7&_ {K) (K3

Hotcore | {00} 1650 (0.0 0)1' 1280 (1.7 0 [ 0.36.0.16)7 TL?;T(UT(ST”' o

86 (-12,~120) [ 6.85 (0.05) 7‘9?’(?131;02 (030) | £95(0.12)

T Ridge | (12,1927 19.55 (0.05) "Tf}?(ﬁiﬂ 10.9 (0.6} | T o

molecular | (21,72) 9.97 (0.03) | 1.59 (0.08) | 182(0.05) | 043 (0.32)
denso | (=2424) | 9.97 (0.15) | 230 (0.34) | 875 (0.30) | .10 (0.85)
l T (016) | 17T (0.28) ’ 6.62 (0.30) \

L [0 [ S60(0.06) | LT (046) | 129 (046] | 932 (059)
Barra | OFCI 9.22 (0.05) | 2.73 (0.13) | 8.59 (0.84) [ 533 (0.10)
optica | OPC2 104 (0.05) | 2.56 (0.15) | 4.81 {0.36) 413 (0.07)

4‘ Norte JTU 1(0.04) | 197 (0.09) | 2.54 (0.18) L 2.63 (0.08)

CCOT T (28R 8) 1] 11L(0.06) '1?:’:’(0 16) 1 LO2{0.45) [ LAK (0.06)

" Bahia T')(-ESFZU)) 58 (0.07) | 2.62 (0.1%) | 335 (0.29) | 137 (0.02)
O8CUTa J_ ________ i o <Jd F* B o

~Vilamento | (264,96) [ 6.77 (0.07) } 2.42(0.16) | 3.25 (0.30) [.39 ((L11)

NF 1 i (216,120} 1 6.62 (0.07 )] 204 (0.16) ) 3.32 (0.36) l 1.69 (0. m)

(168,120)__|| 6.62 (0.05) | 2.19 (0.11) | 139 (0.39) | 141 (0.7
ﬁ'?&ﬁ-ﬁ??""’hlzl —18) || 10.0°(0.31) [ 'ﬁé?ti.’ﬁ}TO (0. 10)‘[ 082 (n.lﬂ' -

burbuja | (%.4)6) 9.47 (0.22) } 5.43 (0.58) | 0.40 (0.09) 0.75 (0.12)

- —06) 1 8.6% (0.07) 1 354 (014 | 108 {0.12) | 126 (0.12)

‘ 1—()() 10.2 (0.15) | 3.0 (0.39) \ < 0.6 \ 137 (0.10)

\ (;z. 96) || 9.36 (0.28 )" 3A3061) 1 <06 | 169 (0.08)

(120.0) 114 (0.16) | 1.22 (0.35) | 1.10 (0.22} | < 1.20

M43 T (214.240)_[ 10.4 (0.28) b?’(?fﬁ’);!' <039 [ 0.93(0019)
- (=T '}" (;36_1(") 949 (0.05) | 2.06 (0.14) | 207 (0.16) | 1.02(0.07)
T DLS-F 1737 (0.01) 1 1.00(0.02) | L6} (0.03) } 0.41 {0.06)

L 11.7 (0.05) Lz 62 (0.22) { 023 (0.03) | 022 (0.06)

“*Sc ha ﬁ] ado la velocidad (Eehldo  1a contaminacion producida por las componentes hiperfinas

b fas intensidades de las ineas para ) hot core estin expresadas en unidades de temperatura de haz

principal al ser ésta una fiente puntual en las frecuencias de las transiciones especilicadas en fa tabla

Tabla 3.1:

Puardmetros observacionales de la emision de CN



Estructora —{‘] Posicién N(CN) NH, [ N(Hy) ¥(CN)
' (x10Mem™2) | (x10%em™) | (x10Fcm2) | (x1077)
~ Hotcore | (00) 110 097 [ 1o | 143 [ 068
S 6 (—12,—120) || 80 3.58 0.43 3.22 1.11
T T Ridge | (24.02) | %0 7.26 045 834 247
molecutar {—~24,24) 80 [ 5.39 1.04 7.73 0.69
denso (—24,—24) || 80 6.56 0.49 3.70 1.77
~ Barra | OIFCI 80 611 | 017 1.04 587
Gptica OFC2 80 2.03 0.42 2.49 0.81
Norte 80 0.62 0.65
T (288,-81) || 80 0.50 0.59 348 1 0.4
Bahfa | (288,0) 80 L8904 ] 047
O5CUra
7 Filamento | (264,96) 80 1.33 021 1.13
NF | (216,120} | 80 .99 0.12 2.19
(168,120) || 80 1.90 0.17 0.92
~ nterior | (144,—48) ]| 100 | 0.28 073 1005
burbuja (96,-96) || 100 0.25 0.90 0.05>
] (18,—96) | 100 0.43 1.10 0.120
(144,~96) || 80 0.15 1.20 0.07°
(72,-96) | 80 0.17 1.80 0.07°
(120,0) 80 0.20 0.23 0.07¢
M43 | i214.240) | 100 013 | 7 Ta6 0.077
- C=F | (336405 | 80 0.73 0.17 0.63
CDLSSF (Tkms Ty | &0 (.39 0.0 (.27
D_LS*L{_J?kms“l) 0.09 0.26

*Se ha utilizado un tamaidio de 10"
b . . . ) )
Resultado obtenido a partir de las observaciones de (O y **CO
“Valor promedio para ¢l interior de esia estructura obtenido en otras posiciones de ja misma

TWalor promedio utilizado cn el interior de M 42

Tabla 5.2: Pardmetros fisicos de la emision de CN.
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Figura 5.16: Variacion de la razon entre las intensidades de las transiciones N = 2 — |
y N =1 — 0 frente a la densidad de particulas. Fl edlculo se ha realizado mediante una

aprozimacion LV considerando un valor constante de la densidad de columna para C'N del orden
de 10" em™2. Las distintas curvas representan los resultados para valores de la temperatura
cinética que oscilan entre 5 y 145 K, siendo la curva de trazo continuo aquells que corresponde
a un valor de lo lemperatura cindtica de §5 K.

siciones en las que la intensidad de la linea de la transicion N = 1 — 0 es mds débil. Fstas
posiciones estan situadas aproximadamente en la direccion de las regiones mas intensas de la
emisiéon “libre—libre” de M 42 y M43, donde en promedio se obtiene una densidad total de
particulas de 2.95x 10° cm~3. Existe por tanto, una importante correlacion entre la zona de alta
densidad total de particulas y las zonas donde el impactlo de la radiacién UV procedente de las
de las regiones HII es mas intenso.

Esta situactdn queda reflejada en la figura 5.18 et doude se representa el cociente entre las
intensidades las trasiciones N =2 — 1y N =1 — 0 de CN junto a los contornos de la emision
de la transicion v = 6 — 4Q(1) de la molécula de H;. La emisién en el infrarojo del hidrogeno
molecular se produce como resultado de la excitacion producida por los fotones UV originados
por estrellas jovenes de tipo OB y como resultado del calentamiento del gas molecular por
choques. I's por tanto un excelente trazador de regiones en las que se producen fendmenos muy
energéticos (Shull & Beckwith, 1982; Beckwhith ef al., 1983; Hayashi et al, 1985; Sellgren, 1986;
Gatley et al., 1987b). As{ ocurre en M 42 donde ¢l méximo para la transicidn anteriormente
mencionada se observa en las cercanias de las estrellas del Trapecio donde es de esperar el méaximo
flujo de fotones UV. Ademds, la estructura mostrada por la emision del hidrégeno molecular
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5.6. Las condiciones fisicas de la region de emisidn de CN
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Figura 5.17: Cartografia de la vazén N = 2 — 1/N = 1 — 0 del radical CN. Los colores mads
ascuros se corresponden con valoves mds elevados del cociente enfre las dos lransiciones.
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coincide espacialmente con la burbuja de alta densidad cartografiada por la razén eatre las dos
transiciones observadas de CN,

La coincidencia espacial entre la zona de mds alta densidad con la region en donde impacta
un mayor nimero <e fotones UV, en principio, seria contradictorio si se tiene en cuenta que sohre
dichas posiciones os donde los electos erosivos de las regiones HII son mas notables vy por tanto
donde se produce una mayor destruccidn del material ambiente. Sin embargo, también sobre
estas posiciones es donde se produce la compresién de la nube ambiente debida a la expansion
de la regién HII v por tanto, donde cabe esperar un anmento de la densidad en el medio. Dicha
compresion no solo se produce sobre el material que confina a la “burbuja” de gas ionizado
por detras y por delante de la misma, sino también sohre aquél que produce ol confinamiento
por los limites laterales (con respecto a la direccion de la linea de mira). Sin embargo, estas
delgadas paredes son pequenas comparadas con el tamano del haz y por tanto cualquier medida
de la densidad sobre las mismas es el resultado del promedio entre ¢l material que las forma
con el material de la propia “burbuja” por un lado, v ambiente por otro. Asi, ol valor medido
de fa densidad sobre estas estructuras limitrofes a las regiones H 11 debe ser inferior al que se
encuenira en of intertor de las mismas. Asi ocurre para fas regiones HI11I M 42 y M 43, La primera
de ellas esta limitada por el 11F con una densidad media del orden de 1x10% em ™"
se encuentra confinada por la parte norte de ridge v por of filamento C—F con ura densidad
media de 3x10% cm ™, frente los valores promedios del interior de las mismas de 2.95x 108 em =™ v
1.46x10% cm = para cada una de ellas respectivamente.

v la segunda

Otro aspecto importante puesto en evidencia por los datos presentados en este trabajo es
que ON es una moléenla muy resistente capaz de “sobrevivir” alos intensos campos de radiacian
UV existentes en las cercanias de las regiones HII, como prueba ol hecho de que este radical
se observe a gran escala en las cercanias de las regiones HIT M 42 v M43, Pero ademds. N
es también resistente ala compresion del gas ambicnte producida per la expansion de la region
HIL Ast lo demuesiran los valores obtenidos para la abundancia de esta molécula (columna
7 de la tabla 5.2) para las estructuras que limitan ambas regiones I, en los gue se obtiene
una abundancia media del orden de 2.4x 1077 gimilar a los observados en otras regiones comao
veremos on la siguicute secején.

