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Prefacio

El centro Galdctico (CG) es un regién fascinante donde existen objetos como Sgr A* (que
probablemente se trata de un agujero negro de varios millones de masas solares en el mis-
mo centro dindmico de la Galaxia), el “Gran Aniquilador” (donde se esta produciendo la
aniquilacién entre materia y antimateria) o la estrella de la Pistola (una de las estrellas mas
luminosas que se conocen).

En los 500 pc centrales de la Galaxia se encuentra una sucesion de estructuras de emisién
de continuo a longitudes de onda de radio conocidas en la actualidad como Sagitario (Sgr) A,
B1, B2, C,... También existen complejos de nubes moleculares asociados a dichas estructuras.
De hecho esos cientos de parsec centrales estan ocupados por un disco de gas molecular que
se conoce como Zona Molecular Central (ZMC) y que contiene un 10% del gas neutro de la
Galaxia.

Por sus caracteristicas sobresalientes algunos complejos como Sgr A y Sgr B2 han recibido
una gran atencién. El primero por situarse en torno al centro dindmico de la Galaxia y el
segundo por ser la nube mas masiva de la Galaxia y presentar una inusual riqueza quimica y
el mayor brote de formacién estelar masiva reciente que se conoce en toda la Galaxia.

Sin embargo, la ZMC en su conjunto ha recibido mucha menos atencién. Se han realizado
mapas de la emisién de distintos trazadores que han mostrado que la distribucién de gas en
trono al nicleo es muy asimétrica. También se han hecho estudios de nubes individuales
distribuidas a lo largo de toda la ZMC. En general las propiedades del gas de la ZMC son
muy homogéneas. La ZMC representa menos del 0.1% del volumen total de la Galaxia pero,
como ya hemos dicho, contiene un 10% del total de gas neutro. Aproximadamente un 90%
de ese gas se encuentra formando grandes nubes densas y turbulentas. A lo largo de toda la
ZMC se miden temperaturas del orden de 200 K. Estas temperaturas son considerablemente
mas altas que en el disco de la Galaxia, donde sélo se encuentran en pequenas zonas asociadas
a fenémenos de formacion estelar reciente. Se han propuesto varios posibles mecanismos de
calentamiento para el gas del CG pero ninguno puede dar cuenta de todas las propiedades
observadas y no estd claro como se compensan entre si los distintos mecanismos para dar
lugar a la homogeneidad observada. De hecho, no se conoce con certeza la cantidad total de
gas caliente y su morfologia, lo que no contribuye a aclarar cuales pueden ser los mecanismos
de calentamiento, como tampoco lo hace la falta de estudios a gran escala de la interaccién
de la radiaciéon UV o los rayos-X con la materia de la ZMC.

De modo similar a lo que ocurre con las altas temperaturas, en la ZMC se detecta emisién
extensa de moléculas que en otras regiones de la Galaxia sdlo se observan en pequenios nicleos
densos y calientes.

Otro aspecto extraordinario de la ZMC es que a pesar de la gran cantidad de gas denso
que se acumula en esta pequena regién de la Galaxia su eficiencia de formacién estelar es sélo
igual que en los brazos espirales del disco galactico.

Claramente, es necesario profundizar en el estudio de las condiciones fisicas y quimicas



de las nubes del CG para aprender més sobre los mecanismos responsables de la excitacién
del gas y de la quimica de las nubes, asi como sobre su relacién con las condiciones iniciales
y la evolucién de la formacién estelar en el CG. Ademds, la comprensiéon de los fenémenos
que tienen lugar en el CG es fundamental para entender los procesos que tienen lugar en los
nicleos de otras galaxias espirales.

En el Capitulo 1 de esta Tesis se presenta a modo de introduccién una visién global del
CG, principalmente enfocada al medio interestelar (morfologia, cinemadtica, las distintas fases
del medio interestelar,...) y con especial énfasis en las propiedades quimicas, la formacién
estelar y los mecanismos de calentamiento del gas molecular propuestos en la literatura.

El Capitulo 2 muestra un estudio de la envoltura de la nube Sgr B2 con alta resolucién
espacial. Por primera vez, se ha estudiado la morfologia del gas caliente en esta region
de la ZMC a escalas de ~0.1 pc. Se ha encontrado una estructura muy inhomogénea que
proporciona importantes pistas acerca del mecanismo de excitacién del gas.

Los Capitulos 3 y 4 presentan observaciones de hidrégeno molecular en un conjunto de
nubes distribuidas a lo largo de toda la ZMC. Asi se ha podido determinar por vez primera la
cantidad total de gas caliente en las nubes del CG y la abundancia de NHj en el gas caliente.
También se compara con las predicciones de algunos modelos de excitaciéon en choques y
regiones de foto-disociacién. En el Capitulo 4 se discute la emisiéon de Hy con més detalle en
dos nubes donde se ha podido estimar la razén orto/para del Hy y se ha encontrado que no
corresponde al valor de equilibrio a la temperatura del gas.

En el Capitulo 5 se muestra el analisis de la ionizacién a gran escala en la region del Arco
en lo que constituye el primer estudio del efecto conjunto de la radiacién de los cimulos del
Arco y del Quintuplete a largas distancias. La presencia de una burbuja de polvo caliente
casi vacia contribuye a que los efectos de la radiacién se sientan sobre grandes distancias.
También se discuten algunas propiedades de esta burbuja.

El Capitulo 6 presenta un estudio comparativo de las emisiones de CS, SiO y de la linea
a 6.4 keV del hierro neutro o poco ionizado. La emisién radio del SiO y la de rayos-X del Fe
estdn correlacionadas. Se proponen algunas explicaciones cualitativas.

Un resumen de los resultados obtenidos, junto con una discusién final del calentamiento,
la ionizacién y la quimica de las nubes del CG constituye el Capitulo 7. También se comentan
las lineas de trabajo futuro relacionadas con esta Tesis.

Por ultimo, los apéndices finales contienen informacion 1til sobre las moléculas de NHs y
H, y sobre distintos mecanismos de calentamiento que aclara y completa algunos aspectos
que no se han querido incluir en los capitulos anteriores para aligerar su lectura.
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Capitulo 1

El centro de la Galaxia

El estudio de la region del centro galactico estd intimamente ligado al nacimiento
de la Radio Astronomia. Carl Jansky observé la regién central de la Galaxia en la
década de los 30 aunque con la escasa resolucién espacial de su antena s6lo pudo
detectar el aumento de la radiacién de fondo galdctica hacia el centro de la Galaxia.
Segiin Palmer & Goss (1996), los primeros en darse cuenta de que Sagitario A (Sgr
A) era una fuente discreta situada en las proximidades del centro de la Galaxia fueron
Piddington & Minnet (1951). De aqui en adelante vamos a referirnos como Centro
Galéctico (CQG) a los cientos de pc centrales de la Galaxia (R < 450 pc), englobando
de este modo el Bulbo Nuclear (BN; R < 300 pc) de Mezger et al. (1996) y el complejo
Clump 2, que aunque no pertenece a la zona molecular continua que ocupa el BN
presenta caracteristicas similares. Para referirnos al centro dindmico de la Galaxia
diremos “el centro de la Galaxia”. CG, BN y otras abreviaturas utilizadas a lo largo
de esta tesis se encuentran en la Tabla 1.1. La distancia del Sol al CG es del orden de
~ 8.5kpc (este es el valor que adoptaremos a lo largo de esta tesis, véase Reid 1993
para una discusién de las distintas estimaciones de esta distancia). A esta distancia
1° corresponde a ~ 150 pc o de otro modo, 1 pc corresponde a ~ 24"”. Entre el sistema
solar y el CG hay una gran cantidad de polvo (Seccién 1.6) que extingue la radiacién
éptica y ultra-violeta (UV) procedente del CG, limitando cualquier observacién del CG
entre el infrarrojo (IR) cercano y los rayos-X blandos.

La Figura 1.1 muestra un mosaico de imdgenes del continuo a 90 cm obtenidas
con el Very Large Array (VLA).! Este mosaico, que cubre toda la regién central de
la Via Léctea, ha sido realizado por LaRosa et al. (2000) e ilustra a la perfeccién la
complejidad y lo fascinante de esta region. Ademas de filamentos largos y estrechos y
varios remanentes de supernova, se puede observar de suroeste a nordeste, a lo largo
del plano galdctico varios complejos: Sgr E; Sgr C, Sgr A,... (véase Palmer & Goss
1996 para una interesante discusion histérica de los nombres de las fuentes radio en el

CQ).

L'El VLA es un telescopio del National Radio Astronomy Observatory, dirigido por Associated
Universities bajo acuerdo con la National Science Foundation



2 EL CENTRO DE LA GALAXIA

1.1 Morfologia y masas

La mayor parte del gas neutro que se encuentra entre los 0.3-2 Kpc centrales de la
Galaxia forma un disco inclinado respecto al plano galdctico en unos 13°, y aunque
es mds visible en la linea del hidrégeno neutro (H I) a 21 cm, se sabe que el gas
molecular también presenta esta distribucién (Liszt & Burton 1978; Burton & Liszt
1992). Contenida en este disco, hay una zona molecular particularmente densa que se
extiende unos ~ 450 pc (aproximadamente los 450 pc centrales) y que acumula el 10 %
del gas neutro de la Galaxia. Es lo que Morris & Serabyn (1996) denominan la zona
molecular central (ZMC). La ZMC se encuentra por tanto en el Bulbo Nuclear (BN;
R < 300 pc) de Mezger et al. (1996). Las masas de gas, estrellas y otros pardmetros
tanto del BN como del Disco Galdctico (DG) y del Bulbo Galactico se encuentran en
la Tabla 1.2.

La Figura 1.2 muestra la emisién de *CO de Heiligman (1987) sobre los contornos
de la emisién de continuo a 10.7 GHz (Handa et al. 1987). Al contrario que el disco
de H I, la ZMC no parece estar inclinada. La distribucién no es simétrica en longi-
tud galactica, sino que aproximadamente 3/4 partes del gas molecular se encuentra a
longitudes positivas. Tampoco es simétrica en velocidades, otros 3/4 del gas ligera-
mente diferentes a los anteriores tienen velocidades positivas (Fig. 1.3). Comparando
distintas estimaciones, Giisten (1989) propuso que la masa total del gas de la ZMC
es de 107993 M. Las estimaciones més recientes a partir de la emisién de rayos-y
(Mayer-Hasselwander et al. 1998) y de un trazador épticamente delgado como es el
C!80 (Dahmen et al. 1998) son consistentes con ese valor. La masa del material molec-
ular es del orden de un 2.5% de la masa estelar total en la regién. La mayor parte de
la masa se encuentra formando grandes complejos de nubes moleculares con tamafios
de hasta ~ 50 pc. En general, estos complejos moleculares son la contrapartida neutra
a las estructuras que se identifican en los mapas del continuo a longitudes de onda
de radio de la Figura 1.1. A continuacién vamos a repasar las principales estructuras
morfoldgicas que se observan en el CG:

Sgr E

Sgr E estd situado a | ~ —2°2 . En las imagenes del VLA es un conjunto de pequenas
fuentes de tamano menor de 2' y naturaleza térmica (Liszt 1992; Cram et al. 1996)
que tienen su contrapartida en el IR lejano (Odenwald & Fazio 1984). La masa de
material ionizado es de 310® Mg, pequena comparada con la masa de material neutro
asociado. Parece que Sgr E es un complejo de nubes moleculares y regiones H 11 donde
existe formacion estelar relativamente reciente.

Sgr C

Este es uno de los tres grandes complejos del CG (junto a Sgr A y B). Estd situado
al ~ —0°55 y es considerablemente mas complejo que el anterior. Ha sido observado
con el VLA por Liszt & Spiker (1995), encontrando la presencia de estructuras de
tipo “céscara” (posiblemente un remanente de supernova), filamentos y varias fuentes
compactas, que en su mayoria son de tipo térmico. Algunas de estas, también estan
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Figura 1.1: Mosaico de imdgenes del VLA del continuo a 90 cm donde se aprecian remanentes
de supernova (SNR), filamentos (Threads), el Arco (Arc) y los complejos Sgr A, C,...
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Tabla 1.1: Algunas de las abreviaturas que se repiten a lo largo de esta tesis

BN Bulbo Nuclear (R < 300 pc)

CG Centro galdctico (R < 450 pc)

DG Disco galactico

FNT Filamento no-térmico

FT Filamento térmico

IR Infrarrojo

ISAP IS0 Spectral Analysis Package

ISO Infrared Space Observatory

LWS  Long Wavelenght Spectrometer

MSX  Midcourse Space Ezxperiment

PDR  Photo-dissociation Region, Regién de foto-disociacién
RC Rayos césmicos

RIL  Resonancia interna de Lindblad

Sgr Sagitario

SWS  Short Wavelenght Spectrometer

uv Ultravioleta

VLA  Very Large Array

XDR  X-ray Dominated Region, Regién dominada por rayos-X
ZMC Zona molecular central

asociadas con fuentes IR de Odenwald & Fazio (1984). Entre las fuentes de tipo no-
térmico destaca un filamento largo y estrecho (filamento no-térmico; FNT) similar a
los que constituyen el Arco proximo a Sgr A. La similitud es tal que incluso también se
encuentra una fuente térmica perpendicular al FNT (como La Hoz y los FNT del Arco).
El FNT podria estar asociado con el borde de una nube molecular (Bally, Yusef-Zadeh
& Hollis 1989) que se observa en varias moléculas y en el continuo a 800 um (Lis &
Carlstrom 1994). La masa del material neutro serfa de ~ 510° M, (Liszt & Spiker
1995; Lis & Carlstrom 1994), su densidad de Hy de ~ 610° ¢m™ y la densidad de
columna de H, puede llegar a 210%3 c¢m 3.

Sgr A

En este complejo se conocen varias estructuras tanto de emisién de continuo en ra-
dio como de material molecular (consiiltese para mas detalles el excelente articulo de
revisién de Mezger et al. 1996). A continuacién se describen las estructuras més
sobresalientes.

e Sgr A*: es una fuente compacta de radiacion sincroton situada muy cerca, o en
el mismo centro dindmico de la Galaxia. Estudiando la dindmica de las estrellas
que orbitan a su alrededor se deduce que la masa central es de ~ 2.510° Mg,

siendo el mejor candidato a agujero negro masivo que se conoce en la actualidad
(Genzel et al. 2000).

e Sgr A Oeste es la region H 11 central que contiene a Sgr A* en su centro. Parte
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del gas ionizado presenta una estructura espiral.

e El Disco Circunnuclear: se trata de un toro de gas neutro que rodea a Sgr A
Oeste. El material rota en torno al centro de la Galaxia con velocidad de ~ 110
km s~! y un periodo de ~ 10° afios. Recientes observaciones de NH; (Coil & Ho

1999) parecen probar que hay gas molecular cayendo desde el disco circunnuclear
hacia Sgr A*.

e Sgr A Este: Es una fuente de radiacién sincroton con forma de cascara de rema-
nente de supernova que probablemente exploté hace ~ 510% afios.

e M-0.13-0.08 y M—0.02-0.07: Estas nubes constituyen el complejo molecular de
Sgr A y a veces son denominadas como las nubes de +20 km s=! y +50 km s7!,
respectivamente. La segunda de estas nubes es donde tuvo lugar la explosién que

cre6 Sgr A Este y se presenta comprimida por efecto de la misma.

El Arco

El Arco es una estructura ligeramente arqueada perpendicular al plano galdctico a
[ ~ 0217. Emite radiacién sincrotén excepto en una estrecha franja en el plano galéctico,
donde aparece superpuesta una fuente de continuo térmico (G+0.18-0.04) que por su
forma se conoce como La Hoz (The Sickle). Las observaciones de alta resolucién con el
VLA revelaron que el Arco esta en realidad formado por varios filamentos largos, muy
estrechos y bastante rectos. Por ello se conocen como Filamentos Rectos o Filamentos
No-Térmicos (FNT; véase también la Seccién 1.3). El Arco estd aparentemente conec-
tado con Sgr A por una especie de “puente” a latitud galactica positiva que al contrario
que los FNT emite radiacion de origen térmico. Las observaciones de esta zona con el
VLA mostraron que el “puente” estd constituido por varios filamentos arqueados que
se conocen como Filamentos Térmicos (FT) o Filamentos Arqueados.

La cresta de polvo y G0.3340.00

En el mapa de emisién de continuo a 800 um de Lis & Carlstrom (1994) se observa una
estrecha cresta de emision de polvo que aparentemente conecta el Arco con las regiones
H 11 de Sgr B1. La emisién presenta subestructuras coincidiendo la condensacién mas
significativa con el maximo de amoniaco M+0.25+0.01. Lis et al. (2001) no han
encontrado ninguna evidencia de que el polvo este siendo calentado desde el interior de
las nubes ni de que haya formacién estelar masiva, a pesar de la gran masa de material
molecular.

G0.33+0.00 ha sido recientemente propuesto por LaRosa et al. (2000) como un
nuevo remanente de supernova. En proyeccion, la cresta de polvo se observa sobre
G0.3340.00 pero no estd claro si estdn de algin modo asociados.