Kn resumen, las observaciones de CN sobre M 42 v M 43 muestran como esta moléenla es un
importante trazador de regiones de alta densidad en zonas sometidas a un intenso campo UV
ya que es muy resistente al mnismo, v a su vez es bastanie sensible a log cambios de la densidad
existentes en este tipo de regiones.

5.7 La distribucién de abundancias de CN

Mediante el cociente entre los valores de la densidad de la columna de CN y de la densidad
de fa columna de 11, hemos determinado como se distribuye el valor de la abundancia de ON
(v(CN), ver tabla 5.2). Dicho valor permanece practicamente constante (~ 107%) a lo largo del
ridge molecular. Sin embargo, existe un gradiente claro de la abundancia de CN a lo largo del
filamento asociado a la “barra dptica” encontrandose el valor mas pequeiio {~ Ix 1071") en su
extremo noreste (condensacion CC7T en la nomenciatura utilizada para ja emision «de HCAN) v
aumentando este valor hasta los tipicos observadas en ol ridge moleeniar en su extremo suroeste,
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Figura 5.18: Distribucion espacial de la razon N = 2 — 1/N = | — 0 del radical CN (niveles
de grises) y de la emision de la (ransicion v = 6 — 4 Q1) del Hy (curvas de nivel, Luhman et
al., 1994).
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Jjustamente en la posicion en la que se juntan el filamento v el ridge.

El frente de ionizacidn norte, la condensacidén asociada a la “bahia oscura” {dark bay) y los
filamentos sur (DLS—-F) y el que conecta M42 con M43 (C~F), presentan abundancias del
orden de 1077, similares a las observadas en las otras posiciones.

5.8 La relaciéon entre HC;N y CN

En la figura 5.19 se presentan simultaneamente los mapas de las transiciones rotacionales J =
12 - 11 de HC3N y N = 1 — 0 de CN realizados sobre la misma regién del cielo y a la
misma escala. Dicha figura muestra claramente las diferentes distribuciones espaciales de ambas
moléculas. Mientras que HC3N se extiende preferentemente a lo largo de la regién ocupada por el
ridge denso y al oeste del mismo no observdndose emisidn de esta molécula en las zouas ocupadas
por las regiones HII, la emisién de CN limita las regiones en las que ¢l campo de fotones UV es
mas intenso ademais de mostrar claramente la region de alta densidad cartografiada por HC,N,
La diferencia entre ambas distribuciones sugiere distintos procesos de formacién para cada una de
estas moléculas, asi como una desigual resistencia a la radiacién UV. En las siguicntes secciones
se presentan los modelos que tratan de explicar la quimica de ambos compuestos asf como un
estudio de la relacién entre abudancias de los mismos.

5.8.1 La quimica del CN interestelar

Debido a la baja densidad del medio interestelar sdlo los encuentros entre dos particulas son lo
suficientemente probables como para que se produzean moléculas complejas en la fase gaseosa.
Las reacciones entre especies neutras no son de primordial importancia ya que la mayoria de
ellas necesitan energia de activacion por lo que no pueden llevarse a cabo a la temperatura tipica
de las nubes densas (10 K, Kaufman, 1969). Sin embargo, la asociacion radiativa entre iones
vy especies neutras o electrones es posible si al producto resultante puede radiar el exceso de
energia.

CN cs una molécula con un comportamiento guimico complejo. Turner y Gammon (1975)
observaron CN sobre un conjunto de regiones calientes (es decir, regiones en las que se encuentran
complejos de estrellas OB y/o estan calentadas por una region H 1), encontrando una abundancia
para esta molécula del orden de 107%. Allen y Knapp (1978) estudiaron la razén CN/CO en una
muestra de nubes oscuras, nubes calientes y nubes difusas obteniendo que para nubes oscuras la
razén CN/CO varia de una nube a otra entre objetos aparentemente similares. Esta variacion
la explicaban considerando que la guimica de CN era dependiente del tiempo.

CN puede formarse via reacciones en la fase gascosa o bien sobre la superficie de los granos
del polvo interestelar. En las nubes con baja extincidn (£3 mag) CN se forma principalmente me-
diante reacciones de intercambio en la fase gaseosa en las que interviene el N y el C* destruyendo
CI, CH*, NH u OH para producir CO, CN, C8, etc. CH7 se forma inicialmente por asociacion
radiativa y CH en la superficie de los granos de polvo mediante reacciones ion—molécula. Fn
nubes con ny,>10* em ™3, todos los modelos de fase gascosa predicen que la formacién de CN se

~

realiza via la reaccidn

HyCNVt4e¢™ — CN + 2H, (5.1)
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igura 5.19: Comparacion entre las distribuciones espaciales de la emisiones del 3N (panel
de la izquierda) y del CNipanel de lo devecha).

v la destruceion es via las reacciones con los lones Het, HE v quizds 17, Iglesias (1977) sugirio
que

CN 407 - NCOT +0 (5.2)

es el principal camino de destruceién en nubes densas (ny, 210" e ™) por tanto la abundancia
de CN decrecera con la edad de la nube (o lo que es lo mismo, con la densidad si se supone que la
nube se estd contrayendao) aproximadamente como [CNJ/[myy,] ~nyy, = incluso si la condensacion
on granos no fuese tenida en cuenta. La recombinacién de 1 CNYF es también un proceso de
ormacién de ILCN vy HNC, Herbst & Idemperer (1973) propusieron que NIy serfa el precursor
de HLCONTL v por tanto de CN, HCN vy HNC, mediante la reaccion

NHy + C7 — HONF 4 11 (5.3)

PPar otra parte, en las regiones expuesiag a un intenso campo de [otones TV, ademds de estas vias
de [ormacidn ha de considerarse gue CN es también producto de la disociacion de MCN (Hugpins
& Glassgold, 1982). I5ste hecho podria contribuir a que la abundacia de CN en nubes asociadas
aregiones 1T v en nebulosas protoplanetarias fuese alta comparada con otras moléculas comao
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HCOY y TCN que no sobreviven en campos UV intensos, e incluso con CS gue tene un ritimo
de fotodisociacién menor (Churchwell, 1980; Thronson & Bally, 1986). Esto también podria
explicar fa falta de corrclacidn existente entre IHON y (N a pesar de tener ¢l mismo precursor.
Thurner & Thaddeus {1977) estudiaron una extensa muestra de regiones de formacion estelar v
obtuvieron que la correlacién entre CN y HON es muy pobre en estas regiones. siendo incluso
mejor la correlacion existente entre €S y HON. N es mads resistente a la radiacion UV que
CS (Tuente ¢t al., 1993) por lo que se revela como una de las moléeilas mas interesantes para
estudiar los bordes de las nubes sometidos a la influencia de a radiacion UV generada en regiones

I

5.8.2 La quimica del HC3N

Los procesos de [ormacion en el medio interestelar de los cianopoliinos (HCq; N k= 0,1,2,3...)
no se conocen con exactitud. Ion las nubes oscuras hay una importante discusién sobre si cstos
compuestos se producen mediante mecanismos de formacidn en la fase gaseosa (Winnewisser &
Walmsley, 1979; Schift & Bohme, 1979; Mitchel €1 «l., 1979; Walmsley e «l., 1930). Un gran
niimero de investigadores han sugerido que las reacciones ion—molécula pueden jugar un impor-
tante papel en la sintesis de cianopoliinos en la fase gaseosa. Huntress (1977) v Churchwell ¢f
al. (1978) propusicron la secuencia de reacciones:

CoHd + HON — ILCsNT 4+ | (5.4}

W CyNT+e™ — HCN 4 H (5.5}

como primer paso de la cadena de formacion de los cianopoliinos. Sin embargo, Jas medidas
en el laboratorio mostraron que las reacciones de este tipo no pueden produciy al siguiente
miembro de la cadena, HCsN. Los siguientes modelos que se propusieron atribuyeron una so-
breabundancia de cianopoliinos a una sobreabundancia de acetileno (CoHy). Asi, Mitchell, of
al. (1979) propusieron reacciones entre el acetileno neutro v formas jonizadas de la cadena que
la permitieran crecer. Estas formas ionizadas de los cianopoliitios se convertirian en neatras a
través de rdpidos procesos de recombinacién., Walmsley ef al. (1980) discuticron un esquena
similar y asi mismo lo hicieron Schiff & Bolhne (1979). Fstos tres esquemas requieren una gran
abundancia fraccional de acetileno (del orden de 107%) nna prediccion que todavia no ha sido
probada debido a ta dificultad de medir la radiacion de esta molécula ya que carece de momento
dipolar. Posteriormente, Freeman & Millar {1983) han propuesto que las cadenas carbonadas
se construyen a través de reacciones en las que interviene el Cty cuvo resultado son iones que
al reaccionar con el nitrdgeno atdmico generan los cianopoliinos. Mds recientemente, Ierhst &
Leung (1990) incluycron la siguiente reaccion entre compuestos nentros en adicion las reacciones
ion—molécula a los modelos de Tormacidn existentes hasta la época:

CoHy + ON — IC3N 4+ 10 (5.6}

0 en general,

ey |
-]
—

CalHs + CN — HC,CN 4+ H. (.
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Fstas reacciones son muy rapidas (k=2.2x 107 cm™*s71) en los experimentos de laboratorio
(Lichtin & Lin, 19%6). Aunque el ritmo de la reaccion parece aumentar cuando la temperatura
decrece dentro del rango entre 300 vy 700 K (Lichtin & Lin, 1986), todavia se desconoce si estas
reacciones no poseen energia de activacion a mds bajas temperaturas y por tanto se seguirian
dando muy rapidamente bajo las condiciones fisicas de las nubes oscuras.

Las reacciones 5.6 v 5.7 requieren [a presencia de N para que se produzea la [ormacion
de HC5N. Si bien este mecanismo seria capaz de [uncionar sobre el gas ambiente asociado a
regiones HII, ya que tal ¥ como se ha mostrado en anteriores secciones dicha molécula es lo
suficientemente abundante en este tipo de regiones, no seria capaz de explicar la extraordinaria
sobreabundancia de TC4N observada sobre regiones tales como el hot core asociado a 1Rc¢?2
en Orién donde esta molécula es mas de 10% veces abundante que (!N vy cuya presencia como
veremos solo puede explicarse através de mecanismos de evaporacion de los granos de polvo.

De la misma manera que la cadena de sintesis, la destruccidn de eianopoliinos se puede Jlevar
& cabo tanto o traves de reacclones en la fase gascosa como en procesos sobre la superficie de
los granos. Los estudios tedricos v los resultados del taboratorio indican que las reacciones en
ta. fase gascosa del IHC4N [y en consecuencia, presumiblemente. de cadenas méas largas) llevan
predominantemente al reciclaje de 1as cadenas ¥y no a su destruecion neta. Por otra parte, los
encuentros con los granos llevan a la condensacidn sobre éstos de las cadenas lo que trae consigo
tna disminucién de su abundancia en la fase gaseosa.

5.8.3 La razon HC3N/CN como trazadora de regiones de fotodisociacion y
de “hot cores”

La distribucion irregular del IIC3N sobre Oridn A indica la presencia de distintas subregioncs
en la que los procesos quimicos que tienen lugar son muy diferentes, La figura 5.20 muestra
la distribucidn espacial de la razdn existente entre las emisiones de la transicion J = 12 — 11
de HC3N jntegrada a lo largo de toda linea v de fa componente hiperfina mds intensa de la
transicion ¥ = 1 — 0 de (N sobre la regidn de aproximadamenie 14'x16" de 1tamaio centrada
an TRO2 en fa que se disponen observaciones de HC3N en la transicidon rolacional J = 12 — 11
{ver capitulo 3). Dicho cociente es proporcional a fa razéu entre las abundancias de ambas
moicculas y por lanto mnestra las particularidades de la quimica de la region. En la tabla 5.3
se presentan los valores de la razon x(ON)/yv(HC3N) para las estructuras mas significativas de
la nube molecular asociada a M 42 v M 43,

En la figura 5.20, los niveles que representan la distribucion espacial del coclente entre las
abundaneias moleculares de HOzN v CN toman valores superiores a la unidad inicamente en
la posicion del hol core lo que indica que dicha componente presenta una gran abundancia de
moléculas de HO3N frente a las de CON. Esta situacion queda reflejada en fa tabla 5.3 en la
que puede observarse como para el hof core la abundacia de HO3N es dos drdenes de magnitud
guperior a ta de UN. Fsta “sobreabundancia™ de HC3N con respecto al resto del mapa es debida
probablemente a la quimica particular del hot core en donde las altas temperaturas producidas
por los objetos jovenes asi como las ondas de choque provocadas en los procesos de expulsion
de materia que éstos sufren, favorecen la evaporacion de moléculas que se han condensado a los
granos de poivo.

Por el contrario, en aquellas posiciones cn fas que el impacto de [a radiacion UV es mas
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Figura 5.20: Distribucion espacial de lo razon entre las transiciones N = 1 — 0 del radical CN
y de la emision de la transicion J = 12 — 11 del HC,N.
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importante, el HCN es destruido aumentando considerablemente la razon xy(CN)/ y(HC3N).
Iisto ocnrre sobre las posiciones centrales de M 43 v en el interior de Ja “hurbuja™ asociada a M2
on donde se obticne un limite inferior a 60 para la razon entre las abundancias (e CN y HO4N,
La region conocida como “hahia oscura” y los ilamentos dptico y NE T también presentan altos
valores de esta razon, Fsto es debido a que dichas estructuras son las que confinan por el este,
sur y norte, respectivamente, el avance de Ja region 1111 v por tanto sulren muy directamente los
electos de la radiacion jonizante. I ritmo de fotodisociacién de HC3N es elevado (5.6x107%s71)
con respecto al de ON (3x107'"s™) por fo que mientras que esta iltima moldenla es capaz de
sobrevivir en regiones en las que existe un intenso campo de radiacion UV, no ocurre asi con
HCaN cuyo ritmo de destruecion aumenta en casi un factor 10,

Finalmente, ol vidge molecular tiene una quimica que es similar a la de otras nubes in-
cluso anngue estas olras nubes poscan diferentes condiciones de densidad o de temperatura
vy oos en general consistente con los caleulos en los que los procesos que dominan sou las re-
acciones on—moléenla en la Tase gascosa (erbst & Leung, 1986). Para esta region, la relacion
VICONI/ A THUSNY tona valores superiores a la unidad por lo que la abundancia de CN es superior
ata de ITC3NL La distribucion espacial de este caciente es similar a la mostrada por el mapa de
b intensidad integrada de la emisidon de HCgN on Ta transicién J = 12 — 11 (ver capitulo 3.
Is decir, se distribuve osencialmente a lo largo del ridge molecular v hacia o} oeste del mismo
an Lo region sobre la que se observin los *filamentos moleculares™ (M Ps] v las “condensaciones
complejas™ (CCs) descritas en el capitulo 3. Estos objetos se cucuentran situados al oeste de
la parte mas deusa de la regidn L y su posicidn relativa con respecto a ésta (ver capitulo 3)
idien que se Lratan de estructuras formadas sobre la capa de material denso que confina a la
region HIT por el oeste ¥y cuyo origen estd asociado probablemente al impacto de los vientos
procedentes de lag estrellas jovenes sobre esta interfase. Asi, estos objetos estan formados por
material denso y por tanto su interior esta mas protegido de la radiacidn ionizante procedente
de T region I Por esta razdn Ta relacion y(CN)Y/x(HC,N)Y disminoye.

La condensacidn CC7 tiene caracteristicas similares o la luente denomina S6 v al kol core.
Las tres presentan valores pequeiios de la razon y(CN)/y(CaN) en comparacidn con los del
resto de la regidn. Tanto ol hol core como 56 son regiones en las que se encoentran sendos
objetos jovenes asoclados con fendmenos de expualsién de materia. Diclio tipo de objetos se
caracterizan por wna ausencia de emision de CN ¢ en particular va se ha mencionado que ol fiof
cove asociado a 1Re? presenta una abundancia “anormalmente”™ elevada de TTC3N posiblemente
porque la radiacion procedente de 1Re2 produce ef calentamiento de los granos de polvo v la
evaporacion del material volatil de los mismos produciéndose la formacidn de esta moléenla.
Una situacion stmilar parece producirse en 56 en donde [a presencia de un objeto joven en [ase
de expulsion de masa v oculto por el material ambienie ha sido disentida en este trabajo (ver
capitulo 4. Por la misma razén, la condensacion CC 7 también podria tratarse de un pegueno
micleo compacto en donde existe un objeto joven que calienta ol material denso que lo rodea
stendo propicia la formacidn de moléculas tales como HON.

Eon resuinen. las observaciones de CN sobre la nube molecular asociada a las regiones
HH M2 v M43 kan mostrado que esta molécula ge revela como an excelente trazador del
malertal denso que conling a reglones sometidas a un intenso campo de radiacién. Asi mismo,
fa rardn y(CN)/V(HUN) inuestra coma HOLN se forma en regiones protegidas de Ta radiacion

UV v sobre las “niicleos calientes” (hol cores) alrededor de estrellas recién formadas.,
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Tabla 5.3: Relacion entve las abundancics noleculares de HON ¢ CNL

Y su quimica. Obscrvaciones de ('N
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5.9 Conclusiones

Fn este capitulo se ha presentado la primera cartografia a gran escala y con alta resolucion de
fa emision de la transicién N = 3 — 0 del radical CN en la region de Orién A. Asi mismo, se ha
presentado una cartografia de la emisidn de la transicion N = 2 — 1 de CN de una region de
aproximadamente 600"x600” que cubre por completo la region de emisién mas intensa de CN
de M 42. lLas principales conclusiones que se ohtienen del cstudio de la combinacion de ambas
cartografias son las siguicntes:

o Laemision de CN es muy extensa y su morfologia se encuentra dominada por las regiones
HII MA42 vy M43. La cmisién de CN es especialmente intensa en aquellas zonas que
limitan los bordes de las dos regiones H Il mencionadas anteriormente. La carlografia de
ba transicidén ¥ — 1 — 0 ha permitido detectar fitamentos que parecen confinar la emision
del contimio en el optico tanto de M 42 como de M 43, asi como otras estructuras ionizadas
lejanas a M 42 pero gue claramente estdan relaccionados con ella (DLS—F),

e No existen signos de presencia de gas de alta velocidad procedente de Hujos bipolares en
la emision de ON en las direcciones en las que dichos objetos han sido cartografiados en la
emision de CO. Asi mismo, fa emision de CN en la direccion del Aot core asociado a [Re2
es muy débil.

e 'l mapa de intensidad integrada a todas Jas velocidades en las dos {ransiciones de CN
estudiadas en este capitulo muestran la existencia de sendas “burbujas™ en el interior de
las dos regiones HII en las que se observa una disminucién de la intensidad en ambas
lineas. Dichas burbujas se encuentran situadas justo en la direccidn en la que cabe esperar
un mayor ffujo de fotones UV,

e Al igual gque la morfologia, el estudio de la cinemadtica del gas cartografiado por CN ha
permitido demostrar que ésta se encuentra regida por la regidn [TI1. Sin embargo existe
también un gradiente de velocidades en la direccidon norte—sur a escala muy grande que
es inherente a la propia nube molecular.

e [l andlisis de la transferencia radiativa de la emision de CN en Oridén A ha mostirado
paradéjicamente que el interior de las “burbujas”, cuyos bordes aparecen claramente en la
cartografia de la emisién de (N, representan las regiones de mayor deasidad (> 10%cm™).
Iiste aumento de densidad es interpretado como el resultado de la compresion que realiza
la expansion de la region H 1T sobre la nube ambiente. Asi mismo sc observa también una
disminucion de las intensidades de [as lineas cartografiadas que estd ligado a una mayor
fotodisociacion de las moléenlas en el interior de estas “burbujas”,

o [xceplo para la region asociada al hot core y a la condensacion CC7T para los que se
encoentran valores de la abundancia de CN de ~ 1071 v para las regiones en las que ol
flujo de fotones UV es mas intenso en donde la abundancia de CN es un poco mayor (unas
cnantas veces 107%), CN presenta la misma abundancia en practicamente toda la regién
cartografiada ¥ su valor, aproximadamente 1072, es similar al observado en otro tipo de
regiones.
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o Mediante las cartografias de la rogidn de Orién A en las emisiones de CN y de HC3N se ha
mostrado que CN es un importante trazador de regiones de alta densidad sometidas a un
intenso flujo de fotones UV, El estudio de la relacion CN/HC3N ha mostrado que dicha
razon es un eficaz trazador de regiones de fotodisociacion y de hot cores.