Sgr B

Este complejo esta compuesto por las fuentes conocidas como Sgr B1, G0.6-0.0 y Sgr
B2.
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e Sgr B1l: La emisién de continuo en radio en Sgr Bl es de origen térmico, pero al
contrario que la de su vecino Sgr B2, estd dominada por fuentes extensas en vez de
compactas (Mehringer et al. 1992). Este hecho sugiere que ambas regiones estan
en distinto estado evolutivo, siendo Sgr B1 aproximadamente 10° afios més viejo
que Sgr B2. Por otro lado, Sgr B1 estd interaccionando con una nube molecular
que lo rodea parcialmente y que parece estar expandiéndose. Sofue (1990) ha
estimado que esta nube empezé a expandirse hace ~ 10° afos y ha sugerido que
la causa pudo ser un brote de formacion estelar en Sgr B1.

e (G0.6-0.0 estd situada entre Sgr B1 y B2 y se compone de al menos cuatro regiones
H 11 ultracompactas (Mehringer et al. 1992) y una estructura extensa con forma
de arco que parece conectar Sgr B1 con Sgr B2. La velocidad del material ionizado
de G0.6-0.0, medida con observaciones de lineas de recombinacién de hidrégeno,
es intermedia entre la de Sgr Bl y B2. Este hecho apunta en la direccién de
que ambos complejos estan en realidad asociados y su proximidad no se debe
simplemente a una coincidencia geométrica.

e Sgr B2: Este complejo de radio continuo y emisién molecular es una de las re-
giones de formacién estelar mas activa de la Galaxia. Las fuentes mas intensas
(Sgr B2M y Sgr B2N) también son luminosas fuentes en el IR y presentan todas
las caracteristicas de que se ha producido formacién estelar reciente como son la
presencia de maseres de OH y H,O y de regiones H 11 ultracompactas y una lumi-
nosidad IR de 107 L. Las observaciones con el VLA resolvieron Sgr B2 M y N en
19 regiones H 11 ultracompactas (Gaume & Claussen 1990). Cerca de las regiones
H 11 hay también varios nicleos calientes y rodeando estas regiones de forma-
ci6n estelar hay una “envoltura”molecular (ver la representacién esquemadtica de
Hiittemeister et al. 1995). El conjunto constituye una nube molecular gigante
con un tamano de ~ 45 pc y una masa total de ~ 710 Mg que se considera el
mayor complejo molecular de la Galaxia. También es una de las fuentes de la
Galaxia mas prolifica a la hora de detectar moléculas. En cierto modo, Sgr B2
parece un pequeno niucleo galactico, con un brote de formacién estelar masiva
en su centro y una envoltura molecular caliente de caracteristicas similares a la

ZMC.

Sgr D

El complejo de emisién de continuo en radio estd constituido por dos fuentes extensas
a [l ~ 1°1. La fuente situada mas al sur es un remanente de supernova mientras que la
otra es una regién H 11 compacta rodeada por un halo de emisién difusa (Liszt 1992;
Mehringer et al. 1998). Sgr D también es un complejo molecular que se extiende desde
[ ~ 121 hasta [ ~ 196 en el mapa de C'®O de Dahmen et al. (1997) o hasta [ ~ 129 en
el mapa de *CO de Bally et al. (1988). Por esta razén Bally et al. lo denominaron
como “Complejo a [ = 1°5”. En el mapa de HNCO de Dahmen et al. (1997) también
aparece en esta region un destacado maximo a [ ~ 1265 que no tiene contrapartida en
C®0. Sin embargo, a la vista de su velocidad, no est4 claro si esta nube tan particular
esta realmente asociada a Sgr D.
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Figura 1.2: Los contornos gruesos corresponden al 25 y 50% de la emisién de '3CO en Ia
ZMC (Heiligman 1987) y los contornos equivalentes de la profundidad dptica del H,CO en el
Clump 2 (Zylka et al. 1988). Los contornos delgados representan la emisién de radio continuo
a 10.7 GHz (2.8 cm; Handa et al. 1987). También se sefialan las estructuras mds prominentes,
tanto en emisién de continuo radio como de lineas: (Sgr A-E), el 16bulo (LOBE), el Arco
(ARC) y el “puente”(BRIDGE), que lo conecta con Sgr A (Figura de Giisten 1989).

Clump 2

Situado a [ ~ 322, se trata de un interesante complejo molecular conocido, y denom-
inado de ese modo, desde el estudio de la emisién de CO de Bania et al. (1977). La
anchura de las lineas de CO en este complejo son espectaculares, alcanzando valores de
~ 100 km s™! (en un haz de 65”). Probablemente son las lineas mas anchas medidas en
la Galaxia. Stark & Bania (1986) observaron '*CO y CS con un haz de 20" y llegaron
a la conclusién de que la gran anchura de la las lineas de CO se debe a la superposicién
de 16 condensaciones densas (210* c¢m ?) que emiten en CS. La masa de cada una de
ellas seria de 210° M, y estarian ligadas gravitacionalmente, si embargo el complejo
Clump 2 como entidad no esta ligado por la gravitacion. Aunque este complejo no
forma parte de la ZMC continua, en realidad presentan caracteristicas similares.

1.2 Cinematica

La Figura 1.3 muestra el diagrama posicién-velocidad (diagrama [-v) derivado a partir
del mapa de CO de Bally et al. (1987) donde se pueden distinguir dos componentes.
Una componente con velocidades aproximadamente circulares que en el diagrama [-v
forma una linea diagonal con v = 0 para [ ~ 0° y estd formada por nubes densas
que se suelen denominar como nubes del disco del CG y que constituyen un ~85 %
de la masa de la ZMC. Los grandes complejos de nubes como Sgr A, Sgr B o Sgr
C son parte de esta componente. La otra componente es una envoltura trapezoidal
con vértices en (I,v) = (198,200 km s71),(1°8,—40 km s7!), (—1°1,—200 km s~!),
(—028,140 km s~!). Est4 constituida de nubes menos densas que las del disco del CG
y que presentan velocidades no circulares. Esta componente se interpreté inicialmente
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Figura 1.3: Diagrama posicién-velocidad obtenido de la emisién de CO de Bally et al. (1987)
para el intervalo de latitud |b| < 021 (Figura de Binney et al. 1991).

como un anillo de 180 pc de radio expandiéndose a unos 150 km s~! (Bania et al.
1977). Posteriormente se ha identificado con la respuesta del gas a un potencial barrado
(Binney et al. 1991). La presencia de una barra puede explicar de manera sencilla
la gran cantidad de gas con velocidades “prohibidas”, es decir, no consistentes con
orbitas circulares. La fotometria en el infrarrojo cercano y las cuentas de fuentes IRAS
proporcionan otras evidencias de la presencia de una barra.

En los dltimos anos se han realizado varios modelos de la cinematica y la dindmica
del gas en la region central de la Galaxia en el contexto de un potencial barrado. En
el modelo de Binney et al. (1991) la barra rota en el mismo sentido que la Galaxia con
un patrén de velocidad de ~ 60 km s~ kpc™! y estd inclinada respecto a la linea de
mira en unos 16°. La corrotacién estaria situada a un radio de 2.4 kpc. Sin embargo,
hay que senalar que los parametros de la barra derivados por los modelos que tratan de
explicar principalmente la dindmica del disco de HI difieren respecto a los derivados por
Binney et al. (1991) para la ZMC. Los modelos de Fux (1999), Englmaier & Gerhard
(1999) y Weiner & Sellwood (1999), coinciden al derivar patrones de velocidad de
~45 km s~'kpc™!, una orientacién de ~30° respecto a la linea de mira y un radio de
co-rotacion de ~4 kpc.

En cualquier caso, parece que existe la menos una resonancia interna de Lindblad
(RIL) a un radio aproximado de 200-300 pc. Entre la co-rotacién y la RIL el gas
se mueve en Orbitas alargadas alineadas con la barra (6rbitas x; de Contopoulos &
Papayannopoulos 1980, ver la Figura 1.4). La dindmica del disco de HI que se ex-
tiende mas alla de la ZMC se puede modelizar en términos de estas 6rbitas. En las
proximidades de la RIL las orbitas x; se auto-intersectan y se producen choques que
comprimen el gas y provocan la formacion de las nubes moleculares que constituyen la
ZMC. Los choques también provocan que el gas pierda momento angular y caiga hacia
érbitas més internas (érbitas xo, ver mas adelante). El gas que constituye los limites
del diagrama [-v obtenido para el gas de la ZMC debe corresponder a las orbitas x;
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Figura 1.4: En el panel izquierdo se muestran con lineas continuas algunas drbitas z1 y con
lineas a trazos algunas orbitas xo. La linea recta indica la linea de mira desde el Sol hacia el
centro de la Galaxia. El panel derecho muestra la prediccion tedrica del diagrama 1-v para
esa linea de mira

mas internas. Estas érbitas son las que le dan al diagrama [-v su caracterisitica forma
trapezoidal (Binney et al. 1991; véase también la Figura 1.4).

A radios menores que el de la RIL el gas se mueve en 6rbitas zo (Contopoulos &
Papayannopoulos 1980). Estas son drbitas de pequeiia elipticidad perpendiculares a la
barra y en el diagrama I-v producen una linea casi recta que pasa por el (0,0) (Figura
1.4). En el contexto de las érbitas en un potencial barrado también se pueden producir
choques en la zona donde se cortan las érbitas x; y x2. Por efecto de los choques
las nubes de gas disipan parte de su energia cinética y pierden momento angular y
el material puede ir cayendo hacia el centro de la Galaxia. Morris & Serabyn (1996)
estiman que la cantidad de gas que atraviesa la RIL en ~ 0.4 Mg afio~!. Esta cantidad
de gas es del mismo orden que la tasa de formacién estelar en la ZMC (0.3-0.6 M afio™!,
Secci6n 1.8).

La dinamica del CG dista de ser entendida en su totalidad. Por un lado, todavia no
se explicado el origen de la asimetria de la ZMC y su diagrama /-v. El hecho de que la
barra esté inclinada respecto a la linea de mira en ~ 15 — 30° puede explicar en parte
la asimetria espacial observada pero cuantitativamente este efecto no es suficiente. La
asimetria del disco nuclear es frecuentemente observada en galaxias externas. Por ello
no es probable que se deba a un fenémeno transitorio. Algin mecanismo debe explicar
su existencia. Por ello se cree que ademéas de la onda m = 2 que da origen a la barra
también debe existir una perturbacién m = 1 en el CG (Combes 1994, 1996). Por otro
lado, las diferencias entre los parametros de la barra derivados con los modelos que
tratan de explicar la dindmica de la ZMC respecto a los que se centran en el disco de
H 1 podria deberse a la presencia de una pequeinia barra no acoplada con la grande y
con un mayor patrén de velocidad (Combes 1994, 1996).
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1.3 El campo magnético

El campo magnético en el CG (~ 2 mG) es méds de un orden de magnitud més in-
tenso que en el DG. Analizando la radiaciéon sincroton se encuentra que las lineas de
campo magnético en el medio inter-nube es perpendicular al plano Galactico. Una
prueba es la existencia de FNT, como por ejemplo, los del Arco (Yusef-Zadeh & Morris
1987a). Estos filamentos son estructuras polarizadas de unas decenas de parsecs de
longitud pero menos de 1 pc de anchura que emiten radiacién sincrotén. Excepto uno
descubierto recientemente (el “pelicano”, Lang et al. 1999), todos son précticamente
perpendiculares al plano de la Galaxia. Se cree que estan orientados segun la direccién
de un campo magnético bipolar que se extenderia en la misma escala que la ZMC.
Serian tubos de flujo magnético iluminados por la inyeccién de particulas relativistas
procedentes de alguna fuente local. Por ejemplo, la ionizacion de La Hoz por efecto del
Quintuplete proporcionaria los electrones que tras ser acelerados emitirian la radiacién
sincrotén que ilumina los FNT del Arco (Serabyn & Morris 1994). De hecho, se ha
encontrado que todos los FNT estudiados en profundidad estdn interaccionando con
alguna nube molecular. El hecho de que, a pesar de todo, los filamentos no muestren
ninguna deformacién, da idea de la intensidad del campo magnético. Del equilibrio
entre las presiones de las nubes y la presién magnética se deriva que la intensidad del
campo debe ser de ~ 2 mG como se ha dicho anteriormente (Yusef-Zadeh & Morris
1987a; Morris & Serabyn 1996). De las medidas del efecto Zeeman en observaciones
de maseres de OH se deriva que la magnitud de la componente del campo magnético
paralela a la linea de mira también es de ~ 2 mG (Killeen et al. 1992; Yusef-Zadeh et
al. 1996). En el contexto de un campo poloidal en el CG, el “pelicano”debe marcar la
regiéon de transicion en la orientaciéon del campo magnético.

Al contrario que en el medio inter-nube, analizando la polarizacion de la emision IR
del polvo, se encuentra que dentro de las nubes el campo es paralelo al plano galactico.
No estd claro a que se debe, pero Morris & Serabyn (1996) apuntan que el hecho de que
sean ortogonales indica que ambos son relativamente independientes y que es posible
que la forma del campo en el interior de las nubes se deba a las mismas tensiones que
le dan forma a las propias nubes.

1.4 El plasma muy caliente

El satélite japones ASCA ha confirmado las observaciones de ROSAT en el rango de
energias < 2.5 keV y ha extendido nuestra visién del CG a energias entre 2 y 10 keV.
En particular, se ha confirmado la presencia de una fuente que coincide con Sgr A* con
un margen de error de 10”. En el rango de 2-10 keV (rayos-X duros) se ha encontrado
la presencia de emision difusa en los ~ 200 pc centrales de la Galaxia. La emision
estd bien correlacionada con la emisién de continuo radio (Koyama et al. 1996). Las
estimaciones de la temperatura del plasma que emite los rayos-X duros varian desde
los ~ 1 —3keV (~ 107 K; Markevitch et al. 1993) a los ~ 10 keV (~ 10® K; Koyama
et al. 1996). La primera estimacién es menor debido a que se tiene en cuenta que
la emisién a energias del orden de 10 keV puede deberse, en parte, a la dispersion de
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Tabla 1.2: Algunos pardmetros de la Galaxia (tabla adaptada de Mezger et al. 1996).

Bulbo Nuclear Bulbo Galactico Disco Galactico

R? (kpc) <03 0.3-3 3-14
MP (Mg)  410° ~10%0 910
LS (Lg) 1.410° 3.510° 3.610'0
Mg, (Mg) 107 3107 10°
Mg, (Mg) 108 < 108 9108
7' (Zo) 2 4-0.1 3-1
L% (L) 1.310° 1.110%°
(T,)* (K) 28 15-22
QH)! (s7!) 2102 210%
M (Mg)  1.310° 1.110%
(B)* (mG) 2 <0.1

Radios en que se define cada region.
Masa de la componente estelar.
Luminosidad de la componente estelar.
Masa de hidrégeno neutro.

Masa de material molecular.
Metalicidad.

Luminosidad infrarroja.

- o & o T 9o

=]

Temperatura promedio del polvo.

Flujo de fotones del continuo Lyman.

J Masa de la componente extensa de gas ionizado de baja densidad.
Intensidad del campo magnético.

rayos-X en la ZMC (ver Morris & Serabyn 1996). A las temperaturas de ~ 10® K,
tipicas del gas intergalactico, el plasma no estaria ligado a la Galaxia (Sunyaev et al.
1993) y deberia expandirse a velocidades de ~ 1000 km s}, lo que implica un tiempo
dindmico de ~10° afios. Para explicar la energia necesaria para crear este plasma
deberia haber ocurrido una explosién muy energética en el CG (Sunyaev et al. 1993).
Las estimaciones méas bajas de la temperatura (107 K) son del orden de las medidas
en remanentes de supernova pero la medida de emisiéon implica un numero de 1000
supernovas. Por lo tanto, no esta claro el escenario en el que se originé este plasma.
Quizas la explicacion mas simple es un violento brote de formacién estelar en el pasado.

Ademads de la emision de continuo también se detectan lineas de elementos muy
ionizados, como la linea a 6.7 keV del hierro con sélo dos electrones. Gracias a la alta
resolucién espectral de ASCA, se ha podido descubrir emisién extensa en lineas de
elementos neutros o poco ionizados como la linea del hierro a 6.4 keV. La emision en
esta linea presenta tres claros maximos: Sgr A, Sgr B2 y un méximo en la region del
Arco. Los dos primeros estdn asociados a las nubes de Sgr A y Sgr B2. Sin embargo
Koyama et al. tienen problemas para explicar el méximo de la zona del Arco, puesto
que no se conoce ninguna gran nube molecular en la regién donde se observa la emision
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de rayos-X. Recientemente, la comparacién de la emision de rayos-X con la emision en
el IR medio ha aportado importantes datos sobre el origen de este maximo de la linea
de hierro a 6.4 keV (Capitulo 5). El hecho de que la emisién en la linea del hierro a
6.4 keV estd muy bien correlacionada con el gas molecular (Koyama et al. 1996; ver
también el Capitulo 6) sugiere que parte de la emisién puede deberse a la dispersién
de rayos-X en las nubes de la ZMC. De hecho Murakami et al. (2000) sugieren que Sgr
B2 es una nebulosa de reflexién de rayos-X. Sin embargo, hay algunas evidencias de
que la emisién puede tener un origen local (Capitulo 6; Sidoli et al. 2001).

A energias todavia mayores, en el rango de los rayos-v, se ha encontrado emision
extensa en la linea A1-*Mg a 1.8 MeV (Diehl et al. 1993). El tiempo de vida
medio del 26Al es de ~10° afos, lo que indica que ha habido un episodio reciente de
ntcleosintesis, y por tanto de formacién estelar masiva, en el CG. En cuanto a la emision
de continuo, Mayer-Hasselwander et al. (1998) han analizado las observaciones del
Compton Gamma-Ray Observatory (y reanalizado los datos de COS-B), comprobando
que no hay ningtin déficit en la emision de rayos-y en el CG como sugirieron Blitz et
al. (1985) a partir de las observaciones de COS-B. Mayer-Hasselwander et al. analizan
varios escenarios para explicar la emisiéon del CG a estas energias. Sin embargo, no
encuentran evidencias ni de fuentes locales de rayos-y ni de un mayor flujo de rayos
cosmicos en los complejos de la ZMC.

1.5 El gas ionizado moderadamente caliente

Mezger & Pauls (1979) estiman que en el mapa del continuo a 6 cm, la mitad de
la emisién observada es de origen térmico. De esta un 40 % proviene de regiones H
11y el 60 % restante de regiones ionizadas de baja densidad y extensas. El niimero
total de fotones del continuo de Lyman en el BN es del orden de 210%? s7!. La
distribucién del continuo radio de origen térmico, al igual que la del continuo IR lejano
(Odenwald & Fazio 1984), es menos asimétrica que la del gas molecular, lo que indica
que las fuentes que ionizan el gas y calientan el polvo estdn distribuidas de manera
mas uniforme que las nubes discretas. Mezger & Pauls (1979) y Pauls (1980) han
resumido las propiedades de las lineas de recombinacién observadas en las regiones H
11 compactas y en la componente extensa. El gas ionizado rota en el sentido general de
la Galaxia. Las anchuras de las lineas de recombinacién en la componente extensa son
de 50-100 km s~!, lo que indica un alto grado de turbulencia en el material ionizado.
Petuchowsky et al. (1996) han estimado que el grosor del material ionizado es de ~30
pc lo que sugiere que la formacién estelar masiva se restringe basicamente al plano
galactico.

Con el VLA se han observado lineas de recombinacién con alta resolucién en Sgr
D y E (Liszt 1992; Mehringer et al. 1998), Sgr C (Liszt & Spiker 1995), Sgr A (Zhao
et al. 1993; Roberts & Goss 1993), Sgr B1 (Mehringer et al. 1992), Sgr B2 (Gaume &
Claussen 1990), la Hoz y los FT de la regién del Arco (Lang et al. 1997, 2001; Yusef-
Zadeh et al. 1997b). Las condiciones fisicas derivadas para estas regiones H 11 son
temperaturas electrénicas de 4000-8000 K; densidades electrénicas de 300-1000 cm™2;
medidas de emisién de 3-10 10° pcecm™®; y un niimero de fotones del continuo Lyman
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de 10*7=%% 571, tipicos de estrellas de tipo-B0 a tipo-O6. La tnica excepcién son las
regiones H 11 de Sgr B2, cuyas densidades electrénicas llegan a 6-14 10* c¢cm™ y sus
medidas de emisién sobrepasan los 10® pcecm ¢, La anchura de las lineas observadas
con alta resolucién es de ~30 km s~ !, pero la dispersién de velocidades que se observa
en algunas regiones como los F'T, hace que los perfiles integradas en regiones de mas
de unos pocos segundos de arco puedan ser considerablemente mayores.

Comparando las lineas de recombinacién del hidrégeno con las del helio se encuentra
que la intensidad de estas tltimas es aproximadamente del 5 % de las del hidrégeno (ver
Lang et al. 2001 y referencias). Este valor podria deberse a una baja abundancia del
helio o bien a que la ionizacion esta dominada por estrellas que crean pequenas regiones
He 11 en comparacién al tamarno de las regiones H 11. En otras palabras, se puede deber
a que la temperatura efectiva (T¢) del continuo ionizante es menor que ~ 35000 K. Los
primeros andlisis de lineas de estructura fina en el CG también indicaban T, < 35000
H (Aitken et al. 1976; Lacy et al. 1980). No obstante, hay disparidad de opiniones
acerca de la dureza de la radiacién el el CG. Shields & Ferland (1994) han sefialado
que en las bases de las observaciones de lineas de estructura fina no se puede descartar
que la radiacién ionizante sea mas dura (30000 < T.(K) < 40000 ) siempre y cuando
esté diluida. En el Capitulo 5 se presentan nuevos resultados observacionales y su
comparacion con modelos de foto-ionizacién para estudiar la ionizacion y caracterizar
la radiacion en la region del Arco.

1.6 El polvo

Uno de los primeros estudios a gran escala de la emision del polvo en el CG con alta
resolucién (~ 1) fue el de Odenwald & Fazio (1984). En su mapa de la emisién en el
IR lejano encontraron 37 fuentes discretas sobre una emisién extensa. La temperatura
del polvo que da lugar a la emisién extensa es <30 K. El exceso IR (EIR) que se
deriva al comparar la emisién IR con las estimaciones del flujo de fotones del continuo
Lyman es de ~ 16, lo que sugiere que el polvo se calienta por radiacién de estrellas
poco ionizantes (tipo-B o mds tardio). El andlisis de datos de IRAS de Gautier et
al. (1984) sugiere una temperatura de ~ 25 K. También con datos de IRAS, Cox
& Laureijs (1989) encuentran que la temperatura promedio del polvo en los 3° x 2°
centrales es de ~ 27 K. Comparando con los mapas del continuo radio a 3 y 6 cm hayan
un EIR de ~ 30. Convirtiendo el flujo a 2 ym en luminosidad de un cuerpo negro a
4000 K y comparando con el polvo, Cox & Laureijs derivaron que el polvo absorve
aproximadamente la mitad de la radiacién emitida por las estrellas de tipo espectral
Ky M.

En cuanto a otras estimaciones en regiones particulares, Gordon et al. (1993)
estimaron que la temperatura del polvo en la envoltura de Sgr B2 es de 19 K. Una de
las regiones mejor estudiadas en cuanto a la emisién del polvo es la cresta de emision
detectada por Lis & Carlstrom (1994) a 800 pm. La falta de emisién de continuo
a longitudes de onda de radio sugiere que el polvo que traza estos nicleos debe de
estar calentado desde el exterior, y de hecho el andlisis de la transferencia radiativa lo
confirma (Lis et al. 2001). El andlisis de datos de ISO muestra que se necesitan al
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menos dos cuerpos grises para explicar los espectros. El mas frio, responsable del 290
% de la emision tiene una temperatura de 15 — 22 K mientras que la temperatura de
la otra componente no seria mayor de 30-40 K (Lis & Menten 1994; Lis et al. 2001).
El indice espectral de la opacidad del polvo medido en esa regién (~ 2.4) supera el
limite tedrico de 2 para material cristalino (Spitzer 1978), lo que se interpreta como
una evidencia de que los granos de polvo estan recubiertos de un manto formado por
una gruesa capa de hielos (Lis & Menten 1994; Lis et al. 2001; Pierce-Price et al.
2000). Por el contrario el indice espectral de la componente difusa del CG es a ~ 1.

La temperatura del polvo es una de las claves para entender los mecanismos de ca-
lentamiento de las nubes del CG (Seccién 1.9). En el Capitulo 4 se presenta el anélisis
del polvo en dos de las nubes donde se ha observado las lineas rotacionales-puras del
Hs. Un anélisis preliminar del polvo en las otras nubes observadas en Hy se encuentra
en Rodriguez-Ferndndez & Martin-Pintado (2001). Solo en un par de fuentes como
M+0.21-0.12 la componente caliente llegaria a tener una temperatura de ~ 50 K.
El polvo de esta componente debe de ser calentado en una regién de foto-disociacién
(photo-dissociation region, PDR) por efecto del cimulo del Quintuplete (véanse tam-
bién los Capitulos 5y 7).

La extincién visual promedio hacia el CG es de 25-30 mag (Catchpole et al. 1990;
Schultheis et al. 1999) en la regién de los [ x b ~ £1° x £0°4 centrales decreciendo
a ~15 mag para [ > 1° o |b| > 0°4. Si hay alguna nube molecular en la linea de
mira, la extincién puede superar ampliamente esas 25 mag. Cotera et al. (2000b) han
investigado recientemente la extincién de manera detallada en varios campos en la zona
de Sgr A y el Arco encontrando ~ 30 mag de extincién visual. En cuanto a la variacién
de la extincién con la longitud de onda, Lutz (1999) ha estimado la ley de extincién
hacia Sgr A* usando razones entre lineas de recombinacién de hidrégeno observadas
con ISO. El resultado se muestra con estrellas en la Figura 1.5 y se compara con la ley
de Draine (1989) derivada para mezclas de grafitos y silicatos. Ambas leyes difieren
en que las medidas de Lutz no muestran el minimo a 7 ym. Para longitudes de onda
> 8 pum son practicamente equivalentes, en concreto muestran los maximos causados
por las bandas de estado sélido de los silicatos a 9.7 y 19 um. La ley de Lutz también
muestra un débil maximo a ~3 pm, debido quizas a hielos de OH.

1.7 Condiciones fisicas del gas neutro

M4s de la mitad del gas molecular del BN estd contenido en nubes de masas 10*-10°
Mg, densidades > 10* c¢cm™2 y temperaturas cinéticas entre 30 y 200 K. El resto del
gas estd en el espacio inter-nube y su densidad es de ~ 10> c¢m™3. A continuacién
vamos a repasar en mas detalle las condiciones fisicas del gas molecular.

1.7.1 Turbulencia y balance de presiones

La anchura tipica de las lineas que se observan en el CG son del orden de ~ 20
km s~! para las nubes individuales (si observamos un complejo en su totalidad se pueden
detectar lineas con anchuras de hasta ~100 km s™!, como es el caso del Clump 2, Stark
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Figura 1.5: Ley de extincion en el IR medio para el CG. Las estrellas muestran los resultados
obtenidos por Lutz (1999) hacia Sgr A* usando cocientes entre lineas de recombinacion del
hidrégeno. La curva continua son las predicciones de Draine (1989) para una mezcla de
grafitos y silicatos (Figura de Lutz 1999).

& Bania 1986). Esta dispersién de velocidades es fuertemente supersénica (la velocidad
del sonido para un gas de Hy a 50 K es del orden de 1.5 km s !) y se deberfa disipar en
10% anos aproximadamente (ver Giisten 1989). Analizando el equilibrio de presiones,
Morris & Serabyn (1996) encuentran que para campos de 1 mG la presiéon magnética
es comparable a la presién turbulenta (~107% erg cm™3). Por lo tanto, la dispersién
de velocidades en las nubes del CG podria deberse a ondas magneto-hidrodinamicas.
Estas ondas se generarian por los procesos de pérdida de momento angular de las nubes
(Seccién 1.2), lo que incluye choques y colisiones entre nubes e interacciones de tipo
viscoso al moverse las nubes a través de un medio menos denso pero magnetizado.

1.7.2 Densidad

Los mapas a gran escala de trazadores de alta densidad (210* c¢m™) como CS(2-1),
HyCO (119 — 111) (Zylka et al. 1992), SiO(1-0) (Martin-Pintado et al. 1997), CO
(4-3) (Martin et al. en prep.) o CO (7-6) (Kim et al. 2000), muestran que el gas con
densidades moderadamente altas se extiende a lo largo de toda la ZMC. Incluso el gas
con densidades de 210° ¢m™ presenta una distribucién extensa: CH3CN (6-5) (Bally
et al. 1987), HNCO (5-4) (Bally et al. 1987; Lindqvist et al. 1995; Dahmen et al.
1997), HCN (1-0) (Jackson et al. 1996). Aunque el gas méas denso se encuentra en Sgr
A, Sgr B2, Sgr C y el complejo a | = 1°5. Este complejo molecular es muy interesante
ya que es un prominente maximo en HNCO que no aparece en C'¥0O (Dahmen et al.
1997). También en esta regién se encuentra un maximo de HCN frente a CO (Jackson
et al. 1996) y un maximo en la abundancia SiO (Hiittemeister et al. 1998). Su posicién
en la Galaxia, el hecho de no conocerse fuentes IR o de continuo radio en esta regién y
su particular quimica sugieren que las caracteristicas del complejo a [ = 1°5 estdn muy
influenciadas por la presencia de choques posiblemente debidos a colisiones de nubes a
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gran escala.

Gisten & Downes (1980) han estimado que para que una nube situada a una
distancia R respecto al centro de la Galaxia sea estable frente a las fuerzas de marea
su densidad, ng,, debe cumplir

(1.1)

p o118
75 pc

ng, (cm™3) > 10* [

Por lo tanto, las nubes del CG deben de ser mas densas que las nubes del disco.
Sin embargo, las envolturas de las nubes, menos densas, pueden ser barridas por las
fuertes mareas galacticas. En los grandes complejos, por ejemplo en el Clump 2, las
condensaciones mas densas estan ligadas gravitacionalmente pero no ocurre los mismo
con el gas que se encuentra entre estas y con el complejo como un todo. Esto podria
dar lugar choques y a la destruccién de los complejos de nubes en escalas de tiempo
comparables al periodo de rotacién galdctica (~ 10° afios; ver por ejemplo Giisten
1989).

1.7.3 Las altas temperaturas del gas molecular

Las altas temperaturas del gas (del orden de 200 K) son comunes en el CG. Estas
temperaturas del gas en el CG se conocen fundamentalmente gracias a observaciones
de lineas metaestables de amoniaco (NH3). La temperatura rotacional (7o) que se
puede derivar entre varias de estas lineas es una cota minima a la temperatura cinética
(Danby et al. 1988). Utilizando las transiciones (1,1), (2,2) vy (4,4) del NHs, Giisten et
al. (1981) derivaron unas temperaturas rotacionales de 50-100 K en el complejo Sgr
A. El primer estudio a gran escala del gas caliente en el CG fue el de Morris et al.
(1983). Estos autores realizaron un mapa de la zona || < 2° en las lineas (1,1), (2,2) y
(3,3) y mostraron que temperaturas Ty, de 30-60 K son comunes en esta regién de la
Galaxia. A su vez, el primer estudio multi-nivel lo llevaron a cabo Giisten et al. (1985)
al observar varias transiciones del para-NHj (hasta la (5,5)) en un conjunto de nubes
situadas principalmente en Sgr A. Estos autores derivaron Ty, ~ 60 — 120 K. Ademés
chequearon y confirmaron las temperaturas derivadas a partir del NH3 observando otros
trompos simétricos como las moléculas de CH3CN y CH3CCH. Hasta el lanzamiento
de ISO, el estudio més completo sobre la estructura de temperaturas de las nubes
moleculares del CG ha sido el de Hiittemeister et al. (1993a). Se trata de un estudio
de varios niveles metaestables del NH; (del (1,1) al (6,6)) en 36 nubes de la ZMC y el
complejo Clump 2. Hiittemeister et al. detectaron gas caliente a todas las longitudes
galacticas y no sélo en los complejos Sgr B2 y Sgr A. También mostraron que la emision
de NHj3 se puede caracterizar por dos componentes de temperatura, ya que con las lineas
(1,1) y (2,2) se obtienen temperaturas Ty, de ~ 20 — 30 K mientras que con las (4,4)
y (5,5) se deriva Typp~ 70 — 200 K.

Desafortunadamente, con las observaciones anteriores no es sencillo estimar la den-
sidad de columna total de gas caliente en las nubes del CG debido a la desconocida
abundancia del NHj, que ni siquiera tiene porque ser la misma en el gas a 20 K y en el
gas a 200 K. Sélo gracias a ISO se ha podido medir de manera directa la columna del
gas caliente en las nubes del CG. Los resultados se presentan en los Capitulos 3 y 4.
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En cuanto a la envoltura de Sgr B2, Hiittemeister et al. (1995) extendieron el
trabajo de Wilson et al. (1982a) y llegaron a detectar en absorcién frente a las fuentes
de continuo la linea (14, 14), lo que demuestra la existencia de gas con temperaturas
de hasta 600 K ademas del de T,,; de ~ 150 K observado por Wilson et al. Respecto a
la morfologia del gas caliente, las observaciones de CH3CN de de Vicente et al. (1997)
han mostrado la presencia de un gran anillo caliente en la envoltura de la nube y han
mostrado el interés de estudiar la morfologia del gas caliente con buena resoluciéon
espacial (~20"). Sin embargo a la distancia del CG esta resolucién no es suficiente
para investigar la morfologia del gas caliente a pequefia escala y obtener nuevas pistas
acerca del posible mecanismo de calentamiento del gas. Esto se ha conseguido con
observaciones interferométricas de lineas de NH3 (Capitulo 2).