Capitulo 6

Conclusiones generales y
perspectivas

En este trabajo se presenta por primera vez una cartografia a gran escala emisién de €O, CN y
HC3N del complejo molecular OMC | con gran resolucion tanto espacial como en velocidades. A
partir de dicha cartografia se ha estudiado la emision procedente de los objetos protoestelares y
su interaccién con el material que los rodea asi como ia emision procedente del material molecular
afectado por la presencia de estrellas jévenes mas evolucionadas (regiones HII).

6.1 Pequena escala. La interaccion de los objetos jovenes con
el material ambiente

La cartografia de la emision de O a gran escala de OMC 1 ha permitido determinar aquellas
regiones en jas que existen fenémenos de formacién estelar reciente. Se ha realizado una bids-
queda de emision de gas de aita velocidad detectandose sélo dos regiones con signos evidentes de
formacion estelar reciente que presentan sendos objetos (IRc2 y Oridn—Sur) en fase de pérdida
de masa. Se ha realizado un estudio exhaustivo de las propiedades del gas de muy alta velocidad
asociado al lujo bipolar de TRc¢2. En base a este estudio se ha elaborado un modelo en el que
tanto el materiai con muy alta velocidad como el que posee velocidades moderadas se distribuye
espacialmente de manera que parece proceder de una eveccion de tipo bipolar orientada aproxi-
madamente segin la direccion del observador. Asi mismo, se han detectado por primera vez
condensaciones de alta velacidad o “provectiles”™ asociados al flujo bipolar procedente de [Rc2.
Esta es la primera deteceidn de condensaciones de alta velocidad asociadas a una eyveccidn de
materia procedente de un objeto masivo v suglere ios mismos procesos de formacidn para la
estrellas masivas y de baja masa. Fl andlisis de las condiciones fisicas ha mostrado que el gas de
alta velocidad es caliente. Se ha realizado un modelo que explica la distribucién del campo de
velocidades v de la materia para ¢l flujo de [Rc2. Segin este modelo existen dos componentes
generadas por la interaccion del material expulsado por [Re2 y la nube ambiente. La primera
estd asociada con el wmaterial expuisado con velocidad muy efevada y muy colimado que se distri-
buve en las cercanias del eje del flujo en forma de jet. La segunda estd formada por el material
que es arrastrado por el jet v contiene la mayor parte de la masa observada con velocidades
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mas cercanas a la de la nube ambiente. Esta segunda componente rodea por completo ambos
lébulos del flujo bipolar, sin embargo la mayor parie de la misma se encuentra en los bow shocks
que se forman por el choque del gas de muy alta velocidad con el material ambiente en la parte
delantera o cabeza de ambos lébulos. Es en esta region en la que se produce la emision maser
de agua de baja velocidad. Cerca de la superficie externa de la envoltura se produce una onda
de choque que es la responsable de la excitacion del hidrégeno molecular.

El estudio del flujo bipolar Orién—Sur muestra por primera vez una cartografifa completa
del mismo en todo el rango de velocidades. Tl eje de este flujo bipolar se encuentra formando
un pequefo angulo con el plano del cielo ¥ es aproximadamente perpendicular al filamento de
gas de alta velocidad que algunos autores asociaban al mismo. Se han detectado condensaciones
de alta velocidad { bullels) relacionadas con Orion—Sur similares a las observadas en otros flujos
bipolares asociados a estreilas poco masivas.

Il nimero de flujos detectados en la regién de Oridn A es muy inferior al que se observa en
las nubes moleculares oscuras donde se produce la formacion estelar de estrellas poco masivas.
Esto es un indicativo de que los procesos de formacién de estrellas masivas en nubes gigantes
afectan a gran escala al material ambiente inhibiendo en cierto modo la formacion de nuevas
estrellas. La masa total afectada por los flujos bipolares en la regidn de Orién A es del orden
de 20 Mg lo que representa una fraccién muy pequena con respecto a la masa total de fa nube
molecular (~ 10* )

6.2 Gran escala. La interaccién de la regiéon HII con el gas
ambiente

Fl cimulo de estrellas del Trapecio es un grupo de estrellas jévenes en fase de secuencia principat
que excitan la regién HII conocida como “la nebulosa de Orion™ (M42). Dicha nebulosa se
ha formado en uno de los bordes de la nube molecular OMC 1 con la que interacciona. Como
consecuencia de la presencia de la region H I, la interfase gas ionizado—gas neutro se ve afectada
en su morfologia, cinemdtica v quimica. Il estudio de esta interaccidn se ha realizado a iravés de
la cartografia a gran escala y con alta resolucion espacial en la emisidn de diversas transiciones
moleculares. Mediante la emision de CO se ha cartografiado v determinado las condiciones fisicas
del gas con densidades moderadas v que representa la mayoria del gas molecular en OMC 1. La
componente mas densa del complejo {ny,> 10 cm™) se ha estudiado a partir de una especie
molecular resistente a la radiacién UV v otra. HC,yN, ficilmente destruible por los lotones UV
pero resistente a altas temperaturas.

El gas ambiente. La emision de CO

La emisién de CO a gran escala muestra que el gas molecular presenta una compleja estruc-
tura tanto a velocidades ambientes (condensaciones de la bahia oscura. frente de ionizacidn
interno, filamento dptico. filamento NF 1) como en las velocidades altas (filamentos NF2 v 5)
que coinciden morfolégicamente con la region HIIL. Asi mismo, Se han detectado por primera
vez condensaciones moleculares de muy alta velocidad sitnadas al final de los filamentos con
velocidades altas no retacionadas con objetos jovenes en fase de pérdida de masa. E} frente de
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ionizaciéon interno (I[IF) esta formado por una estructura que coincide con ia emisién del polvo
caliente a 3.3 um que se produce en la interfase entre la region HII y el gas ionizado. Tanto
ol gas gque forma el [IF como el de su interior es gas caliente (T, ~ 70K} v su cajentamiento
estd, producido por medio de los electrones generados por el efecto fotoeléctrico al incidir los
fotones UV producidos por la regidn H IT sobre el material ambiente. La emisidn de CO muestra
claramente que la regién HII estd confinada por ionizacién en todas las direcciones excepto
en la del observador en la que se encuentra limitada por la densidad. Asi, M 42 se encuentra
confinada por el este por las condensaciones DBs, por el norte por el filamento NF 1, por el sur
por el filamento éptico ¥ por el oeste por el ridge molecular denso. Algunas de estas estructuras
que confinan a la region HII estan fuertemente perturbadas por ésta v su desarrollo futuro estd
ligado a la evolucidn de la misma.

Los filamentos de alta velocidad estdn generados por los efectos del arrastre del gas ionizado
(sometido a fuertes gradientes de presidn producidos por la expansién de la regidn HII) sobre
el gas neutro en la delgada capa interfase entre ambas componentes, La existencia de conden-
saciones de muy alta velocidad muy probablemente esté producida por gas ionizado con alta
velocidad . Los filamentos de alta velocidad estan muy fragmentados existiendo una periodici-
dad espacial en las posiciones de las condensaciones que los forman. Esto sugiere que su origen
mas probable sea el desarroilo de inestabilidades dinamicas en la interfase gas ionizado—gas
neatro. Los datos de CO muestran que la mayoria de la masa (casi un 90%) en Orién A estd
perturbada por la region HIL

El gas denso resistente al campo UV que confina la regién HII. La emisién de CN

La emision de N es muy extensa y su morfologia se encuentra dominada por las regiones
HITM42 v M43, La emision de N es especialmente intensa en aquellas zonas que limitan los
bordes de las dos regiones H Il mencionadas anteriormente. La cartografia de la emisién de esta
moécula ha permitido detectar filamentos que parecen confinar el gas ionizado tanto de M 42
como de M 43, asi como otras estructuras ionizadas mas lejanas a M 42. Por el contrario, CN no
se detecta en el gas de alta velocidad procedente de flujos bipolares v su emision en la direccion
del hot core asociado a [Re2 es muy débil.

Fi andlisis de la emision de (’N muestra que el gas molecular que confina la region H 1T es muy
denso alcanzando la densidad de particulas valores de ~ 10 cm >, Este aumento de densidad es
interpretado como el resuitado de la compresion que realiza ta expansion de la region HII sobre
la nube ambiente. Nuestro estudio muestra que la abundancia de CN varia entre ~ 107!V, para
la region de formacidn estelar asociada a [Re2 {hot core). v ~ 1077, para los bordes de la regidon
HII donde el predominio de la radiacion UV juega un papel fundamental.

L.a emision de HC3N. Inestabilidades dinamicas

La emision a gran escala del HC3N ha revelado la presencia de un conjunto de nuevas estructuras
en la nube molecular OMC | que se observan a diferentes velocidades radiales. Estas estructuras
han sido denominadas como “molecular fingers™ o “filamentos moleculares™ (MF's) y como “con-
densaciones complejas™ ((Cs). Los MFs se encuentran localizados al oeste del ridge molecular
denso v son largos v finos filamentos (longitud /anchura~ 5 — 10 : 1) que emergen del ridge de
manera que la mavoria de ellos apuntan hacia la region ocupada por el Trapecio v el objeto
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BN/KL. Se han identificado un total de ocho filamentos uno de los cuales se observa como un
“ala” de alta velocidad. La mayoria de los filamentos moleculares presentan un gradiente a lo
largo de su longitud de 1 — 2kms™! pe™!, con el gas mas desplazado hacia el azul en el sentido
que apunta hacia la region del Trapecio—BN/KL. La densidad tipica, temperatura cinética v
masa de los MFs son ~ 10% cm™2, 240K y 10—30 M., respectivamente.

El campo de velocidades radiales de la emisién de HU3N a gran escala en Orién muestra una
forma de “V” que sugiere que el gas denso esta interaccionando con la regidn HII v que los MFs
estin probablemente embebidos en el gas ionizado pero cerca del frente(s) de ionizacién. La
asociacion entre los MFs v trazadores de choques tales como objetos HH, o los filamentos de H,
vibracionalmente excitado, y su velocidad “azul” sugiere que los vientos ionizados procedentes
del cimulo del Trapecio v/o el flujo “champagne™ estin interaccionando fuertemente con estas
estructuras. Las similitudes existentes entre los MFs y las trompas de elefante observadas en
..tras regiones HII también indican que probablemente los primeros estén generados por el
desarrollo de inestabilidades sobre la interfase HI-H II.