1.8 Formacion estelar

La tasa de formacién estelar en los brazos espirales del DG (R > 3 kpc) es de 4
Mgano™!. La masa de gas en el Bulbo Galéctico (3 >R(kpc)> 0.3) es relativamente
pequefia y no hay evidencias de una gran tasa de formacién estelar. En el BN (R <
0.3 kpc) la tasa de fotones del continuo Lyman (Q(H)), la luminosidad IR (Lig), y
las masas de gas (Mpy,) y estrellas (M) son del orden del 10% de las del disco (Tabla
1.2). Por tanto la tasa de formacién estelar en el CG es 10 veces menor que en el
DG y sélo llega a 0.3-0.6 Mgafio ' segiin ha derivado Giisten 1989 asumiendo una
funcién inicial de masas “normal”. Si en el CG estuviese favorecida la formacién de
estrellas masivas la tasa de formacion estelar seria menor. Sin embargo, la eficiencia
en la formacion de estrellas de alta y media masa, estimada a partir de los cocientes
QH)/My, ~ 210*s™ My~ y Lir/Myg, ~ 12.5 Ly /Mg, respectivamente, es similar
en el CG y en el DG. Teniendo en cuenta la gran cantidad de gas molecular denso que
se acumula en el CG la tasa de formacion estelar actual es sorprendentemente baja.
Sin embargo, las observaciones del polvo en el IR-lejano y la emisién de continuo en
radio sugieren que hubo una alta tasa de formacién estelar en el pasado (hace 10778
anos). Con la excepcién de Sgr B2, no se conocen grandes complejos de regiones H
11 que puedan dar lugar a un cimulo de estrellas masivas. Como hemos visto en la
Secciones 1.1 y 1.5, si se han detectado regiones H 11 més pequenas que indican la
formacién de algunas estrellas masivas en Sgr D, E, Sgr A Oeste,... pero la mayoria
son fuentes débiles que, como acabamos de ver (Seccién 1.5) podrian estar ionizadas
por estrellas de tipo-B o de tipo-O tardias, o ser regiones ionizadas extensas y con
baja densidad. Los pocos maseres de HoO conocidos en el CG sugieren que no se han
formado estrellas de tipo-O recientemente (Giisten & Downes 1983; Caswell et al. 1983;
Morris 1989; Taylor et al. 1993). Sin embargo estos estudios podrian estar limitados
por sensibilidad (Lis et al. 2001). Lis et al. (1994) han realizado una sistemadtica
busqueda de maseres de HyO en la cresta de polvo que se extiende entre Sgr A y Sgr
B1 pero sélo han detectado dos maseres y una regién H 11 ultracompacta. De las
37 fuentes en el IR-lejano detectadas por Odenwald & Fazio (1984) solo cinco fueron
detectadas en continuo radio por Odenwald (1989). Sin embargo, las imagenes IR de
Moneti et al. (1992, 1994) han mostrado varias nuevas zonas de formacion de estrellas.
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Por otro lado, Oka et al. (1996) han encontrado que las regiones H 11 y las estrellas
OH/IR se concentran en los 200 pc centrales (en un anillo) de modo bastante simétrico,
al contrario que el gas. Estos autores sostienen que en ese anillo ha debido existir for-
macién estelar de forma continua o intermitente durante més de 10% afios. Repasando
estas y otras evidencias observacionales, Mezger et al. (1996; ver también Morris &
Serabyn 1996) llegan a la conclusién de que la tasa de formacién estelar en el BN es
variable tanto en el espacio como en el tiempo: aumenta hacia el centro de la Galaxia
y el dltimo brote de formacién estelar debié de producirse hace unos ~ 107 afios.

En los ultimos 10 anos se han descubierto dos cimulos de estrellas masivas que
sumados al cimulo central constituyen los tres ciimulos de estrellas masivas conocidos
hasta la fecha en el CG. Se trata del cimulo del Quintuplete (AFGL 2004; Nagata
et al. 1990) y el cimulo del Arco (G0.121+0.017, Nagata et al. 1995). El cimulo
central se encuentra en el parsec central de la Galaxia, en torno a Sgr A* mientras que
los otros dos se situan en la zona del Arco, cerca de La Hoz y en la base de uno de
los Filamentos Térmicos, respectivamente. Todos ellos contienen estrellas masivas y
luminosas con lineas de emisién, incluyendo Wolf-Rayets (WN y WC) y supergigantes
azules (ver Figer et al. 1999a). Sus vientos estelares de 500-1000 km s~! y las lineas
de helio son consistentes con su estado de post-secuencia principal. Los tres cumulos
deben haberse formado en ese brote de formacién estelar de hace ~ 107 afios. Los
cumulos del Quintuplete y del Arco son los responsables de la ionizacién de nebulosas
cercanas a ellos como La Hoz, La Pistola (Simpson et al. 1997; Timmermann et al.
1996b) o los FT (Colgan et al. 1996, Lang et al. 2001). Sin embargo sus efectos a
larga distancia habian recibido poca atencién. En el Capitulo 5 se presenta el primer
andlisis de la ionizacion a gran escala en la zona del Arco.

Las extremas condiciones fisicas en esta region de la Galaxia (temperatura, fuerzas
de marea, turbulencia, campos magnéticos) cuando se comparan con el DG pueden
ser la clave para entender la formacion estelar en el CG. Debido a las fuerzas de
marea so6lo las nubes mas densas pueden colapsar. La masa de Jeans es del orden de
~ 10° M. De hecho, incluso en la nube de mayor masa, Sgr B2, que est4 formando
violentamente estrellas masivas, la formacion estelar podria deberse a un choque entre
nubes (Sofue 1990; Hasegawa et al. 1994; Sato et al. 2000). También en otras regiones
del CG con formacién estelar menos espectacular, ésta puede estar influenciada por
eventos externos como choques entre nubes o remanentes de supernova (Morris &
Serabyn 1996). Este modo de formacién estelar puede favorecer la formacién de estrellas
masivas. La metalicidad en el CG, del orden de 2 veces mayor que la solar (Lester et
al. 1987; Lacy et al. 1980, 1989; Simpson et al. 1995; Shields & Ferland 1994) también
podria influir en la funcién inicial de masas aumentando la proporcion de estrellas
masivas (ver Morris & Serabyn 1996). Sin embargo, tanto el anélisis de la emisién del
polvo de Odenwald & Fazio (1984) como los estudios del continuo radio (ver Seccién
1.5) sugieren que no hay estrellas de tipo-O temprano. Por tanto, la funcién inicial de
masas podria tener un corte tanto para masas bajas como para las muy altas. Hasta
la fecha la primera y tnica determinacién de la funcién inicial de masas en el CG es la
realizada por Figer et al. (1999b). Observando los ctiimulos del Arco y del Quintuplete
con el Hubble Space Telescope, estos autores han determinado que la pendiente de la
funcion inicial de masas es considerablemente menos negativa en el CG que en otros
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cumulos jovenes de la Galaxia, lo que confirma que de algiin modo la formacion de
estrellas masivas estd favorecida en el CG.

En resumen, pese a la gran cantidad de gas que se acumula el CG en forma de nubes
densas y masivas la tasa de formacion estelar es sorprendentemente pequena. Para
comprender mejor los procesos de formacion de estrellas en esta region es imprescindible
profundizar en el estudio de las condiciones fisicas de las nubes moleculares.

1.9 Mecanismos de calentamiento del gas molecular

Las temperaturas que se discuten en la Seccién 1.7.3 son mucho mayores que las que se
encuentran en las nubes del DG (~10 K; ver por ejemplo Solomon, Scoville & Sanders
1979), que estédn cerca del minimo que espera teniendo en cuenta el calentamiento que
producen los rayos césmicos (Goldsmith & Langer 1978). En las nubes del DG las
temperaturas mayores de 100 K estan asociadas con fuentes IR, estrellas embebidas
que calientan el polvo en regiones con un tamano tipico de ~ 1 pc, donde el gas se
calienta por colisiones con el polvo. El hecho de que en el CG las altas temperaturas
se extienden sobre regiones de ~10 pc donde el polvo estd frio (Seccién 1.6) descarta
las colisiones gas-polvo como un posible mecanismo de calentamiento del gas.

Desde el descubrimiento de las altas temperaturas en las nubes del CG se han
propuesto diferentes mecanismos de calentamiento. (véase el Apéndice C para una
discusi6n de los distintos tipos de calentamiento del medio interestelar). No obstante,
sigue sin saberse a ciencia cierta qué y como se calienta el gas molecular en el CG.

Uno de los primeros mecanismos de calentamiento propuestos para explicar las altas
temperaturas del gas en el CG fue el calentamiento por rayos césmicos (Giisten et al.
1981; Morris et al. 1983; Giisten et al. 1985; Hiittemeister et al. 1993a). Un flujo de
rayos césmicos ~100 veces mayor que el medido en las cercanias del sol (~10717 s7!)
podria explicar temperaturas de ~100 K (Apéndice C).

Otro posible mecanismo de calentamiento son las colisiones entre particulas neu-
tras y particulas cargadas aceleradas por el campo magnético (Morris et al. 1983;
Hiittemeister et al. 1993a; Giisten 1989). El principal problema para estimar la tasa
de calentamiento por este efecto es evaluar la fraccién de ionizacién y el propio cam-
po magnético. En funcién de los valores de los pardmetros podria ser un mecanismo
competitivo.

Morris et al. (1983) discutieron el efecto de los rayos-X para calentar el NHj.
Aparentemente la luminosidad observada en rayos-X no es suficiente para explicar la
luminosidad de las lineas que enfrian el gas. No obstante, la deteccion de la linea a
6.4 keV del hierro sugiere la interaccion entre los rayos-X y el gas neutro. Ademads
los rayos-X pueden penetrar en las nubes calentando cantidades de gas hasta 10 veces
mayores que la radiacién UV (Maloney et al. 1996). La importancia de este mecanismo
debe de ser revisada. Sin duda, hacen falta mas estudios para esclarecer la interaccion
entre los rayos-X y el gas neutro (véase también los Capitulos 5 y 6).

Teniendo en cuenta la gran anchura de las lineas en el CG, Wilson et al. (1982a)
propusieron que un mecanismo a tener en cuenta en la envoltura de Sgr B2 era la
disipacién de turbulencia supersénica. De hecho demostraron que igualando la tasa
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de enfriamiento por CO con la tasa de calentamiento por disipacién de turbulencia de
~10 km s~! en una escala de ~5 pc se pueden explicar las temperaturas de ~150 K.
Del mismo modo podrian explicarse las temperaturas del resto de las nubes del CG
(Giisten et al. 1985). Por lo tanto, este es un mecanismo prometedor, aunque hay
que investigarlo en mayor profundidad para tratar de aclarar por ejemplo cual es el
verdadero origen de la turbulencia.

Hiittemeister et al. (1995) y Flower et al. (1995) han sugerido que las temperaturas
de la envoltura de Sgr B2 se pueden explicar con modelos de choques de tipo-C, que
a la vez que elevan la temperatura del gas a temperaturas de ~500 K, erosionan los
mantos de los granos de polvo provocando que aumente la abundancia en fase gaseosa
de moléculas como el NHj.

Para terminar, hay que remarcar que a pesar de las muchas especulaciones sobre el
tema, todavia no se conoce el o los mecanismos de calentamiento que dominan en el
CG. Ni siquiera esta claro si el mecanismo dominante es el mismo en toda la ZMC o
si de alglin modo diferentes mecanismos se compensan entre si.

1.10 La complejidad quimica del CG

Como ya hemos comentado anteriormente, la metalicidad en las regiones H 11 del CG es
aproximadamente un factor 2 mayor que la metalicidad solar (Lester et al. 1987; Lacy
et al. 1989; Simpson et al. 1995; Shields & Ferland 1994). También las abundancias
isotdpicas son diferentes a las de otras regiones de la Galaxia (Wilson & Matteucci
1992; Wilson & Rood 1994). Por ejemplo, el cociente 12C/3C es ~20 en el CG frente
a ~53 a 4 Kpc y 77 en el medio interestelar local. El cociente 1°0/180 es 250, 330 y
560 en el GC, a 4 kpc y en el medio interestelar local, respectivamente.

La quimica? en el CG también difiere apreciablemente de la del DG. A lo largo de
toda la ZMC se observan especies moleculares que son relativamente raras de observar
en las nubes DG como el SiO o el CoH;OH. Por ejemplo, en el CG el SiO presenta
emisién extensa aunque mds irregular que la de CS (Martin-Pintado et al. 1997). Las
nubes que emiten SiO en el CG tienen un tamano de entre 4 y 20 pc y una densidad
de ~3-5 10* c¢m~3. La abundancia de SiO en las nubes donde se detecta es de ~ 107°.
En las nubes donde no se detecta, como las asociadas a las fuentes de continuo térmico
del Arco, es de <107'%. Hiittemeister et al. (1998) también ha analizado la emisién de
SiO en el CG encontrando resultados similares.

Recientemente, Martin-Pintado et al. (2001) han detectado varias transiciones de
etanol (CoHsOH) en un conjunto de nubes de Sgr A, Sgr B y el Arco. La emisién de
CoH5OH presenta muchas similitudes con la de SiO. La abundancia de CoH5;OH es alta

2Hay que sefialar que a lo largo de esta Tesis se usa la palabra “quimica” o se habla de “la peculiar
quimica del GC”principalmente para referirse a las altas abundancias y la extensa emisién de especies
moleculares que en el DG sélo se detectan en regiones particulares. Aunque esta es una terminologia
habitual en el campo, en realidad se trata de un abuso del lenguaje ya que las reacciones quimicas
que tienen lugar en el CG no son necesariamente diferentes que las que ocurren en las nubes del DG.
De hecho, puede que en el CG la eficiencia de reacciones quimicas “normales” sea mayor que en el DG
debido a procesos fisicos como la presencia de ondas de choque que aumentan la abundancia en fase
gaseosa de ciertas moléculas o de los elementos a partir de los cuales éstas se forman.
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(0.4-4 107®) en la mayorfa de las nubes. No obstante, es notorio que la abundancia
decrece en mds de un factor 10 en las fuentes asociadas con los F'T, igual que ocurre
con SiO.

En el DG, el SiO sélo se observa en pequenas regiones densas donde el material que
formaba parte de los mantos de los granos de polvo ha pasado a fase gaseosa por efecto
de frentes de choque (ver por ejemplo, Martin-Pintado et al. 1992). Por otro lado,
en el DG el CoH50H solo se detecta en en pequenos nicleos densos y calientes donde
se forma por reacciones quimicas en los granos y pasa a fase gaseosa por evaporacion
térmica. Sin embargo, la baja temperatura del polvo en el CG sugiere que las altas
abundancias en fase gaseosa de CoH5OH (incluso mayores que en los nicleos calientes
del DG) y de SiO no se pueden explicar por evaporacién térmica. El hecho de que
no se detecte emisién de SiO o CoH5OH asociada con las fuentes de continuo térmico
como los FT del Arco, también sugiere que la emisién no se puede explicar sélo por
efecto de una quimica de altas temperaturas. Lo mas probable es que el responsable de
las altas abundancias de CoH5;OH y SiO en fase gaseosa sea algin mecanismo de tipo
mecanico que erosione los mantos de los granos (Martin-Pintado et al. 1997, 2001).
La naturaleza transitoria de la quimica del etanol permite estimar que el choque que
erosion6 los granos debe haber ocurrido hace menos de ~10° afios (Martin-Pintado et
al. 2001).

Las condiciones fisicas de las nubes del CG no son exactamente iguales a las de los
pequeinios (< 0.1 pc) densos (210° c¢cm™3) y calientes (2100 K) nicleos asociados con
la formacion de estrellas masivas. Como hemos visto las densidades de las nubes de
la ZMC son algo mas bajas y por contra las altas temperaturas no estan confinadas a
pequenas regiones. Sin embargo, en muchos aspectos la quimica de la ZMC se parece
a la de los nicleos calientes. Por ejemplo, ademéas del CoHsOH, en muchas nubes del
CG también se detectan moléculas organicas complejas tipicas de los nicleos calientes
como CH3CN (Bally et al. 1987; Martin-Pintado et al. en prep.). E1 CH3CN también
se detecta en la envoltura de Sgr B2, donde de Vicente et al. (1997) han medido
una abundancia de ~ 5107, tipica de los ntcleos calientes (véase por ejemplo, van
Dishoeck & Blake 1998).

Otras de las moléculas que se han observado en la ZMC (fuera de los nicleos
calientes de Sgr B2) son las de HNCO y HOCO™. Como hemos dicho en la Seccién 1.7.2,
la emisién de HNCO es extensa en la ZMC. Aunque en Sgr B2 el HNCO podria estar
excitado por radiacién IR (Churchwell et al. 1986), es casi seguro que el méximo de
HNCO al ~ 1%6 traza una nube de gran densidad excitada por choques. La abundancia
de esta molécula frente a CO crece espectacularmente en esta regién (Dahmen et al.
1997) que es también la regién de la ZMC donde Hiittemeister et al. (1998) han medido
las abundancias de SiO més altas. Zinchenko et al. (2000), han estudiado recientemente
la emisiéon de HNCO en nicleos densos tanto del CG como del DG y han observado
que existe una correlacion entre esta y la emisiéon SiO que interpretan como un origen
comun de ambas especies, probablemente ligado a la presencia de choques.

Minh et al. (1988) han estudiado la emisién de HOCO™ en varias nubes moleculares
de la Galaxia pero so0l6 la han detectado en el CG. Las no-detecciones son consistentes
con los modelos de quimica ién-molécula en fase gaseosa. Sin embargo, para explicar
la abundancia de HOCO™ en el CG se necesitan altas abundancias de CO, o H3 en
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fase gaseosa. Nétese que la abundancia de H3 estd directamente relacionada con el
flujo de rayos césmicos.

Resumiendo, en el CG son abundantes y presentan una distribucion extensa ciertas
especies que en el resto de la Galaxia solo emiten en regiones muy particulares como
los ntucleos calientes. El estudio de la quimica nos puede dar informacién fundamental
acerca de los mecanismos de calentamiento del gas, por ejemplo, el efecto de ondas de
choque, que como hemos visto en las Secciénes 1.7.3 y 1.8 pueden jugar un importante
papel a la hora de explicar las altas temperaturas del gas y comprender la formacién
estelar en el CG.

1.11 Sumario

El centro galactico contiene un 10 % del material molecular de la Galaxia aunque su
volumen es menor de un 1% del total. La tasa de formacién estelar es también del
10 % de la medida en el disco. Por tanto, a pesar de la gran concentracién de nubes
densas y masivas en el CG, la eficiencia de formacion estelar es similar en el CG y en
el DG. Probablemente se deba a que las condiciones fisicas de las nubes no favorecen
su colapso aunque en realidad, no se sabe bien como ocurre la formacion estelar en el
CG.

Las condiciones fisicas derivadas del gas del CG son homogéneas a lo largo de
toda la ZMC. El gas molecular es denso, contiene una fase caliente, y estd sometido
a turbulencia supersénica. Ademads, la quimica de las nubes de la ZMC es realmente
particular, al igual que las altas temperaturas, a lo largo de toda la ZMC se detectan
moléculas relativamente raras con altas abundancias como el SiO y también moléculas
complejas como el CoH;OH.

No se conoce qué mecanismos dominan el calentamiento del gas de las nubes del CG.
Choques, radiacion, turbulencia,...existen argumentos a favor y en contra de la mayoria
de ellos. En particular, no se sabe practicamente nada de los posibles escenarios en los
que esos mecanimos actuan: choques a gran escala, radiaciéon procedente de cumulos
de estrellas masivas,...

El estudio de la quimica y la fisica de las nubes de la ZMC es necesario para
investigar los mecanismos de calientan el gas. A lo largo de esta tesis se van a presentar
nuevos enfoques para atacar este problema como son: (i) La determinacién de una
manera fidedigna e independiente de factores de conversion, de la cantidad de gas
molecular caliente en las nubes del CG. (7) El estudio de la morfologia del gas caliente
con alta resolucion espacial. (iii) El estudio de la emisién de lineas de estructura fina
tanto de elementos neutros como ionizados. Varias de estas lineas son importantes
agentes a la hora de enfriar el gas denso con temperaturas de varios cientos de Kelvin
e importantes herramientas de diagnéstico acerca de los mecanismo de excitacién. (iv)
El anélisis detallado de la emisién del polvo en un rango continuo de longitudes de
onda. (v) La realizacién de estudios comparativos a diferentes longitudes de onda para
ahondar en la comprension de como interaccionan entre si las distintas fases del medio
interestelar en el CG. (vi) Sin olvidar, como deciamos, el estudio de la quimica, que
puede “delatar” la accion de uno u otro mecanismo de calentamiento.
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Todo ello es de vital importancia para entender la fisica, la quimica y la formacién
estelar en el centro de nuestra Galaxia, lo que nos brinda una oportunidad unica para
a su vez poder comprender mejor los procesos que dominan la evolucién en los nicleos
de otras Galaxias.
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Capitulo 2

Burbujas de NHj caliente en
expansion en la envoltura de Sgr B2

2.1 Introduccion

Como se ha comentado en el Capitulo 1, Sgr B2 es la regién de formacién estelar mas
activa de la Galaxia. La formacion estelar masiva en Sgr B2 tiene lugar fundamental-
mente en dos nucleos, Sgr B2M y Sgr B2N. Estos presentan todos los indicios de una
formacién estelar activa como la presencia de regiones H 11 ultracompactas (Martin &
Downes 1972, Gaume et al. 1995) y nicleos calientes (Vogel et al. 1987; de Vicente,
Martin-Pintado & Wilson 1997, dVMPW en adelante), asi como emisién de méseres
de H,O, OH, H,CO, CH30H y SiO (Genzel & Downes 1977; Kobayashi et al. 1989,
Gaume & Mutel 1987; Gaume & Claussen 1990; Gardner et al. 1986; Mehringer et al.
1993; Hougton & Whiteoak 1995; Mehringer & Menten 1997; Hasegawa et al. 1985).
Estas regiones de formacidn estelar tienen una masa de ~ 10* My, (AVMPW) y se en-
cuentran embebidas en una nube molecular gigante de ~ 7 x 10® M de masa total
(véase, por ejemplo, Lis & Goldsmith 1989).

A pesar de su gran masa, no se conoce mucho del origen y las propiedades de la
envoltura de Sgr B2N y Sgr B2M. Segtn los trazadores de formacién estelar masiva
reciente que se utilizan habitualmente, se sabe que ésta ocurre con menor eficiencia
que el los nicleos Sgr B2N y Sgr B2M (véase por ejemplo, los estudios de la emisién
méser y de radiocontinuo en la porcién sur de Sgr B2M llevados a cabo por: Mehringer
et al. 1993, 1994; Hougton & Whiteoak 1995 y Mehringer & Menten 1997). Las
observaciones de lineas de absorcién de NHj hacia las fuentes de radiacién de continuo
indican la presencia de una envoltura bastante caliente (72100 K; Wilson et al. 1982a;
Hiittemeister et al. 1993b) de densidad moderada (10%-10* cm3; Martin-Pintado et
al. 1990) donde las grandes densidades de columna de gas caliente (210%*) han hecho
posible la detecciéon de muchas moléculas. Recientemente, dVMPW han derivado la
distribucién de la temperatura cinética en la envoltura de Sgr B2 a escala de varios
parsecs. En funcién de su temperatura se pueden distinguir las siguientes estructuras:
los nicleos calientes densos y compactos asociados a Sgr B2N y Sgr B2M (Tk~ 300 K),
un gran anillo caliente (Tx~ 120 K) que rodea a los nicleos calientes con un radio de
~ 4 pcy un grosor de ~ 1.4 pc y, por iltimo, una envoltura extensa (de al menos
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7 X 14 pc~?) moderadamente caliente (Tx~ 50 — 70 K).

Es un hecho conocido que los niucleos calientes se calientan debido al efecto de la
radiacién de estrellas masivas jévenes. Por el contrario, se sabe poco sobre el mecanismo
de calentamiento del gran anillo y de la envoltura moderadamente caliente. DVMPW
han propuesto que el anillo caliente podria estar asociado con la interfase entre una
gran burbuja de gas ionizado en el nucleo de Sgr B2 y la envoltura. La burbuja de gas
habria sido creada por estrellas tipo-OB formadas recientemente en el nicleo de Sgr B2.
En este contexto, tanto los fotones ultra-violeta (UV) emitidos por las estrellas como
las ondas de choque producidas por la expansiéon del gas ionizado podrian explicar el
calentamiento del anillo.

Para entender el mecanismo de calentamiento de la envoltura moderadamente
caliente y el gran anillo caliente de Sgr B2 se necesita conocer la morfologia, la cin-
ematica y las propiedades fisicas del gas molecular caliente a escalas menores que las
accesibles con observaciones de antena tunica. La distribucion espacial de la temper-
atura cinética es particularmente importante. Las lineas meta-estables de inversién del
NH; se pueden utilizar como un excelente termémetro (ver Apéndice A) y se pueden
observar con muy alta resolucién espacial con el Very Large Array (VLA). Las lineas de
inversion (3, 3) y (4, 4) provienen de niveles que se encuentran a 120 y 200 K por enci-
ma del fundamental y son buenos trazadores del gas molecular caliente. Para obtener
la morfologia del gas caliente con alta resolucion espacial y determinar la distribucion
espacial de la temperatura cinética en la parte sur del anillo caliente, hemos observa-
do esas dos lineas. Estos datos muestran por primera vez que la morfologia del gas
caliente a pequenas escalas es bastante inhomogénea, estando dominada por estruc-
turas con forma de anillo, lo que aporta nuevas pistas sobre los posibles mecanismos
de calentamiento de la envoltura de Sgr B2.

2.2 Observaciones

Las observaciones de las lineas NH3 (3, 3) y (4, 4) se llevaron a cabo con el VLA en la
configuracién DnC el 14 de Enero de 1995. El centro de las observaciones es a(1950) =
17044™08°, §(1950) = —28°23'25". Para calibrar la fase se usaron observaciones de
1741-312. Para calibrar el flujo se observo 3C 286 (asumiendo una densidad de flujo
de 2.4 Jy) mientras que para calibrar la banda de paso se usaron 3C 84 y 3C 273. El
sistema de observacién de lineas espectrales del VLA se usé en el modo de 2 frecuencias
intermedias (FI), grabando simultdneamente 64 canales para cada transicién. El primer
canal de cada FI (canal 0) fue un canal de banda ancha, con una anchura del 75%
de la anchura de banda total (6.25 MHz). Los otros 63 canales de cada FI (con
espacio entre canales de 1.23 km s ') se “suavizaron”con un algoritmo de Hanning
obteniéndose una resolucién en velocidades de 2.45 km s~!. La calibracién, reduccién
y andlisis de los cubos de lineas espectrales se llevo a cabo con el paquete AIPS en los
ordenadores del US Naval Observatory. Los datos de todos los canales se transformaron
en imdgenes de 512x512 pixels (el tamafio de cada pixel es de 0.5") y se limpiaron con
CLEAN. La calibraciéon de las lineas se mejord aplicando correcciones de ganancia
obtenidas gracias a la auto-calibracién del canal de banda ancha. Para cada linea de
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NHj; se obtuvieron dos conjuntos de imagenes: uno con pesos naturales y otro con
pesos uniformes de los datos uv. La anchura total a mitad de altura de los haces en
las imagenes resultantes es de 1.9" x 1.7" usando pesos uniformes y 2.9" x 2.7" usando
pesos naturales. Utilizando pesos naturales se obtiene una mayor sensibilidad con el
coste de degradar la resolucién. El ruido rms tipico en los mapas de canales con pesos
naturales es de ~ 3mJy haz~!. En ninguna de las imdgenes que aqui se presentan se
ha corregido la respuesta del haz principal. Después del procesado inicial, los cubos de
datos de A1PS se transformaron al formato del paquete del Groupe d’Astrophysique de
Grenoble y los espectros se analizaron usando el programa CLASS.

2.3 Resultados

Las Figuras 2.1 y 2.2 muestran la morfologia del continuo (en el panel superior izquier-
do) y de la emisién de las lineas NH3 (3, 3) y (4, 4), respectivamente, en funcién de
la velocidad radial. Ambas imagenes se han obtenido utilizando pesos naturales. Los
mapas de las lineas corresponden a canales individuales con una resolucién de veloci-
dad de 2.45 km s~! y cubren todo el intervalo de velocidades observado. La velocidad
radial de las imagenes de las lineas se muestra en la esquina superior izquierda de los
paneles.

Las lineas de NHj3 presentan varias componentes de velocidad que practicamente
cubren todo el rango de velocidades observadas. Por tanto, para producir la imagen
del continuo de la Figura 2.2 sélo se ha promediado un canal en el extremo rojo. Para
producir la imagen del continuo de la Figura 2.1 también se han promediado otros tres
canales en el extremo azul. La emision del continuo se encuentra dominada por las
fuentes denotadas en las Figuras 2.1 y 2.2 como Main, H, AA y V (ver por ejemplo,
Mehringer et al. 1993). Teniendo en cuenta la sensibilidad de nuestras observaciones,
los mapas de continuo coinciden con observaciones anteriores y no se discutirdn mas, ya
que han sido estudiados en detalle por Gaume et al. (1995) y Mehringer et al. (1993).

Para simplificar la presentacién de los contornos de nivel en los mapas de las lineas
no se ha sustraido la emisién del continuo. Sin embargo, hacia las fuentes de continuo
se detecta claramente lineas de absorcién tanto de NHj (3, 3) como de NH; (4, 4). No
obstante, la simple morfologia de la emision de continuo, que estd dominada por fuentes
compactas, no supone problemas para identificar las distintas estructuras presentes en
las imagenes de las lineas. Los mapas de las lineas, en particular los de la transicién
(3, 3), que tienen una mayor relacién senial a ruido, muestran que el gas caliente en la
envoltura de Sgr B2 presenta una morfologia muy inhomogénea y compleja que cambia
sustancialmente con la velocidad radial. Las principales estructuras que aparecen en
los mapas de las lineas NH3 (3, 3) y (4, 4) son anillos, arcos y filamentos calientes.
Otros resultados son la deteccién de emisién méser en la linea NH;z (3, 3) y la presencia
de varios ntcleos calientes no resueltos. En las siguientes secciones se discutirdn todos
ellos en detalle.
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Figura 2.1: Morfologia de la emisién de continuo a 23.870 GHz (panel superior izquierdo)
y de la emision en la linea (3, 3) de NHs en funcién de la velocidad radial en la parte sur
de la envoltura de Sgr B2. Las imagenes de las lineas corresponden a canales individuales
de 2.45 km s~! a la velocidad que figuran en la esquina superior izquierda de los paneles.
En los mapas de la Iinea no se ha sustraido la emisién de continuo. La resolucién angular
de los mapas con pesos naturales es 2!9 x 2'7. El haz se muestra en las esquinas inferiores
izquierdas de los paneles. Los niveles de los contornos en todos los mapas son: 8, 15, 22, 29,
36, 90, 180, 270 y 360 mJy haz '. Las fuentes de continuo se muestran en el panel superior
izquierdo designadas segiin sus nombres usuales (ver Mehringer et al. 1993). Los posibles
nuevos mdseres de NHs (3, 3) se senalan con una M seguida de un niimero.
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Figura 2.2: Igual que la Fig. 2.1 para la linea NHs (4, 4). La posicién de los nuevos niicleos
calientes se indica con las letras HC (del inglés Hot Core) seguidas por un niimero. Niveles
de los contornos como en Fig. 2.1
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2.3.1 Arcos y anillos calientes

En la Figura 2.3 se han sefialado las estructuras més significativas que se pueden
identificar a distintas velocidades radiales. Esta figura se ha obtenido promediando la
emisi6n en la linea NHj (3, 3) (sin sustraer el continuo) en los intervalos de velocidad
que figuran en la esquina superior izquierda de cada panel. Los diferentes anillos y arcos
que se pueden identificar en la Figura 2.3 se han sefialado con elipses y arcos de elipse.
De aqui en adelante, designaremos estas estructuras por letras mayusculas en orden de
velocidad radial creciente. En el panel superior derecho también se puede apreciar un
extenso filamento recto. Se han identificado seis anillos (A, B, D, F, G, H), dos arcos
(Cy E) y un filamento (Filamento). Los anillos son de forma eliptica, con su eje mayor
orientado aproximadamente en la direccién del eje de declinacién. Si la distancia hasta
Sgr B2 es de 7.1 kpc (Reid et al. 1988), el tamafo de las burbujas varfa entre 1y 2.6
pc, mientras que tendrian entre 0.2 y 0.4 pc de espesor. Es interesante destacar que el
anillo F aparece con diferentes tamanos a dos velocidades radiales distintas. Como se
verd en la Seccién 2.5, la cinemadtica y la morfologia de este anillo es consistente con
una burbuja tridimensional en expansion.

Los perfiles de las lineas en las estructuras mas significativas se muestran en la
Figura 2.4, y los parametros observacionales de ambas lineas en posiciones selectas se
encuentran en la Tabla 2.1. Los espectros de la Figura 2.4 se designan por la letra
del correspondiente anillo més un nimero. Se han obtenido promediando espectros en
las regiones que se indican en la columna 8 de la Tabla 2.1 (en torno a las posiciones
indicadas en la Figura 2.3, que se encuentran en la misma tabla). En la Tabla 2.1
también se listan la intensidad, la velocidad radial y la anchura de las lineas (3, 3)
asi como la intensidad de las lineas (4, 4) para posiciones selectas en los arcos, anillos y
el filamento. Estos parametros con sus respectivos errores, se han obtenido ajustando
gaussianas a la componente principal de velocidad. Las anchuras tipicas de las lineas
de NH; son de 4-6 km s™!. Por el contrario, las medidas con telescopios con mayores
haces son de ~ 14 km s™' (ver por ejemplo Hiittemeister et al. 1993b), mucho
mayores que las medidas con el VLA. Las grandes anchuras medidas con antenas tinicas
probablemente se deben a la emisién de un conjunto de condensaciones (clumps) de
bajo brillo superficial, cada una con anchuras de 4-6 km s~! pero diferentes velocidades
radiales.