La abundancia de HC3N varia desde un valor menor que 107'? en la direccion de la zona
més intensa de la regién HII, hasta valores del orden de 10™% para el hot core y de 107 para
el ridge y los filamentos moleculares. La comparacidn entre las abundancias de los compuestos
CN y de HC3N muestra que el primero es un importante trazador de regiones de alta densidad
sometidas a un intenso flujo de fotones UV mientras que el segundo lo es de nucleos calientes
{hot cores). El estudio de la relacidn CN/HC3N puede ser utilizado como un eficaz trazador de
regiones de fotodisociacidén y de hot cores en regiones de formacion estelar masiva.



Apéndice A
Los modelos empiricos de Oriéon

Sin lugar a dudas la nebulosa de Oridn, debido fundamentalmente a su proximidad, ha servido
como laboratorio para confrontar con la realidad las diferentes teorias que se han generado con
objeto de explicar las propiedades fisico—quimicas de las regiones de formacion estelar masiva.
Los primeros modelos empiricos de regiones H [l se basan en las observaciones existentes de esta
nebulosa por lo que creemos conveniente dedicar un apéndice de este trabajo a realizar un breve
repaso de ellos.

En la figura A.1 se presenta un esquema del modelo de Wilson (1959} para la nebulosa
de Orién. En este primer modelo, la nebulosa de Orién era contemplada como una esfera
de StrOmgren centrada y expandiéndose desde las estrellas del Trapecio. Dicha esfera de gas
ionizado se situaba a una gran distancia por delante de la nube molecular por lo que no se
suponia existencia alguna de interaccién significativa entre ambas {Wilson et al.. 1959). Este
modelo presenta multitud de inconvenientes en cuanto a la cinemdtica se reftere. En primer
lugar, el patrén de velocidades radiales observadas no se ajusta con el de una expansién con
simetria esférica producida desde el Trapecio. Asi, la componente roja del [0 111} no es observada
en la mitad trasera de la nube. Otro problema concerniente con este modelo se referia a la linea
de recombinacién 85a del carbono. Kutner & Thaddeus (1971} y Kutner et al. {1971) habian
mostrado que la nube molecular se encontraba detras de la nebulosa, mientras que Zuckerman
& Ball (1974) v Balick et el. (1974) mostraron que la linea C 85a se origina en la cara frontal
de la nube molecular. v que se requicre una densidad de ny,~ 10° em™ para producirla. Sin
embargo, en este rimer modelo la densidad en las capas externas de la envoltura de CO (List
et al.. 1974) es de < 3x108em™. Una variante del modelo de Wilson consistiria en situar el
ridge (parte mds densa de la nube molecu ar, ver seccidn 2.2.2} cerca del borde frontal de la
nube molecular. En este caso, la linea C83a podria provenir de la zona de esta condensacién
mas cercana al observador. Sin embargo, no existe ningun argumento fisico para que la nube
sea tan asimétrica. Finalmente. tanto en el modelo de Wilson como su variante, se supone gue
la distancia entre las estrellas de Trapecio v la nube molecular es > 1pc. no existiendo razon
alguna para que la intensidad de la linea C 85« tenga un pronunciado maximo en la direccién del
Trapecio como fue encontrado por Balick ef al. {1974). Por otra parte, la velocidad radial media
de la nube varfa unos pocos kms™' sobre su extensién pero es tipicamente de 8kms~!. Sin
embargo, basdndose también en las [ineas de recombinacion del carbono de la nube molecular
(Zuckerman & Palmer, 1968; Zuckerman & Ball. 1973}, se observd que la velocidad del gas

221



222 Apéndice A. Los modelos empiricos de Qricn

neutro era de 9kms™! en el borde frontal de la nube coincidente con la region HIL es decir

estaba desplazada hacia el rojo en esta zona con respecto a la velocidad media de la nube
molecular.

direccion del

observadaor
T

direccion del

obsemdoq_ /@

direccion del

-—

observador

direccion del

-—

observador

## Region HIl compacta de Orion
# Regitn de fa linea de recombinacidn del carbono

Figura A.1: Distintas versiones del modelo de la nebulosa de Orion (M 42) propuesto por Wilson
(1958). En esta figura se presenta una posible relacion espactal entre la nube ertensa de CO,
la region de donde proviene las lineas de recombinacion del carbono, la region HII y la emision
del “ridge” molecular denso. La nebulosa KL se sitia cercu del centro del “ridge”. T representa
la posicion del Trapecto. E'n las dos ultimas versiones la distancia probable entre el Trapecio y
la region emisora de las lineas del carbono es de ~ 0.4 pe. Para todas las representaciones el
tamano de la envolture de CO no estd realizado o eseala.

En 1973, Zuckerman propuso un modelo para M 42 en el que el gas neutro y el gas ionizado son
tratados como sistemas en interaccién en lugar de entidades coexistentes, vecinas y separadas.
Su objetivo, era el explicar las diferentes velocidades que presentan ambas emisiones en la
nebulosa de Orién. La regiéon HII en este caso, se encuentra en el borde de la nube, de cara
al observador, y ha sido producida por la ionizacién del gas de una pequena region de la nube
molecular OMC 1 por parte del grupo de estrellas del Trapecio. En la figura 1.3 se presenta
un esquema del modelo de Zuckerman. en ella aparecen también los objetos mas importantes
de la regién cuya posicion relativa a la nube molecular se va a comentar a continuacién. El
nicleo de la nube molecular contiene la nebulosa infrarroja K1 asociada a la cual se encuentra
un cimulo de estrellas infrarrojas jévenes. Recluido entre el gas completamente ionizado y el
complejo molecular neutro, que se encuentra detrds del primero, se sitia una capa de material
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parcialmente ionizado. Es de aqui, principalmente, de donde proviene ia mayoria de la emision
de las lineas de recombinacion del carbono. Asf pues en este modelo de Zuckerman la expansién
de la regién HIT no se realiza de una manera simétrica con respecto de las estrellas excitadoras.
sine que ve “impedido” su avance en su cara posterior por la presencia de un medio denso que
es la nube molecular. Este modelo puede explicar las observaciones de Wilson et al. (1959) que
mostraban que ia emision del [O 1] estd tipicamente desplazada hacia el rojo en ~2.5kms™! con
respecto al [0 1L1], asi como las observaciones de Kaler (1967) que determinaron que el [Fell]
se encuenira también desplazado hacia el rojo con respecto al [OII]. Mediante el modelo de
Zuckerman estas observaciones serian interpretadas en base a que la radiacién proveniente de
lones con potenciales de lonizacién relativamente bajos se origina en regiones cercanas a la
region de interfase HE-HIL. La imagen de la region HIl en el modelo de Zuckerman es la de
una region H1I limitada por la ionizacién en el fondo (y probablemente en el norte y el este) y
expandiéndose libremente hacia el gas tenue situado delante.

Un aspecto importante que deben considerar los modelos de ias regiones H1I es el que se
refiere a la cinematica. En la tabla A.l se presentan las velocidades radiales de los distintos
constituyentes del sistema.

Region J Linea Vel sk ot AVprrmwum
| kms™'  kms™' kms™'  kms!
Nube molecular Lineas moleculares +26 +8 0 4
OMC1 | originadas en el rmdge de OMC i
Region interfase HII-H1 ] Lineas de recombinacion +23 +10 +2 4

Gas parcialmente ionizado \ del carbono
Estrellas del ! +29 +11 +3
cumilo «del I‘mperlo |

i Lineas de recombinacion del H +18 -2 - 10 27
‘ Lineas de recombinacion del He +16 -2 —10 24
Region HII | Lineas del [O1) +28 +10 +2 15
(M 42) | Lineas del [O 111}1 +20 +2 -8 L&
| Lineas del [N ] +22 +4 -4 20
| Lineas def ST 1* +122 +4 —4 22

TCon respecto a la nube molecular.

tCercanias de #1 ¢

Tabla A.l: FEstructura cinemdtica de Orion A.

Un analisis detabado de dicha tabla lleva a las siguientes conclusiones; Las estrellas del
Trapecio se estan moviendo hacia la nube molecular con una velocidad relativa a la de esta
dltima de 3km s~ La capa de gas parcialmente ionizado. interfase entre la regién HII v la nube
moioauldL se mueve también hacia esta dltima con aproximadamente la misma velocidad (~
2kms ). Ef gas ionizado sin embargo. fluye hacia fuera de la nube molecular con una velocidad
de ~10kms™' Isto es debido a que ¢l nnevo gas ionizado en la interfase de HII-H1/regién
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molecular, se encuentra en la zona mds densa de la regién ionizada (N, = 10" —=10%em—3 ). Puesto
que la temperatura electrénica en la regién ionizada es aproximadamente la misma en todos los
sitios (T, ~ 10*K), la presién (P = 2kN.T.) en la zona mas densa es mas alta que en fa menos
densa (regién situada delante o mds cercana al observador, V. ~ 10? cm™?). Este gradiente de
presion fuerza al gas ionizado a fluir de su lugar de origen hacia al espacio relativamente tenue
situado delante. El espacio dejado por el gas ionizado expedido es inmediatamente rellenado por
nuevo gas ionizado de la interfase HII—-H I. Este mecanismo mantiene el gradiente de presién que
fuerza a que continuamente el nuevo gas ionizado sea expulsado hacia fuera (fase “Champagne”).

Este proceso no sélo ocurre en Oridn (M 42) sino en la mayoria de las regiones H [ asociadas
con complejos de material neutro (Israel, 1978) en las que se crean estructuras similares a
“ampollas™ (blisters) que se desarrollan en los bordes de los complejos moleculares v que no
pueden aproximarse por los modelos tradicionales con simetria esférica (esferas de Strémgren ).
El fallo de estos modelos clasicos (Strémgren., 1939, Kahn, 1954) a la hora de ajustarse con los
datos observacionales, inspird nuevos modetos tedricos de regiones H 11 que generaron numerosos
e importantes trabajos (Tenorio—Tagle, 1979; Whitworth, 1979; Tenorio—Tagle et al., 1979:
Bodenheimer et al., 1979; Icke et al., 1980). La evolucién de una regién H 1T segiin estos modelos
que introducen la fase “Champagne” ha sido ya comentada en la seccion 1.4 v se representa
esquematicamente en la figura 1.4. Un modelo adaptado a la particular estructura morfoldgica
y cinematica de la Nebulosa de Oridn v de su complejo molecular asociado puede observarse en
la figura A.2.

As{ pues, nn estudio detallado de los procesos que ocurren en el nicleo de M 42 deben
tener en cuenta la complicada estructura de velocidades radiales observada sobre el area de gas
ionizado. Esta estructura se muestra en la figura A.3 donde se presentan tanto las regiones en
las que existe desdoblamiento (splitting) de [O [11] sobre el niicleo de M 42 como la distribucion
de velocidades radiales dei la linea H 76n. También se muestra la barra optica. dos filamentos
débiles cercanos a las estrellas del Trapecio, la posicidon del pico de radiocontinuo v la posicion
de los maximos en la distribucion de brillo de la emision de H5CO.

La ditribucién de las velocidades de la linea H 76a muestra una estructura redonda con
velocidades desplazadas hacia el azul en las regiones externas. Este hecho fue atribuide por
Pankonin et al. (1979) a la presencia de una “burbuja estelar” creada por los vientos estelares
o la presion de la radiacidon provenientes de la principal estrella ionizante 8' C. Su modelo, una
cavidad de gas jonizado en forma de copa moviéndose hacia la nube molecular, también explica
el desplazamiento de la posicion del radiocontinuo (mdximo de densidad) de la posicidn de las
estrellas del Trapecio como un efecto de proveccion, sugiriendo que el observador “ve” la nebulosa
con un angulo relativo al eje de simetria de la nebulosa {ver figura A.4).

Otra caracteristica de los datos cinematicos es la relacion existente de la velocidad no solo
con la posicion sino también con el grado de excitacion de la linea observada. Estos hechos
fueron observados primeramente por Kaler {1967) v por Balick et al. {1980).

Hay evidencias que indican que ciertos elementos como Fe®, Vet y [Of] con bajos po-
tenciales de tonizacidn (7.9, 16.7, v 13.6eV respectivamente) parecen originarse en jegiones
localizadas en el interior o cercanas a la interfase HI[—-H II/nube molecular. Todas tienen la
misma baja velocidad con respecto a la nube molecular (en el rango 0 - 2kms !} similar a las
velocidades de las lineas de recombinacién del carbono. Hay también evidencias de que el O1
en la “barra” se origina en el material neutro asociado con clla (Taylor & Miinch. 1974). Sin
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Figura A.2: Sistema de flujos de material jonizado originado en los bordes de M 42 (proba-
blemente en la parte posterior y en los lados este y norte). de Balick et al. (1974). La parte
de abajo de la figura representa una seccion alraves de la region del Trapecio ¢n la direccion
este—oveste sequn la tinea de mira. Las regiones rayadas representan la capa de material parcial-
mente ionizado (C 1), Lsta capa €s sin embargo. mucho mds compleja de lo que en esta figura se
representa. ya gue al menos, se han detectado tres componentes de velocidad por Jaffe & Panko-
nin (1978). La de 11kms'. situada en la reqion de gas parcialmente ionizado de detrds de la
nebulosa. la de $.5kms™1. que se econcentra en la “lineq oscura™ que scpara las nebulosas M 42
y M3 y finalmente la de thkms ", originada en lo region conocida como “hahia escure™ que
cs un entranle por delante de la nebulosa, de la nube molecular que envuelve la region noreste
de la misma. Lus probables fluctuaciones en lo densidad de la nube de qus neutlro se simbolizan

mediante un patron de puntos de densidad variable.
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Figura A.3: Distribucion de las veloeidades radiales en ln emision H 76 sobre el nucleo de M 42
(de Pankonin ¢t al.. 1979} comparado con las dreas en las cuales se produce el “splitting™ de
la linea de [O 1] (Wilson et al.. 1959). También se muestran los picos del radiocontinuo. los
mdzimos de la emision de HyCO originados en el “ridge " molecular ( Thaddeus ¢t al.. 1971), lu
“barra™ optica y dos filumentos que estan asociados con regiones para lus cuales se observa el

“split™ de la linea de [O111].
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gas neutro

—— linea de mira
del observador

Figura Ac: Modelo para ¢l nicleo de la nebulosa de Orion (de Pankonin et al.. 1979). La
radiacion ultravioleta cmitida por la estrella 8 ¢ Ori crea un cavidad de gas ionizado con forma
de “copa”. Enla escala de la derecha se muestran las velocidades (LSR ) de los distintos compo-
nentes de la region: gas neitro (i, ). region de recombinacion del carbono (ven), estrellas de
Trapecio (v.) ¢ hidroger  donizado en las regiones interior y exterior de la cavidad (v, y v,
respeclivamente J.
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embargo las velocidades observadas de (N1}, [SII] v {O [II] no muestran un patrén tan simple v
son dificiles de interpretar. Una explicacién de este esquema de velocidades mds complicado atri-
buye el fenémeno a flujos secundarios que interfieren con el primario dirigido aproximadamente
en la direccion de la linea de mira (ver figura A.2) {debe mencionarse que la velocidad observada
es una velocidad promedio que contiene contribuciones de diferentes flujos y diferentes regiones
que se sittan a lo largo de esta linea de visién del observador). Las lineas de recombinacién det
hidrégeno observadas son la superposicidon de lineas que se originan en regiones cercanas a la
nube molecular donde las densidades son bajas v las velocidades altas. Fl resultado final es que
la medida que se tiene de la velocidad estd pesada hacia {as altas velocidades. Esto sin embargo
no ocurre en la determinacion de las velocidades basada en las lineas de [N 1I]. [SII] u [O III],
va que las regiones ionizadas de donde provienen no participan del mismo movimiento que el
hidrégeno.

Segiin Meaburn {1975), los flujos de gas ionizado utilizados para describir ciertos aspectos
cinematicos de la Nebulosa de Orién pueden caracterizar la nebulosa por completo. Estos
flujos se piensa que son la causa del desdoblamiento del [OIII] en la direccién del miicleo de
M 42 (Wilson et al., 1959; ver figura A.3) y del desdoblamiento observado en otras regiones del
[NTI] (Deharveng, 1973). Una causa alternativa del desdoblamiento del [O III] podria ser la
presencia de “glébulos de materia neutra parcialmente ionizados” {P1Gs) envuelitos por {rentes
de ionizacidn (Dopita ef al., 1974). Laques & Vidai (1973} detectaron glébulos de este tipo, sin
embargo su situacion es cercana a las estrellas del I'rapecio y no coincide con las dreas en las
que fue detectado el desdoblamiento del |O 111].



Apéndice B
El radiotelescopio de Pico de Veleta

El radiotelescopio de Pico de Veleta se encuentra situado en Sierra Nevada {Granada, Espana)
v constituve junto con el interferémetro de Plateau de Bure (Grenobie, T'rancia) el instrumental
de que dispone el [LR.A.M. (lustituto de Radicastronomia Milimétrica). El LLR.A.M. es un
organismo internacional de investigacion constituido en 1979 v en la actualidad formado por
los sigulentes institutos: el C.N.R.S. francés ( Centre National de lu Recheerche Scientifique], el
MLP.GL aleman ( Maz Planck (lesellschaft) v el [LG.N. espanol {Iustituto Geografico Nacional).
Sierra Nevada fue elegida para la instalacién del radiotelescopio por su poca latitud geografica
(37 4" 5.6" N). su altitud (2870 m sobre el nivel del mar) v la baja cantidad de agua en la
atmosfera (en media. 4mm de agua precipitable en el zenit en verano v 2mm en invierno).

B.1 Caracteristicas del radiotelescopio

Baars ef al. (1987) publicaron las caracteristicas técnicas v los resultados de las primeras pruebas
realizadas con el radiotelescopio de Pico de Veleta. El telescopio es de tipo Cassegrain con
montura altazimotal, Su primer reflector es un paraboloide de 30m de didmetro v 10.5m
de distancia focal siendo el segundo reflector de tipo hiperbdlico con un didmetro de 2m ¥y
una excentricidad de 1.0746. El peso total de la parte movil del telescopio es de 800t. El
error cuadratico medio de la superficie del paraboloide, medido con técnicas de holografia. es
aproximadamente . - 80 pm siendo ¢l del rellector secundario de aproximadamente 15 um. La
estructura del telescopio puede sopartar coudiciones metearoldgicas extrernas de 30 cm de hielo
en la superficie del telescopio v vientos de 200 kilometros por hora. Su resolucién angular, dada
por la relacion £/ A, es menor que 10”7 a 1 mm y es la mejor alcanzada hoy cu dia con una antena
inica. En condiciones atmosféricas estables v con vientos de {2kms™', el error que se comete
en cf apuntado es de ~ 2,

En la tabla B.1 se dan los pardmetros del telescopio en el rango de frecuencias en el que opera.
Los parametros eficiencia de apertura (e,,). eficiencia del haz principal (B.7f) y eficiencia de
los haces delanteros { F, 7], se definen de la manera estandar {ver por ejemplo Kraus, 1936). Fl
factor 5/7T ., nos da [a conversién de temperatura de haz principal a flujo en Jy.
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frecuencia Eficlencia de  Eficiencia de  Cficiencia HPBW® Facror de Receptor
apertura haz principal  delantera conversion S/ T,
{GHz) Cap By Fosg (" (Jy/K)

90 0.50 .60 0.86 26 4.3 Jmm SIS

110 0.50 .60 (.86 21 4.5 3mm SIS

1406 00.50 0.69 (}.86 I7 1.6 2mm SIS

230 0.271 .45 .85 12.5 6.7 .3 inm SIS

250 0.271 0.44 0.85 i1 6.7 bolémetro

265 0.211 0.36 0.85 10.%8 6.7 1.3 mm SIS

345 0.107f (.18 (.85 5.3 7.0 .9 mm Schottky

"Anchura del haz de la antena a media potencia suponiendo un haz ganussiano,

2 . - . L - ..
Eficiencia de apertura a 43°. La antena esti ajustada para la eficiencia de apertura sea maxima a csta elevacion.

Tabla B.1: Pardmetros del radiotelescopio de Pico de Veleta.