2.3.2 Emisién maser en en la linea NHj (3, 3)

Las Figuras 2.1 y 2.2 muestran que los anillos y arcos de NHj3 en la envoltura de
Sgr B2 son bastante inhomogéneos y estan formados por muchas condensaciones dis-
tintas. Inspeccionando los mapas con la mayor resolucién angular (los obtenidos con
pesos uniformes) de la linea NHj (3, 3) se encuentran seis fuentes muy prominentes
que no se resuelven. En adelante, estas fuentes serdn designadas con la letra M y un
numero creciente con la velocidad radial. Sus posiciones se muestran en la Figura 2.1

La Figura 2.5 muestra los espectros de las lineas (3, 3) y (4,4) en esas fuentes y
la Tabla 2.1 lista los parametros observacionales. Las intensidades y las anchuras de
las lineas (3, 3) son similares a las medidas en otras condensaciones de los anillos y
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Figura 2.3: Resumen de las principales estructuras que se observan en los mapas de NHs a
distintas velocidades radiales. Los mapas que se muestran en cada panel han sido obtenidos
promediando los mapas de NHj (3, 3) con pesos naturales en el intervalo de velocidades
radiales que figura en la esquina superior izquierda de los paneles. Al igual que en las Figs.
2.1 y Fig. 2.2 no se ha restado el continuo. Los niveles de los contornos son 1, 3, 5, 7y 9
en unidades de 4 mJy haz~'. Los principales anillos y arcos se sefialan con elipses y arcos
de elipse y se nombran con letras mayisculas segtn la velocidad radial creciente. Algunos
espectros representativos de estas estructuras se muestran en la Fig.2.4. Las posiciones
donde se han tomado esos espectros se indican con la letra correspondiente a la estructura
en cuestion y un numero.
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Figura 2.4: Ejemplo de los perfiles de las lineas NHs (3, 3) y (4, 4) en algunas posiciones
seleccionadas en las estructuras de la Figura 2.3. Las posiciones donde se han tomado esos
espectros se indican con la letra correspondiente a dichas estructuras seguidas de un nimero.
La componente de velocidad que se corresponde con los anillos se indica con una flecha.
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arcos. La principal diferencia es que las fuentes M son muy compactas. Estas fuentes
se encuentran a lo largo de todo el intervalo de velocidades de la emisiéon de NHjz y
se distribuyen por una region relativamente amplia. Las posiciones de las fuentes M
dadas en la Tabla 2.1 se han derivado ajustando perfiles gaussianos a la emisién en
los mapas con pesos uniformes. Las incertidumbres tipicas en las posiciones son del
orden de (/1. Las dos fuentes M con velocidades radiales extremas, M1 y M6, estdn
separadas por s6lo 0”7 en ascensién recta.

Sv T T T T T T T T
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160 =~ —
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Figura 2.5: Perfiles de las
lineas NHs (3, 3) y (4, 4) hacia
las fuentes con emisién maser
que se senialan en la Fig. 2.1

20 40 60 . 80 20 40 60 L 80
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Las fuentes M no aparecen en los mapas de la linea NH; (4, 4) (ni con pesos naturales
ni uniformes) como condensaciones no resueltas. Ademds de en estas seis fuentes,
también se ha encontrado un gran contraste entre las intensidades de las lineas (3, 3)
y (4, 4) en la linea de mira hacia la regién H 11 AA (espectros M—AA en la Figura
2.5 ). Mientras que la linea (4, 4) muestra una fuerte absorcién a ~ 70 km s™!, la
linea (3, 3) no se detecta. Esto es una clara indicacién de que las poblaciones en los
niveles involucrados en la transicién (3, 3) no estan en equilibrio térmico local (ETL), y
sugiere la presencia de emision maser en esta linea. Este comportamiento es similar al
encontrado en otras regiones de formacién estelar masiva como W33 (Wilson, Batrla &
Pauls 1982b). Como se discutird en la Seccién 2.4.2, para las seis fuentes no resueltas
M1-M6 se llega a la misma conclusién.
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2.3.3 Los nucleos calientes

Los mapas de NH3 (4, 4) con la mayor resolucién angular (los obtenidos con pesos
uniformes), también presentan fuentes prominentes no resueltas que no aparecen en los
mapas de la linea NHj3 (3, 3). Se han encontrado tres fuentes con estas caracteristicas.
La Figura 2.2 muestra las posiciones de estas fuentes, denominadas HC (del inglés
Hot Core), con niimeros crecientes con la velocidad radial (ver la Seccién 2.4.3). Los
espectros de las lineas (3, 3) y (4, 4) en estas fuentes se muestran en la Figura 2.6. Los
parametros observacionales se encuentran en la Tabla 2.1. Se puede apreciar que las
anchuras de las lineas en estas condensaciones son de 3-5 km s !, algo menores que
las de las fuentes M.

Su T ‘ T ‘ T ‘ T
(mJy) + HC1

180 —

160

140 —

120

HC2
100 —
80 —
]
60 —
u NH(3,3)
——  NH(4,4)
40 - HC3
20 |-
0
Figura 2.6: Perfiles de las lineas NH3 (3, 3) y
v 4‘0 * 610 : a‘o : (4, 4) en los niicleos calientes HC, cuya local-
V., (kms™") izacion se muestra en la Fig. 2.2

Las fuentes HC tienen velocidades radiales de entre 40 y 60 km s~!, similares a las

que se derivan en la regién H 11 con lineas de recombinacién (Mehringer et al. 1993).
Las fuentes HCs se distribuyen por una regién menor de la envoltura de Sgr B2 que las
fuentes M. Todas las HCs se encuentran en una regién de unos 30" en las proximidades
de la region H 11 AA. Es interesante senalar que HC1 se encuentra entre M1 y M6
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(es casi coincidente con M6) y su velocidad radial, 46 km s~!, también estd entre las
velocidades radiales de M1 y M6 (ver el espectro de HC1 en la Figura 2.6).

SV T ‘ UL ‘ T L UL ‘ UL ‘ T
Uy
30 - NHy(4.,4) 100M

e

NH,(3,3)

VLA (x10)

25

20

100M

Figura 2.7: Comparacién de los espectros
de las lineas NH3 (3, 3) y (4, 4) medidos
con telescopio de 100 metros de Effelsberg
(100M) con los obtenidos de integrar los
datos del VLA en una regién similar al
haz del 100m. Nétese que la intensidad de
los espectros del VLA se ha multiplicado
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2.3.4 Comparacion de los datos del VLA con datos de antena
Unica
Debido a la complejidad de la regién (fuentes de continuo y emisién extensa de NHs)
es dificil comparar datos interferométricos y de antena tnica. So6lo se pueden hacer
estimaciones aproximadas de la densidad de flujo perdida. La Figura 2.7 muestra
espectros de las lineas (3, 3) y (4, 4) obtenidos con la antena de 100 m del Maz-Planck
Institut fur Radioastronomie en Effelsberg (Alemania) asi como los espectros del VLA.
Los espectros del VLA se han obtenido integrando la emisiéon de los mapas en una
regién cuadrada de 40" x 40", similar a la medida por el haz del telescopio de 100 m.
Los espectros del 100m se han obtenido usando el receptor y los procedimientos de
observacion descritos por Wilson et al. (1982a). Ambos espectros se han tomado hacia
el centro del campo observado por el VLA. Si se integrase sobre una regién mayor, las
densidades de flujo medidas con el VLA sélo aumentarian en un factor ~ 2. Los dos
perfiles de la linea NHj3 (3, 3) son muy similares para velocidades radiales mayores de
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58 km s~!, sin embargo a velocidades menores el espectro del VLA estd dominado por
la absorcion hacia la fuente de continuo AA.

Las grandes diferencias entre los espectros del VLA y el 100 m se pueden entender
en términos de flujo perdido en los mapas del VLA. Para velocidades radiales mayores
de 58 km s™!, para las que los espectros son similares, el VLA no ha medido un 80-90
% del flujo medido con antena tinica. Esto implica que la emisién de NH3 (3, 3) medida
por el 100m, a pesar de ser relativamente intensa, debe ser suave y extensa, y por tanto
no detectable con un interferémetro como el VLA. Sin embargo, cuando la distribucion
suave esta en la linea de mira hacia una fuente de continuo compacta, como AA, el VLA
si que la detecta en absorcién. Por tanto, mientras el espectro integrado del VLA que
se muestra en la Figura 2.7 estd dominado por la absorcion frente a fuentes compactas,
el espectro de antena tunica estd dominado por la emision de una componente suave
que no ha sido registrada por el VLA.

Para la linea NHj (4, 4) la relacién senal-a-ruido de los espectros del VLA es menor
que para la NHj (3, 3), pero también se obtiene que para velocidades radiales mayores
de 58 km s7!, el espectro del VLA contiene un 10-20 % del flujo medido con el 100
m. No se conoce la distribuciéon espacial de la componente suave, sin embargo, una
posible explicacién es que los anillos y arcos observados con el VLA sean la seccion de
burbujas tridimensionales en un plano perpendicular a la linea de mira, pues estas son
las zonas con una mayor densidad de columna de NH3. En este contexto, al menos una
parte de la emision suave provendria de las partes frontal y posterior de esas burbujas
(ver también las discusiones de las Secciones 2.4.1 y 2.5).

2.4 Distribucién de la temperatura cinética y den-
sidades

La observacion de varias lineas meta-estables de NHj es una excelente herramienta para
determinar la temperatura cinética de nubes moleculares (ver por ejemplo, Martin-
Pintado et al. 1995). En nuestro caso se han combinado las intensidades de las lineas
(3, 3) v (4, 4) para derivar la temperatura rotacional, T, entre esos niveles. Para
las intensidades tipicas de la linea (3, 3), del orden de 50 mJy, y una opacidad de la
componente principal de ~ 1, las intensidades de las componentes hiperfinas a +21
km s~! serian de ~ 2 mJy. Sin embargo, ninguno de los espectros que se muestran
en las Figuras 2.4, 2.5 y 2.6 presenta indicios de las componentes hiperfinas a un nivel
de $1.5 mJy (valor integrado para todas las componentes hiperfinas). Por lo tanto,
la opacidad de las lineas (3, 3) debe ser <1. Esto es consistente con la profundidad
Optica aparente de ~ 0.8 que se obtiene de las absorciones frente a AA. Para lineas
épticamente delgadas, asumiendo una razén orto/para-NHjz en ETL y que las anchuras
de las dos lineas son iguales, se puede expresar T;, como (ver Apéndice A):

Troy = 76.4 [m <0.719§Z8:2>] h (2.1)

donde T, estd dada en grados kelvin y S,(3,3) y S,(4,4) son las densidades de flujo
de las lineas (3, 3) y (4, 4), respectivamente. Las temperaturas rotacionales derivadas




DISTRIBUCION DE LA TEMPERATURA CINETICA Y DENSIDADES 37

para las distintas estructuras que se han discutido en las secciones anteriores, junto
a sus respectivos errores derivados de los errores en las intensidades de las lineas, se
encuentran en la Tabla 2.1. En general, las T} asi obtenidas son un limite inferior a la
temperatura cinética, Tk. La diferencia entre ambas temperaturas decrece al disminuir
Trot (ver, por ejemplo, Danby et al. 1988). Aiin teniendo en cuenta estas considera-
ciones, en adelante consideraremos Ty~ Ty, . La Figura 2.8 muestra la distribucion
de la temperatura cinética en las distintas burbujas y fragmentos de burbujas. El
filamento que se indica en la Figura 2.3 no se muestra en la Figura 2.8 porque su
temperatura es relativamente uniforme de ~ 60 K. Todas las posiciones donde se ha
calculado la temperatura cinética se encuentran en la Tabla 2.1 y se pueden identi-
ficar facilmente por la letra que designa el correspondiente arco o anillo y la propia
temperatura cinética.

Una vez estimadas las Tk se pueden derivar las densidades de columna totales de
NHj;. Las densidades de columna de NH3 son muy poco sensibles a la densidad de
Hs ya que la termalizacién entre los diferentes niveles de J = K se consigue con muy
bajas densidades (ver, por ejemplo, Rohlfs & Wilson 1996). En la columna 10 de la
Tabla 2.1 se encuentran estas densidades de columna asumiendo una razén orto/para
en ETL y que sélo los niveles meta-estables (J = K) estdn poblados y termalizados.
Si Tk y la densidad de H, son elevadas, los niveles no meta-estables (K < J) podrian
estar apreciablemente poblados. En ese caso las densidades de columna de NHj; serian
un factor 3 mayores que las que aparecen en la Tabla 2.1 (ver también el Apéndice A).

2.4.1 Burbujas y fragmentos de burbujas

La temperatura cinética varia entre las diferentes estructuras observadas e incluso entre
diferentes partes de una misma estructura (Figura 2.8). Las mayores temperaturas
(2100 K) se encuentran a velocidades radiales bajas, 45-52 km s~!, en la regién donde
las burbujas A y B parecen solaparse. Fuera de esa regién de interseccién, es decir,
en la parte norte de la burbuja A y la parte sur de la burbuja B, la temperatura
desciende a ~ 50 K. Para las estructuras encontradas a velocidades radiales mayores
las temperaturas varian entre 40 y 100 K. En general, no se aprecia ningtin gradiente
sistemdtico en la temperatura de los anillos. Sélo hay indicios de un gradiente de
temperatura entre la parte noroeste y sureste de la burbuja F, siendo las temperaturas
derivadas algo menores en esta ultima zona. La mayor parte del material que forma
burbujas y fracciones de burbujas tiene temperaturas cinéticas de entre 50 y 70 K,
similares a las que se derivan en la envoltura moderadamente caliente de Sgr B2. Por
otra parte, las temperaturas mas altas derivadas en las burbujas coinciden con las del
gran anillo caliente (AVMPW).

Para estimar la Tk del gas que estd delante de la region H 11 AA podemos usar las
lineas de absorcién a ~ 50 km s™! (ver Apéndice A). De las opacidades aparentes
de las dos lineas de NHj se obtiene una 7k de 150 K, como en la regién norte de la
burbuja B. Por tanto, parece probable que la linea de mira hacia la regién AA atraviese
el material de las paredes de la burbuja B.