B.2 Receptores y espectrometros

El telescopio opera en una configuracion de foco de tipo Nasmyth. La radiacidn se refleja en
el reflector secundario (hiperbélico) dirigiendo el haz hacia la sala de receptores. Formando un
angulo de 45° con el eje de elevacion se encuentran dos espejos que se encargan de llevar el haz
a un punto focal situado en la cabina v que se mantiene fijo con el movimiento en clevacién det
telescopio. Posteriormente el haz es desviado. mediante un sistema de espejos planos un divisor
de polarizaciones y un espejo dicroico. hacia distintos puntos focales permitiendo la observacion
de hasta con tres recepiores simultdneamente. La calibracidn de la escala de temperaturag. se
realiza insertando una carga caliente (material absorbente a 293 K) v una carga {ria (nitrégeno
liguido a 77 K) en el camino del haz entre el segundo espejo Nasmyth y el divisor de polariza-
ciones. En la actualidad el telescopio esta equipado con receptores 815 a 1.3, 2 v 3 mm. junto con
un receptor Schottky & .9 mm v un bolometro. En la tabla B.2 aparecen las temperaturas de
receptor en banda lateral doble {D5B) v 1a temperatura de sistema tipica, con buen tiempo, para
cada {recuencia si observamnos en banda lateral anica (S5B). En este caso ol ruido del especiro
en unidades de femperatura de haz principal viene dado por la expresion:

VTS

Bl T (B.1}
Beprv Aut

ATvg =
siendo Aw la resolucion espectral. f el tiempo de integracién sobre la fuente Ig}‘gB la temperatura
del sistema en banda lateral anica v AT yyp ef error cuadratico medio en unidades de Thyp.

Los espectrometros disponibles son dos bancos de filtros de 5312 canales de | MHz, un banco
de filtros de 256 canales de 100 kHz. un autocorrelador digital de 1024 canales con un ancho
de banda de 40. 80, 160. v 320 MHz. un banco acusto—aptico (AOS) con 361 canales de una
resolucidn similar ~ 0.5 M1z, v varios detectores de continuo de 500 MHz de ancho de banda. I3
primer banco de filtros de 512x L MHz. el de 256x100 kllz. v el autocorrelador pueden dividirse
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en dos para ohservar dos frecuencias diferentes. El autocorrelador v el banco de 256x100kHz
admiten offsefs en {recuencias diferentes para cada una de las partes en que han sido divididos.
También hay un spectrum ezpander para obtener una resolucion mayor que 100 kHz.

Rango  Tipo de receptor v TEsE st
(GlHz) (GHz) (K} (K)
23 =115 SIS 8 120 150 — 300
115 170 400 — 500
130 — 170 518 130 — 160 140 — 180 320 — 920
168: 230 B0
209 - 270 SIS 205 0 450
230: 200 300
245: 250 6500
265: 400 1201
270: 00 20600
325 — 356 Schottky 330: 720 2000 — 7000
315 (G0 2000 — 3000

Tabla B.2: Caracteristicas de los receptores del radiotelescopio de Pico de Velela.
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Apéndice C

El radical CN

C.1 Moléculas con momento angular electrénico

Debido a la interaccion del momento angular electrénico con el momento angular de la rotacién
mnolecular, las moléculas que tienen momento angular de spin electrénico “desapareado™ no
pueden ser tratadas como en el caso en que carecen de momento angular electrénico (ver por
ejemplo Gordv & Cook. [984). La naturaleza del espectro de microondas de tales moléculas
depende de su estado electronico y del grado de acoplamiento entre los distintos momentos
angulares (spin electrénico. momento angular orbital. y rotacion molecular).

Si una molécula diatémica tiene momento angular orbital electrénico L # 0. debido a la
simetria axial del campo eléctrico producido por el epnlace quimico en ¢l que se mueven los
elecirones. déste se acoptard con ol gje internuclear. Como resultado, el vector [ no estard fijo
en el espacio sino gue “precesara’” rapidamente alrededor del eje internuclear. ¥ no serda una
constante del moviniento. Sin embargo, si que es una constante del movimiento la componente
del mormento anguiar orbital a lo largo del eje del enlace cuvo valor es hM,; v donde My puede
tomar solo los valores:

My =L L-1.L—-2....-1 (C.1)

Lin el interior de un campo eléctrico, asi como en un campo magnético. ¢l cambio de sentido
en las direcciones del movimiento de log electrones. no altera ef estado energético del sistema.
pero sin embargo cambia la proveccion del momento angular orbital de My, a — M. Asi pues.
en las moléculas diatdmi-as. los estados que se diferencian inicamente en el signo de My, tienen
la misma energia {es dedir. son “degenerados™}. Por otra parte. estados con diferente | My, |
tienen en general diferentes valores de la energia va gue el campo eléctrico que produce el
desdoblamiento es muy fuerte. 51 la fuerza del campo eléctrico aumenta, L “precesara” mas
deprisa alrededor del eje del campo v consecuentemente perdera su significado como “momento
angular” mienfras que su componente a lo largo del eje del enlace permanecera bien definida.
Es por tanto mas conveniente clasificar los estados electronicos de las moléculas diatémicas

de acuerdo con el valor de | Uy |, que de acuerdo con el valor de L. Convencionaimente, la
magnitnd de la proveccion del momento angular orbital es designada mediante la letra griega A

v toma los valores:
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My |=0.1.2..... L (C.2)

El correspondiente vector de memento angular orbital A representa la componente del mo-
mento angular orbital de los electrones a lo largo del eje internuciear.

Asi en la molécula, por cada valor de L, hay £ + | estados distintos con diferente energfa.

Aquellas moléculas para las cuales A = 0 se dice que se encuentran en el estado ¥ para
aquellas en las que A = 1 se dice que se encuentran en el estado II; si A = 2 se dice que tiene
estados A, y asi sucesivamente. Los estados 1T, A, ¢, ... estan doblemente degenerados ya que
My, puede tomar fos valores +A v —A: los estados © son no degenerados.

Una jnvestigacién mds cercana de la estructura fina de las bandas electrénicas. muestra en
muchos casos una estructura de multiplete en la banda, en las lineas individuales o bien en ambas.
Al ignal que en el caso de los dtomos, este desdoblamiento es debido al “spin electrénico™

I.os spines de los eiectrones forman un spin resultante denotado por S al cual le corresponde
un numero cedntico 5 que es entero o semi-entero dependiendo de si el nimero de electrones en
la molécula es par o impar. En los estados © eomo el spin resultante S no estd afectado por un
campo eléctrico, esta fijo en el espacio mientras que la molécula no rote y mientras no exista un
campo magnético externo. Por otra parte. si A # 0 (estados [I. A, ...}, kay un cammpo magnético
interno en la direccion del eje internuclear debido al movimiento orbital de los electrones. Este
campo magnético causa una “precesion” del vector S alrededor de la direccion del campo. A la
componente de §alo largo del eje se la denota mediante el vector E. siendo su magnitud, en

unidades de fi, medida por el nimero cuantico ¥ (no confundir con el estado ©). Sus posibles
valores somn:

=55 1., § (C.3)

Es decir hay 2.5 + | valores posibies. En contraste con A, el numero cudntico ¥ puede ser
positivo o negativo y no esta definido para estados con \ = 0, es decir estados X.

Il momento angular total de los electrones requl{dnte a lo largo del eje de la molécula se
denota por {1 y se obtiene de la adicion de los vectores X y &, v asf para el namero cudntico

asociado al momento angular resultante alrededor del eje entre nmicleos tendremos:

A+ (C.)

Si A # 0y de acuerdo con C.3, hay 25 + 1 valores diferentes de A + ¥ para un valor dado
de A. Coomo consecuencia de la interaccion de S con el campo magnélico producido por A,
estos valores diferentes de A 4+ ¥ corresponden a distintos valores de la energla para los estados
molecuiares resuitantes. Asi un término electronico con un A # 0 se desdobla en un multiplete
de 25 + 1 componentes. Por otra parte si A = 0 no hay campo magnético en la direccién del
eje internuclear (el mimero cudntico ¥ no esta definido) v por tanto no hay desdoblamiento del
nivel energético de la molécula. Los estados ¥ son “simples” mientras que la molécula no rote.
No obstante, a la cantidad 25 + 1 se le denomina multiplicidad del estado independientemente
de que A tome o no el valor (b,

De igual manera a lo que se hace para dtomos, por nomenciatura. la multiplicidad 25 + |
se anade al simbolo que representa al estado electrénico como un superindice, y ademds el valor

o
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de A + ¥ se anade como subindice, Asi por ejemplo. el estado *A tiene las componentes ®As,
A, v PALL

C.2 Acoplamiento entre la rotacion molecular y el movimiento
de los electrones

tfasta ahora se ha tenido en cuenta el movimiento de los electrones en el campo eléctrico creado
por dos nicleos fijos v no hemos considerado el hecho de que tanto la vibracion como la rotacion
molecular tiene lugar simultaneamente al movimiento de los electrones. La interaccién entre
el movimicnto de los electrones y la vibracion molecular es esencial a la hora de calcular los
niveles vibracionales de una molécula asi como para ajustar la curva de potencial de un estado
electrénico puesto que esta curva representa la dependencia de la energia electrénica frente a
la distancia internuciear. La influencia de la rotacién molecular en la vibraciéon molecular es
evidente va que la primera introduce un término de distorsiéon centrifuga en la energia de la mo-
lécula que perturba ligeramente los niveles de energia vibracionales (ver por ejemnplo Herzberg).
Vamos a considerar ahora la influencia que tienen entre sif la rotacion molecular y el movimiento
de los electrones: es decir vamos a encontrar que nimeros cuanticos pueden describir [os niveles
rotacionales de los distintos estados electronicos v como sus energias dependen de estos nimeros
cuanticos.

C.2.1 La aproximacién de Hund. El “caso b”

Los diferentes momentos angniares en una molécula (el spin electrdnico, el momento angular
orbital de los electrones, el momento angular de la rotacién nuclear) forman una resultante que
se designa como J.al 113,1111 que en el caso de los dtomos {en ambos casos no se tiene en cuenta, el
spin nuclear). Sielspin S v el momento angular orbital A son cero (es decir, si tenemos un estado
'Y el momenio angular de la rotacién es idéntico al momento angular total J v tendriamos
el caso del rotor simple (ver por cjemplo Herzberg, 1950). En todos los demads casos hay que
distinguir entre las diferentes maneras que tienen de acoplarse los distintos momentos angulares
v estudiar los llamados “casos o acoplamientos de Hund”. Dado que CN es un prototipo del
denominado “caso b7, en este desarrollo nos restringiremos a exponer dnicamente dicho modeio.
Un estudio detallado de éste v demads casos puede ser encontrado en cualquier libro de fisica
molecular (Herzberg, 1950: Gordy & Cook, 1984, por ejemplo).