La temperatura rotacional que se deriva para la componente suave y extensa a
partir de los datos de antena tnica es de ~ 50 K. Por lo tanto, es muy similar a la
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Figura 2.8: Temperaturas rotacionales derivadas para algunas posiciones en los anillos y
arcos de la Figura 2.3. Los niveles de los contornos son los mismos que en la Figura 2.3
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Tabla 2.1: Pardmetros observados y derivados de las lineas NHs (3, 3) y (4, 4)
AR Decl. S,(3,3) Velo. Anchura S, (4,4) Area de Trot Dens. de
(B1950) (B1950) radial linea integracion col. de NH3
Fuente 17M44™ —28° (mJy) (kms™') (kms™') (mly) ("x " (K) (10" cm~3)
Al 08.2 22'29" 27+3 47.6+0.3 6.71£0.5 10+1 2x2 115428 1
A2 09.2 22'58" 51%1 46.6+0.2 5.2+0.5 12+1 3x3 70+5 2
A 08.3 22'44" 31+4 44.7+0.4 8.6+0.8 16+2 4x12 ~220 2
A 08.5 22'14" 29+3 49.0+£0.3 6.2+0.8 <3 2x2 <40 23
AB 10.2 22'57" 5742 47.5+0.2 7.2+0.6 16+3 2x2 82+14 3
AB 12.0 23'11" 77+4 48.8+0.1 5.9£0.2 17+1 2x2 64+3 4
B1 09.0 22'18" 17+1 46.4+0.3 6.0+0.7 7+1 14x13 140+39 0.7
B2 114 23'08" 2042 49.6+0.3 6.0+0.2 8+1 9x5 115+30 0.9
B3 09.6 24'12" 2141 49.1+0.3 3.8+0.6 3.2+0.5 6x6 49+4 1
B 08.9 23'15" 27+3 45.3+0.2 7.1£0.5 1343 2x2 ~200 2
B 09.60 23'19" 37+5 45.9+0.2 5.7+0.8 1041 2x2 79+13 2
B 10.6 24'16" 10£1 50.4+0.7 74+14 <0.7 21x6 <34 22
B 12.3 24'00" 18+2 52.44+0.3 8.0£0.5 3.7+£0.3 8x13 618 1
B 10.5 23'12" 2842 53.7+0.2 4.8+0.3 14+1 4x3 188+53 1
C1 05.5 22'50" 16+1 50.8+0.3 5.0+0.7 4.0£0.2 6x9 72+6 0.7
D1 06.4 23'02" 4143 58.940.1 4.4+0.3 10£1 2x2 69+7 2
D2 06.5 23'58" 63£7 62.5+0.1 6.0+0.3 11+2 2x2 5448 4
D3 F 08.5 24'03" 2241 6241 7.3£2.4 <3 2x2 S44 22
D 07.4 24'23" 19+1 54.8+0.3 8.6+0.6 3.9£0.8 5x14 60£10 2
D 07.8 22'53" 53+1 63.4+0.2 5.7+0.3 9+1 2x2 53+5 3
DF 09.2 23'44" 51%3 65.3+0.2 9.1+0.6 8+1 3x5 49+4 5
DF 08.5 23'23" 30+2 64.7+0.2 4.0+0.5 7+1 3x4 68+14 1
DF 09.2 23'38" 53+5 65.7+0.2 7.9£0.3 14+1 2x2 76+10 4
DG 08.5 23'11" 26+2 62.1+0.2 4.14+0.5 6+1 5%5 50+8 1
El 03.00 23'22" 51 64+3 9+1 <0.8 18x40 <49 20.5
F1 09.7 23'27" 50+1 69.9+0.3 4.8+0.8 11.6+0.3 2x2 68+2 2
F2 10.8 23'50" 40+3 64.1+0.2 4.6+0.3 7*1 5x4 53+5 2
F 11.8 23'45" 2942 56.8+0.2 7.4+0.4 5.5£0.8 11x11 55+7 2
F 11.2 23'28" 15£1 58.1+0.3 6.41+0.6 51 8x14 100£23 0.7
F 10.8 24'10" 46+1 68.94+0.2 5.24+0.4 <3 2x2 <38 27
F 08.0 23'28" 39+5 70.0£0.3 6.0+0.6 1242 4x3 87+21 2
F 11.3 23'30" 10£1 70.5+0.4 4.5+1.3 <2 8x27 <42 20.4
F 08.8 23'38" 4145 70.9+0.3 18.1+0.6 11+£2 2x2 7517 6
F 09.1 23'46" 4542 74.5+0.2 9.4+0.6 8+1 6x11 52+6 5
G1 09.1 22'20" 28+3 71.44+0.2 5.8+£0.5 ~4 4x13 ~44 2
G 11.3 23'04" 17£2 63.1+0.2 5.6£0.4 <2 <7 <42 21
H1 08.7 23'43" 85+4 78.84+0.6 10+1 2142 2x2 70+8 7
H2 09.1 23'51" 45+3 75.5+0.1 8.8+0.4 13+1 2x2 8219 3
H 08.6 23'36" 5243 73.94+0.1 8.4+0.3 <5 2x2 <38 28
H 08.7 23'43" 4443 74.0+0.2 7.9%0.5 9+1 2x2 60£7 3
H 08.0 23'54" 38+2 83.4%+0.2 8.6+0.6 <8 2x2 <60 23
Filam. 06.7 23'55.5"  28+1 58.84+0.1 9.5+0.2 5.9£0.8 12x12 61£7 2
M1 08.84 23'21.8"  40+2 27.8+0.3 8.2+0.8 ~8 S1x50.8 ~59
M2 07.06 23'33.1" 3843 45.3£0.3 5.84+0.6 <6 <1x<0.8 <49
M3 12.01 23'32.8"  41+4 47.6+0.3 3.0£0.3 <4 <1x<0.8 <35
M4 06.88 23'55.3" 3946 59.440.2 9+1 10+2 S1x20.8 78+22
M5 07.70 23'27.7"  48+4 71.3+0.2 5.5+0.4 13+1 <1 x 208 75+11
M6 08.79 23'21.8"  34+2 77.2+0.8 7.3+0.8 ~9 <1 x 0.8 ~T76
M-AA  09.63 23'37.5" <3 69+1 71 —-30+£3
HC1 08.80 23'21.8"  48+2 46.2:&0.% 5.5+0.4 29+1 S1x20.8  440+140 3
HC2 09.01 23'04.6"  19+2 60.7+0.2 3.5%£0.5 19+£2 <1x<0.8 2400 20.8
HC3 09.33 23/34.9" 4343 63.2+0.1 4.5+0.3 271 <1 x 20.8 2400 22
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derivada para la mayor parte del gas que forma los arcos y anillos observados con el
VLA. Este hecho apoya la idea de que parte de esa componente extensa proviene de
las paredes de burbujas tridimensionales, de las cuales el VLA sélo detecta su seccion
en un plano perpendicular a la linea de mira donde la densidad proyectada, es decir,
la densidad de columna, es mayor.

Una vez derivada la Tk se puede estimar la densidad de columna total de NH3 para
esa temperatura (Apéndice A). Las densidades de columna de NH3 varfan en més de un
orden de magnitud entre las diferentes condensaciones que se aprecian en las burbujas.
Se han derivado densidades de columna desde 0.7 hasta 8 x 10®> c¢m™2, con un valor
medio de ~ 3 x 10 c¢m™2. Asumiendo que la profundidad de las condensaciones
es similar al grosor de las burbujas, es decir ~ 0.3 pc, las densidades de volumen
de NH; serian de ~ 3 x 1073 cm 3. Para una abundancia de NH3 de ~ 1078, las
densidad de H, seria de ~ 3 x 10° cm 3. Este valor debe ser considerado como un
limite inferior ya que, como se ha comentado anteriormente, las densidades de columna
podrian estar infravaloradas en un factor 2-3. Sin embargo, incluso ese limite inferior
para la densidad de Hj en las burbujas es méas de 10 veces mayor que las densidades de la
envoltura de Sgr B2 obtenidas a partir de otros estudios de lineas de absorcién y emisién
(Wilson et al. 1980; Martin-Pintado et al. 1990). Si por el contrario, se asume que la
densidad tipica de Hs en la envoltura de Sgr B2 es de unos pocos 10* c¢cm™3, entonces la
abundancia de NH3 aumentaria al menos en un orden de magnitud. En cualquier caso,
las burbujas, los fragmentos de burbujas y el filamento caliente observados con el VLA
son regiones de la envoltura de Sgr B2 con altas densidades o con altas abundancias
de NHj3. Para distinguir entre los dos escenarios se necesitarian observaciones con alta
resolucion espacial de varias transiciones de un trazador de alta densidad como CS.

2.4.2 Maseres de NHj; (3, 3)

En condiciones de ETL, la temperatura de brillo (75) de una linea dada debe ser
menor o igual que Tx. Para las condensaciones M, teniendo en cuenta sus tamanos y
las intensidades de las lineas (3, 3), derivamos una 75 de 2110 K (con un factor de
conversiéon de ~ 2.8 KmJy™!; Apéndice A). Para nuestro caso, donde la opacidad de
la linea (3, 3) es <1, la Tk minima necesaria para explicar la Tp medida es de 2170 K.
Esto estd en clara contradiccién con la T, derivada para estas fuentes (Tabla 2.1).
Para todas la fuentes M, T es mayor que 7, en al menos un factor ~ 2, siendo el
caso extremo M3, para la cual Ty es un factor 4 mayor que T,.;. No es probable que
las discrepancias encontradas entre T,,; y T se deban sélo a que Tk sea mucho mayor
que Troi- De hecho, Walmsley & Ungerechts (1983) han demostrado que Tk es similar
a Tio en el rango de Ty, medidas en este trabajo. Asi, en el caso de M3, la Ty, de
<35 K implica una Tx de ~ 35, una vez corregidos los efectos de excitacion. Este
valor de Tk sigue siendo inconsistente con la temperatura de brillo. La explicacion
maés sencilla es que la intensidad de la linea (3, 3) es mayor que Tk por emisién maser.
También se necesita emisién maser para explicar las lineas (3, 3) en M1 y M2. Incluso
para M4, M5 y M6 (con Ty~ 75 K), Tk seria de ~ 100 K, es decir, al menos un
factor 1.7 menor que la Ty estimada. Como las fuentes M son puntuales y la linea (3,
3) es mucho més intensa de lo esperado, se puede concluir que todas estas fuentes
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probablemente presentan emisién méser en la linea NH; (3, 3). Es interesante destacar
que casi todas estas fuentes estdn embebidas en las paredes de las burbujas. Las
densidades de columna de NHj en estas fuentes no aparecen en la Tabla 2.1, ya que no
han sido estimadas debido a los efectos de no-ETL de la linea (3, 3). Para confirmar
que estas fuentes son de hecho maseres, se necesitan imagenes con mayor resolucion
angular.

2.4.3 Los nucleos calientes

Para los nicleos calientes HC, las intensidades de las lineas (4, 4) son un 50 % mayores
que las de las lineas (3, 3), lo que sugiere altos valores para T,o;. Para HC2 las dos lineas
tienen aproximadamente la misma intensidad pero no coincide su velocidad radial.
Esto podria ser una indicacién de emisién méser en la linea (4, 4). Sin embargo, esta
es la fuente mas débil entre las fuentes HC y la relacion senal-a-ruido no es buena.
Cuando se tienen en cuenta los errores, se encuentra que la emisién es consistente con
condiciones de ETL. Ademas, la Ty de la linea (4, 4) que se obtiene para HC2, 280 K,
es menor que Ty (2400 K), y por tanto es consistente con emisién térmica. Para
determinar de un modo maés preciso la naturaleza de la excitacién del NH; en HC2 son
necesarias observaciones de mas lineas de NH3 con una mejor sensibilidad y una mayor
resolucién angular. De confirmarse, estd seria la primera deteccion de emisién méser
en la linea NH; (4, 4). Pero, como las intensidades de las lineas en las fuentes HC son
consistentes con condiciones de ETL y altas Tk, a continuacién vamos a suponer que
ambas lineas (3, 3) y (4, 4) provienen de regiones en ETL. La Tabla 2.1 contiene las
Trot derivadas para las tres fuentes HC (que son 2300 K). Esta tabla también contiene
las densidades de columna de NHj, derivadas tomando Tx=300 K, y promediadas en
el haz sintetizado con pesos naturales. Las caracteristicas més destacables de estas
fuentes son sus pequenos tamanos y sus altas temperaturas, similares a las de los
nicleos calientes que se encuentran en el disco de la Galaxia asi como en Sgr B2 M
y N (Wilson, Downes & Bieging 1979; Vogel et al. 1987; dVMPW; Mauersberger et
al. 1986a; Cesaroni et al. 1994). Este hecho sugiere que las fuentes HC también son
nucleos calientes en la envoltura de la nube molecular Sgr B2.

2.5 La cinematica de las burbujas

Existen evidencias de que al menos algunas de las burbujas, como por ejemplo la bur-
buja F, se estan expandiendo. En el caso de una burbuja en expansion se debe observar
anillos de diferentes tamanos segun varia la velocidad radial respecto a la velocidad del
sistema. Esto es lo que se observa para la burbuja F, su tamano cambia con la veloci-
dad. El panel izquierdo de la Figura 2.9 muestra la comparaciéon de la morfologia de
esta burbuja para dos valores de la velocidad radial: 65 y 71 km s~' (representados
con contornos finos y gruesos, respectivamente). El gradiente de velocidades observado
en la regién este de la burbuja es de ~ 6 km s~ en ~ 15" (2 x 10'® ¢cm). Asumiendo el
caso mas simple, es decir, una esfera de radio ~ 30" expandiéndose con una velocidad
constante, el citado gradiente de velocidades implica una velocidad de expansion de
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~ 7 km s~!. Sin embargo, la parte oeste de la burbuja no parece mostrar movimientos
de expansion. La velocidad de expansién puede no ser igual en todas las direcciones.
Probablemente esto es debido a la complejidad de esta zona, donde se superponen
varias burbujas (F, D y H).

En la parte sureste de la burbuja D también parece existir un gradiente de veloci-
dades. La parte interna de la burbuja cambia de posicién unos ~ 12" (1.5 x 10'® c¢m)
cuando la velocidad radial varfa de 58 a 64 km s ' (panel derecho de la Figura 2.9).
Con las mismas suposiciones hechas anteriormente para la burbuja F se obtiene una
velocidad de expansién de 9 km s~—!. Por tanto, ambas burbujas parecen estar expan-
diéndose con unas velocidades relativamente bajas y similares entre si. Generalizando,
se puede concluir que las burbujas y fragmentos de burbujas calientes observadas en

NH; estdn probablemente expandiéndose con velocidades de 5-10 km s 1.

2.6 Emisién maser en la envoltura de Sgr B2

La nube molecular Sgr B2 es una de las regiones en las que se conoce un mayor nimero
de maseres interestelares. Aunque la mayor parte de los méseres de Sgr B2 estan
asociados con las regiones de formacion estelar reciente, también se encuentra un cierto
numero de ellos en la parte sur de su envoltura, donde no se sabe mucho acerca de la
actividad estelar. En esta regién sur hay relativamente pocos maseres de OH y H,O
(tipicamente asociados con episodios de formacién estelar reciente) cuando se comparan
con los méaseres de CH30OH (Houghton & Whiteoak 1995; Mehringer & Menten 1997),
H,CO (Whiteoak & Gardner 1983; Gardner et al. 1986; Mehringer et al. 1994) y los
de NHj propuestos en este trabajo. Hasta la fecha sélo se conocen dos regiones con
méseres de HyO (Whiteoak et al. 1987; Kobayashi et al. 1989) y una con emisién méser
de OH (Gaume & Claussen 1990) en la zona sur de la envoltura de Sgr B2. Todos estos

Tabla 2.2: Pardmetros fisicos de los nicleos calientes

Tx* Tamano Masas © nm,? X(NH3) ¢ Lpowo
Fuente (K) (1072 pc) Mg (10" em3)  (107%)  (10° Ly)
HC1 300 2.3-4 90-150 30-7 4 2-7
HC2 300 1.7-4 30-60 20-3 6-3 1-7
HC3 300 2.34 60-100 20-5 6-3 2-7

& Limite inferior a la temperatura cinética

b Rango de tamaiios derivados de la temperatura de brillo y el tamafios del haz
¢ Rango de masas del virial derivadas para el rango de tamanos de la columna 3
4 Densidades de H, derivadas de las masas del virial.

¢ Abundancias de NHjs derivadas para las densidades de columna de NHj corregidas por los
tamanos

f Rango de luminosidades del polvo para una Tk de 300 K
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Figura 2.9: (Panel izquierdo) Distribucién espacial del anillo F para velocidades radiales de
65y 71 km s~! (contornos gruesos y finos, respectivamente). EI tamaiio del anillo cambia
con la velocidad radial del modo esperado para una burbuja en expansion. (Panel derecho)
Distribucién espacial del anillo D para velocidades radiales de 59 y 64 km s~' (contornos
gruesos y finos, respectivamente). El gradiente de velocidades que se aprecia en la parte este
del anillo también es consistente con el escenario de una burbuja en expansion
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maseres se encuentran en las proximidades de las regiones H 11 AA y H, y por tanto,
estan probablemente asociados con fenémenos de formacién estelar de alta masa. Sin
embargo, no esta claro el origen de la emisién méaser en otras moléculas pues no parece
asociada a episodios de formacion estelar masiva reciente. A continuacién vamos a
mostrar que el gran numero de maseres de CH;OH, H,CO y NH3 que se encuentran
en la envoltura de Sgr B2 tienen unas caracteristicas bastante inusuales y una peculiar
distribucién espacial. Ambas propiedades parecen estar directamente relacionadas con
la cinematica y las condiciones fisicas de las burbujas de NHj3 caliente en expansién.

2.6.1 Maseres de NHj (3, 3)

La posible existencia de emisién méser en la linea de inversién NHj (3, 3) fue propuesta
hace ya algin tiempo (ver, por ejemplo, Wilson et al. 1982b; Walmsley & Ungerechts
1983; Guilloteau et al. 1983). Los modelos de excitacién y transporte radiativo de
NH; predicen la existencia de emisién méser en la linea (3, 3) en un amplio rango
de parametros: Tx220 K y densidades de H, entre 10%° y 10™® cm 3 (Walmsley &
Ungerechts 1983; Mauersberger, Wilson & Henkel 1986b; Mangum & Wootten 1994).
Sin embargo, a pesar del gran nimero de fuentes observadas en esa linea, sélo en siete
de ellas se ha demostrado la existencia de emisién maser de NH; (3, 3) y en una de
I°NH;3 (Mauersberger et al. 1986b; Gaume et al 1991; Mangum & Wootten 1994;
Kraemer & Jackson 1995; Zhang & Ho 1995, 1997). Todos estos méseres se hallan
en regiones de formacion estelar masiva y estan aparentemente asociados con delgadas
capas de material molecular denso y caliente generadas por el efecto de los choques
producidos por la interaccién de vientos estelares de gran velocidad con el material
ambiente (Mangum & Wootten 1994; Kraemer & Jackson 1995; Zhang & Ho 1995,
1997).