En el “caso b” de los modelos de Hund el spin electronico se acopla mas fuertemente a
N = A+ 0 {donde O es vector momento angular de rotacion de Ja molécula) que ai eje molecular
(“raso a” de los acoplamientos de Hund). L.sin em mbargo, continda fuertemente acoplado al eje
de la molecuia.

En la figura C.1 se presenta el diagrama de vectores para este caso: L precesiona répidamente
alrededor dol eje de [a molécula. A sesumaa O para formar el momento orbital total N, v éste
junte con 5 se suman formando J. alrededor del cual precesionan.

Ll momento de spin electronico se acopla usualmente con el eje de la molécula mediante el
acoplamiento spin—orbita (el spin se acopla a A preferiblemente que al propio eje). Sin embargo
para moléculas en las que A = 0, este acoplamiento es pequeno v es en ellas en las que tipicamente
se da el “caso b7 del acoplamiento de Hund.
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Figura C.1: Diagrama de veclores para el acoplamiento entre momentos angulares en el “caso
b” de la aprozimacion de Hund.

 Cuando A =0, el vecr:»  definido para el caso gencral como la composicion de los vectores
O (momento angular de ... rotacidn de la molécula) v A (momento angular orbital electronico)
es igual a a, y para moléculas en estado de multiplete X, el spin se acopla con N, yue ahora es
perpendicular al eje que conecta los micleos, para formar el eje de rotacidn f {ver figura C.2).
Los ndmeros cuanticos son ahora;

N=AA+LA+2.. . (€5

J=N+SN+S— 1L N+S—2. N5 (C.6)

C.2.2 Moléculas en el estado *~

Las molécuias que tienen spin electrénico pero no momento angular orbital v no tienen tampoco
un fuerte acoplamiento con el momento angular de los micleos. pueden estudiarse bajo el “caso
b” de la aproximacion de Hund. El spin se acopla con el cje de la rotacidn a través de la
interaccion del momento magnético de spin con el débil momento magnético gencrado por la
rotacién de la molécula. En una buena aproximacion, este campo es directamente proporcional
al momento angular de la rotacién de la molécula N, v el momento magnético de spin es g, 35
Cuando hay mis de un electron desaparcado en [a molécula, los spines individuales se acoplan
para formar un spin resultante mavor que % v resultandoe estados de multiplete mas grandes que
los estados de doblete X aqui considerados.

El operador Hamiltoniano para la molécula en el estado X7, incluyendo el término de
interaceion spin—rotacion y el primer término de la perturbacidn producida por la distorsion
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Figura (.2: Diagrama de -ectores para el acoplamiento entre momentos angulares en ¢l “caso
b7 de la aprorimacion de linnd pura moléculas en el estado .

centrifuga. pero no las interacciones nucleares. puede ser expresado como:

H=BN~ DN ' +3,N-§ (C.7)

Donde N es el operador rotacion, S el operador del momento angular de los electrones, &,
es la constante rotacional. D, es la constante de distorsién centrifuga v 7, es la constante de
acoplamiento entre los momentos angulares de spin v de rotacién para el estado vibracional o.
Si no se considera el momento anguiar debido a los micleos, el momento angular total J es el
vector suma de los momentos N v §. Del diagrama vectorial de la figura (.2 obtenemos la
relacion:

Jr= N2 508§ (C.8)
v oasi

- T l - — e
squguﬁ-yaﬁﬁy (C.9)

v por tanto el Hamiltoniano puede escribirse como:
Hﬂ&ﬁﬁﬂﬂp+fwﬂ‘wéﬁW (C.10)

Para ¢l modelo de acoplamiento del “caso b” de la aproximacién de Hund el hamiltoniano
C. 10, es diagonal en J. V. 5, v los elementos de fa diagonal tienen energias:

Ejxs = BNIN = 0= DoNAY 4+ 1)+ So [J0H D - ¥V + 1= S5+ 1] (G

| SR

donde los niameros cuanticos toman los valeres:

N=0,1,23,...
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AT
fﬁ‘\‘+z}\7§

v las reglas de seleccion para las transiciones rotacionales dipolares eléctricas son:
AN = £1y AJ =0, £1.

La transicion rotacional mds baja, .V = 0 — 1, es un doblete; las transiciones mds altas son
tripletes, sin embargo, la componente AJ = 0 es débil v su intensidad disminuye al aumentar
N por lo que sélo es posible detectar el doblete correspondiente a AJ = 1 en las transiciones
con numero cuantico NV elevado.

C.2.3 Estructura magnética hiperfina. Esquemas de acoplamiento

Aunque la estructura hiperfina debida al momento magnético dipolar de los niicleos no es tan
importante en los especiros moleculares como la debida ai momento cuadrupolar eléctrico de los
nicleos, no es por menos despreciable.

En aquellas moléculas en las que este efecto es considerable, en adicién al momento angular
electrénico que se acopla al eje de la molécula o al momento de la rotacion molecular segin los
distintos casos del acoplamiento de Hund. hay que considerar el momento del spin nuclear.

El spin nuclear puede acoplarse de diversas maneras con los distintos momentos angulares de
la molécula dando lugar nuevamente a diferentes casos. [stas clases de acoplamiento producen
una subdivisién de los acoplamientos de Hund introduciendo un subindice «. cuando el spin
nuclear se acopla con el eje de la molécula, o J cuando el spin nuclear no se acapla con ci eje
molecular sino con cualquier otro vector.

aproximacion de Hund, en

el “caso b™ de la aproximacion de Hund, en el cual el spin electrénico no estd acoplado
con el eje molecular. es muy improbable que el spin nuclear se acople con el eie internuclear
ya que la interaccion entre el débil momento magnético nuclear v el resto de los momentos de
la molécula es inferior a la existente entre el momento electronico y el resto de los momentos
moleculares. Asi pues. es de esperar que sdlo exista el “easo b7, Ahora bien. en esta situacion
tenemos una nueva subdivisién {ver figura C.3):

o (Caso bgn: .V e [ se acoplan para formar [, después Iy v 5 forman el momento total F.

o (‘aso bgs: S e I se acoplan para formar Fa, despuds 5 v N se acoplan dando lugar a el
vector /.

—

o Caso byy: .V v 5 se acoplan para formar J. y después J ¢ [ forman el momento total I
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Figura C.3: Esquemas de los acoplamientos entre el spin nuclear y el resto de los momentos
angulares de la molécula para el “caso b” de Hund

flay que hacer notar gue el subindice se ha afadido para designar, siguiendo el esquema de
los acoplamientos. ¢l vector al cual I se ha acoplado. De estos tres dltimos casos el primero.
bsar, €8 muy poco comun debido a que el moniento magnético asociadoe al spin de los electrones
es mds grande que el asociado al spin nuclear y por tanto resulta wés senciilo acoplarse a N que
al momento magnético nuclear. Is el tercer caso. by, ol mas comun siendo ademas C'N uno de
SUS Prototipos.

C.3 CN

El Hamiltoniano del estado ¢ = 0 *Y de (N puede ser aproximado por la expresién ( Townes &
Schawlow. 1955

= By— NN+ DN 420V -5 +bol -5+ enl. 5, + H, (CL12)

Fu donde V es of momento angular de rotacion. § (5 = {/2} es el spin del clectrdn. [/
(1 = L) el spin nuclear ¥ 11, ¢l término del cuadrupolo eléctrico. Los valores de las constantes
moleculares se especifican en la tabla C.1 {Valores determinados por Dixon & Woods, 1977).

( foob e By ‘ Dy \ Y0 1 ho ‘ € eq Q {
(DY | ! L (ATH:) l ;
CCN —I_:’m_} 0.07 © 56693.48 ‘ 0.192 | 217188 1 -33.967 | 60.322 | -1.287 ‘

Tabla C.1: Constantes moleculares del ON.
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Los estados “¥ pertenecen al “caso b” de la aproximacién de Hund lo que permite el despre-
ciar cualquier acoplamiento entre estados con diferente .V,

Los coeficientes de Einstein estan dados por la férmula habitual para las transiciones entre
estados puros (V. .J. F') en acoplamiento de Hund puro b4y:

Angp_ iy = 116x 107 u( Dy (v/100GHZ P R (C.13)
donde
2 2
g o 7t JoJ NN .
R=(2F + 1)(2] + 1)(2J +1){ J 7oy e (C.14)

Es de esperar que el acoplamiento bg; no sea puro va que la condicidn bo, co << 7o no se
cumple por completo v J no es, realmente, un buen nimero cudntico. Usualmente se adopta la
notacién “N J F” para los autovalores del Hamiltoniano . aunque sin embargo un estado puro
(NVJF) estd mezclado con otra componente (V.J £ 1F) via los elementos de matriz < NJF |
H | NJ £ 1F > cuvo valor es proporcional a (by + ¢p/2) { Radford, 1964). Debido al valor de las
constantes by y cg (ver tabla C.1), este factor para el (N es practicamente nulo v por tanto la
desviacién del acoplamiento bz; puro no excede un pequeno porcentaje v es sélo importante en
los calculos de frecuencias a la hora de tener en cuenta la superposicidn de las lineas de CN. En
la tabla .2 se especifican los valores de los coeficientes A;; calculados a través de las ecuaciones
C.13 y C.14. Finalmente, en la figura C.4 se presenta un esquema de los niveles de energia del
CN.

i—-3 N T Fo— N F g (MHz) A0 g L
3-20 1 /2 12 - 0 12 1f2 11312383 (302 26
=11 U2 /2 -0 1/2 3/2 11314019 10.50 2 210
2 L 1/2 372 - 0 /2 1j2 11317054 526 4 21.0
=1 1 2 32 - 0 1/2 3/2 113191.33 6.57 4 263
6-2 1 3/2 3/2 - 0 1/2 1/2 113488.14 6.63 1 26.5
51 1 3/2 5/2 0 1/2 3/2 113190.99 1793 6 716
=201 32 /2 - 0 L2 1/20 113499.65 060 2 212
6-1 1 3/2 3/2 - 0 1/2 3/2 113508.93 530 4 212
-1 1 32 12 - 00 1/20 3720 113520031 £33 2 27

Tabla C.2: Frecuencias (v;; ). probabilidades de transicion (A, ), pesos estadisticos (g;) del estado
superior € intensidades relativas (I.) de las transiciones entre los niveles i — j para el CN.
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