Hay que resaltar el hecho de que en una pequena regién de la envoltura de Sgr B2 se
han identificado seis fuentes con posible emisién méaser en la linea NHj (3, 3), cuyas
velocidades radiales cubren todo el rango en el que se detecta emisiéon de NH;. Como
se muestra en la Figura 2.10, la mayor parte de estos mdseres estdn situados en los
bordes de las burbujas en expansién. En esta figura se puede apreciar como la fuente
M3 estd asociada a la burbuja B y M6 a la burbuja F. Por otro lado, M4, que se
encuentra cerca de la condensacién D2, parece asociada a la burbuja D. M5 se situa
en la punta de un filamento que podria ser un fragmento de una burbuja y M6 estd
en la zona donde las burbujas F y G se intersectan. Es probable que los maseres M1
y M2 estén asociados con inhomogeneidades de la componente suave que se detecta
con las observaciones de antena tunica, pues como hemos dicho anteriormente, en los
mapas del VLA se ha perdido una considerable fraccién de la emisién de NHj caliente.
Algunos de los maseres, como por ejemplo M1, también podrian deberse a choques
causados por estrellas jévenes (ver la Seccién 2.7). El gran nimero de méseres en la
linea NHj (3, 3) que se detectan en la envoltura de Sgr B2, asi como la aparente escasez
de los mismos en las regiones de formacién estelar Sgr B2 M y N se puede explicar de
modo sencillo si estos son excitados por los choques producidos por la expansion de las
burbujas en la envoltura de Sgr B2.



EMisiON MASER EN LA ENVOLTURA DE SGR B2 45

—28°22'00"
—28°23'00"
=)
Yo}
[e>}
a
“
—28°24'00" | d
CHgOH I, |
CHZOH II 4
H,cO ¢
2
4 N, ]
AT 2 : oo
h m N h m s h m s h m N
17744710 17744705 17744710 17744705

o (B1950) o (B1950)

Figura 2.10: Distribucién espacial los diferentes tipos de mdseres que se conocen en la
envoltura de Sgr B2 sobre las burbujas de NHj caliente con velocidades entre 47.7 y 51.4
km s~! (panel izquierdo) y 63.7 y 72.3 km s~! (panel derecho). Los mdseres de NHj (3,
3) M1-M3 se muestran en el panel izquierdo y M4-M6 en el panel derecho. Por completitud,
se han incluido los maseres M1 y M4 aunque sus velocidades exceden el rango de los mapas.
Los niveles de los contornos de los mapas de NH3 son los mismos que en la Figura 2.3
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2.6.2 Otros maseres: CH3;0H y H,CO

Los maseres mas numerosos en la envoltura de Sgr B2 son los de CH3OH, tanto los de
clase I detectados en la linea de 44 GHz (Mehringer & Menten 1997) como los de clase
IT detectados a 6.72 GHZ (Houghton & Whiteoak 1995). Los méseres de clase II suelen
aparecer en las envolturas densas y calientes de regiones H 11 ultracompactas donde
también se observan méseres de OH (Menten 1991). Por el contrario, en la envoltura
de Sgr B2, los maéseres de clase II se encuentran a bajas velocidades radiales (46 y
56 km s7!) que no estdn asociadas con regiones H IT ni con mdseres de OH (véase
también Houghton & Whiteoak 1995). Son por tanto, bastante peculiares. La Figura
2.10 muestra la localizacién de los maseres de CH3OH de clase I (cruces) y clase II
(circulos) sobre los mapas de las burbujas calientes a las velocidades adecuadas. Es
notorio el hecho de que todos los maseres de clase II se encuentran sobre los anillos
A, B y G. Probablemente estan asociados con las respectivas burbujas calientes. En
particular, los méaseres de la burbuja B, que estan lejos de cualquier regiéon H 11, deben
tener su origen en la presencia de grandes cantidades de gas chocado, como se sugiere
para los maseres de NHj.

La posicién de los maéaseres de CH30H de clase I contrasta claramente con la
situacion de los de clase II. Sélo uno de los cinco méaseres de clase I conocidos co-
incide con alguno de los anillos de NH3. El origen de los méaseres de CH3OH de clase
I no estd totalmente claro pero se cree que se deben a la interaccion del gas de al-
ta velocidad proveniente de estrellas jovenes con el material ambiente (Johnson et al.
1992). Las diferencias entre los méaseres de clase I y clase II probablemente se deben
a las diferentes condiciones fisicas del material del entorno de flujos bipolares y de
regiones H 11, respectivamente. La principal diferencia entre ambos entornos es que las
regiones H 11 se expanden a bajas velocidades y cuentan con una region ionizada. La
presencia de maseres de CH3OH de clase II en las burbujas en expansion indicaria que
las condiciones fisicas de estds burbujas son de algin modo méas parecidas a las del
entorno de una regién H 11 que a las del entorno de un flujo bipolar.

Ademas de contar con numerosos maseres de CH3OH, Sgr B2 es una de las regiones
de la Galaxia donde se conocen un mayor nimero de méseres de HyCO (Whiteoak
& Gardner 1983; Gardner et al. 1986; Mehringer et al. 1994). En la Figura 2.10
también se ha indicado la posicién de estos méseres (tridngulos). Al igual que los
maseres de CH30H de clase II, los maseres de HyCO estan situados en los anillos
A y B. El mecanismo de bombeo de estos maseres no se conoce exactamente. El
modelo de bombeo de Boland & de Jong (1981) para NGC 7538 IRS 1, que se basa
en el particular espectro del continuo de esta fuente, no predice adecuadamente las
intensidades observadas en otras lineas (Martin-Pintado et al. 1985). Ademsds, los
maseres de HoCO en las burbujas A y B no estan asociados con regiones H 11 y por lo
tanto el mecanismo de bombeo debe de ser distinto al propuesto por Boland & de Jong
(ver también Mehringer et al. 1994). Del mismo modo que para los méseres de NHj y
los de CH30H de clase II, nuestros datos sugieren que el mecanismo de bombeo de los
maseres de HoCO debe de estar relacionado con las condiciones fisicas y la abundancia
de esta molécula en las burbujas de NHj3 caliente.
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2.6.3 Los maseres de la envoltura de Sgr B2: quimica de
choques y excitacién

Hasta ahora ha sido dificil explicar el gran niimero de maseres de distintas moléculas
que se conocen en la envoltura de Sgr B2 pues no parecen estar asociados con regiones
de formacion estelar tipicas. Sin embargo, la situacion y las velocidades radiales de la
mayor parte de esos maseres pueden entenderse en términos de las burbujas calientes
en expansién que muestran las imagenes de NH;. Los méaseres aparecen en las paredes
de las burbujas que contienen material comprimido por la acciéon de vientos estelares
o eventos explosivos. Este material ha sido procesado por choques, que han calenta-
do el gas y han erosionado los mantos de los granos, aumentando considerablemente
la abundancia de algunas moléculas. En particular, se espera que especies volatiles
(H,CO, CH30H, NH;3, HyO... ) sean muy abundantes en regiones calientes. Por otro
lado, los anillos observados, es decir, los bordes de las burbujas en expansion, son per-
pendiculares a la linea de mira. Estas son las regiones de las burbujas con la mayor
coherencia en velocidades, y por tanto son sitios favorables para la emisiéon maser. El
efecto combinado de las altas abundancias y la coherencia de velocidades explican la
presencia del gran nimero de méseres observado y porqué éstos estdn confinados en las
paredes de la burbujas calientes. La buena correlacién entre los maseres de CH3OH de
clase II y las burbujas calientes también sugiere que las burbujas calientes (y neutras)
podrian haber sido producidas por burbujas de gas ionizado.

Discutir los mecanismos de bombeo de los maseres de cada una de las especies
detectadas en la envoltura de Sgr B2 estd méas alld del propésito de esta tesis. No
obstante, haremos algunos comentarios cualitativos. Es probable que las altas temper-
aturas de las burbujas jueguen un papel fundamental en el origen los maseres de la
envoltura de Sgr B2. De hecho, tanto la posicion como las velocidades radiales de los
maseres estan correlacionadas con la temperatura cinética de las burbujas: la mayor
parte de los maseres se encuentran en la parte norte de la burbuja B y en la parte sur
de la burbuja A, donde las temperaturas son, en general, mayores de 100 K. Ademas
de aumentar la abundancia en fase gaseosa de especies voldtiles que se eyectan de la
superficie de los granos de polvo, las altas temperaturas también pueden influir de un
modo importante a los mecanismos que provocan la inversién de poblacién (véase, por
ejemplo, Mauersberger et al. 1986b en cuanto a la emisién méser en la linea NHj (3,

3))-

2.7 Formacion estelar reciente en la envoltura de
Sgr B2

Las principales caracteristicas de los nicleos calientes detectados en la envoltura de
Sgr B2 se encuentran en la Tabla 2.2. La columna 3 lista los rangos de tamanos
posibles para estas fuentes. Los limites superiores a los tamanos se han sacado de la
Tabla 2.1, mientras que los limites inferiores se han derivado asumiendo que la linea (3,
3) es Opticamente espesa y que la temperatura de brillo es igual a una temperatura
cinética de 300 K. El resto de los parametros de la Tabla 2.2 se han estimado para el
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rango de tamanos de la columna 3. Las densidades de Hy se han determinado a partir
de las masas derivadas con el teorema del virial que aparecen en la columna 4. Para
obtener las abundancia de NHj3 en las fuentes HC se han corregido las densidades de
columna de NHj de la Tabla 2.1 teniendo en cuenta los tamanos de las fuentes. Los
tamanos de los nucleos calientes de la envoltura de Sgr B2 y las anchuras de sus lineas
son menores que en Sgr B2 N o M (Vogel et al. 1987; dAVMPW), pero el resto de los
parametros derivados para los HCs son similares a los de otras regiones de formacion
estelar masiva (Pauls et al. 1983; Mauersberger et al. 1986a; Cesaroni et al. 1994). Las
densidades de Hy de las fuentes HCs (~ 107 ¢m™2) son 2 ordenes de magnitud mayores
que las derivadas del anélisis de varias lineas de CH3CN en la envoltura (dVMPW), y
son, en efecto, tipicas de nicleos calientes. Por el contrario, la abundancia de NH3 en
los HCs son casi dos ordenes de magnitud menores que los valores medidos en otros
nucleos calientes. Estd considerable diferencia se reduce en un factor 5 al utilizar la
funcién de particién de los 100 niveles més bajos del NH3 en vez de sélo aquellos con
K = J (Apéndice A). Con estas densidades de columna y las densidades de H, de la
Tabla 2.2 se deriva una abundancia de NH3 de ~ 1077, un factor 10 menor que los
valores estimados para otros nicleos calientes (ver por ejemplo, Mauersberger et al.
1986a). En resumen, los nicleos calientes de la envoltura de Sgr B2 son similares a los
de otras regiones de formacion estelar masiva en cuanto a su tamano, temperatura y
densidad de Hs, pero tienen menor abundancia de NHj.

Para las densidades de Hy de las fuentes HC, gas y polvo deberian estar acoplados
térmicamente y por lo tanto, la temperatura del polvo deberia ser parecida a la tem-
peratura cinética del gas. Por otro lado, las densidades de columna en estos nicleos
calientes son de $10%* c¢m 2. Con tal densidad de columna la emisién del polvo debe
ser 6pticamente espesa a longitudes de onda de 20-40 ym. En estas condiciones los
granos de polvo deben emitir como un cuerpo negro con una temperatura igual a
la temperatura cinética. La columna 7 de la Tabla 2.2 contiene la luminosidad del
polvo de las fuentes HC para una temperatura de 300 K calculada con la ley de Stefan-
Boltzmann. Estas luminosidades son considerablemente altas y parecidas a las de otros
nicleos calientes. Incluso teniendo en cuenta posibles efectos geométricos que podrian
disminuir las luminosidades en un factor 10 (véase, por ejemplo, Cesaroni et al. 1998),
las luminosidades de todas las fuentes HC serfan mayores de 10° Ly y requerirfan ser
calentadas por una estrella en secuencia principal de tipo espectral O7. Los tres nuevos
nucleos calientes detectados en la envoltura de Sgr B2 estan calentados desde el interior
(su luminosidad es muy alta y la temperatura del gas es considerablemente mayor que
en sus alrededores) pero ninguno parece estar asociado con una regién H 11 embebida
creada por una estrella de tipo espectral mas temprano que B0. Por tanto, los nicleos
calientes deben estar calentados por un cimulos de estrellas de masa intermedia en la
secuencia principal o bien, con mayor, probabilidad, por estrellas masivas muy jovenes
que todavia no han desarrollado una region H 11. Los nicleos calientes HC estarian
asociados con el material denso y caliente que rodea una (proto-)estrella (ver Cesaroni
et al. 1998). Esto indica que en la envoltura de Sgr B2 se ha producido formacién
estelar masiva muy recientemente.

Hay evidencias indirectas de un posible flujo molecular asociado a HC1: los maseres
M1 y M6 se encuentran a menos de 1" de HC1 y sus velocidades aparecen corridas al
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rojo y al azul de manera casi simétrica respecto a la velocidad del nicleo HC1. La
resolucion angular no es suficiente para resolver el nicleo caliente y situar los méseres
de la linea (3, 3) respecto al niicleo. Ajustando gaussianas a los datos se encuentra que
M1 esta al este de HC1. Es posible que M1 y M6 sean maseres excitados por choques
y que provengan de regiones donde un chorro de un flujo bipolar colisiona con el gas
de los alrededores (como en NGC 6334; Kraemer & Jackson 1995). Por supuesto, para
confirmar esta hipétesis se necesitan observaciones con mayor resolucién angular.

La nube molecular Sgr B2 contiene una de las regiones de formacion estelar masiva
mas sobresaliente de la Galaxia. Se han propuesto dos escenarios para explicar la forma-
cion estelar en el complejo molecular de Sgr B2. Un solo evento del tipo de una colisién
entre nubes que dio lugar a una formacion de estrellas en muchas condensaciones den-
sas de forma simultanea (Hasegawa et al. 1994) o bien varios sucesos independientes
que provocaron la formacién de estrellas en todo en complejo de Sgr B2 (Mehringer,
Palmer & Goss 1995). En el primer escenario, la formacién de estrellas debe de pro-
ducirse en una cresta estrecha con velocidades radiales en torno a 60 km s~!. Las
regiones H 11 AA y H asi como los niicleos calientes HC2 y HC3 estan alineados en
un eje norte-sur y sus velocidades (~ 60 km s™') coinciden con lo esperado en este
escenario. Al contrario, la inusual velocidad de HC1 sugiere que una nueva generacion
de estrellas masivas se han formado en la envoltura de Sgr B2 probablemente debido
a la expansion de las burbujas calientes. Nuestros datos apoyan el escenario en que
la formacién estelar masiva en la envoltura de Sgr B2 se ha producido en diferentes
sucesos aislados.

2.7.1 El origen de las burbujas calientes en expansion

La morfologia de las burbujas de NH3 recuerda las nebulosas con forma de anillo que
crean los fuertes vientos de estrellas masivas. No es probable que las burbujas calientes
estén provocadas por los vientos de estrellas de tipo OB en la secuencia principal
ya que las fuentes de continuo que se encuentran en la zonas de las burbujas, H y
AA, no parecen contribuir significativamente al calentamiento (no se aprecia ningin
gradiente de temperaturas que apunte hacia ellas) y ademds estdn lejos del centro
geométrico de los arcos y anillos observados. Sélo hay un débil filamento de continuo
radio (al oeste de AA, ver la Figura 3f de Mehringer et al. 1993) que parece estar
bien correlacionado con la parte oeste del anillo F, indicando que probablemente estén
asociados. Para determinar la naturaleza de ese filamento se necesitan observaciones
adicionales. Por otro lado, los anillos calientes vistos en NH3 también podrian estar
asociados a objetos evolucionados como nebulosas planetarias, estrellas Wolf-Rayet
(WR), estrellas variables azules luminosas, supergigantes o remanentes de supernova.
No parece probable que el origen de los anillos calientes se deba a nebulosas planetarias
ni a explosiones de supernova ya que estas producian una emisién de continuo radio
detectable que no ha sido observada en los mapas de continuo radio a bajas frecuencias
(Gaume & Mutel 1987; Mehringer et al. 1995). Ademds, la energia cinética de las
burbujas calientes observadas es de ~ 210%8 ergs, mucho menor que las energias tipicas
de los remanentes de supernova (~ 10%! ergs).

Al contrario que las nebulosas planetarias y los remanentes de supernova, solamente
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algunas estrellas WR tienen regiones H 11 difusas asociadas (Chu, Treffers & Kwitter
1983). Por ello, son buenas candidatas para explicar los anillos calientes de NH3. Los
vientos de las estrellas WR son densos (M = 0.7 — 810° Mg yr!) y sus velocidades
terminales son altas (1000-3000 km s~!; Abbot & Conti 1987; van der Hucht 1992).
Por consiguiente, estos vientos tienen un importante impacto en el medio circundante
creando espectaculares nebulosas WR en forma de anillo. También se conocen burbujas
en el medio interestelar asociadas con vientos de estrellas WR (Chu 1981). El caso
tipico de burbujas interestelares creadas por vientos estelares es NGC 2359. El gas
molecular que rodea a esta nebulosa tiene una masa de ~ 1000 M, y ha sido acelerado
por el viento estelar unos 30 km s~! (Schneps et al. 1981). Otras burbujas causadas
por efecto de vientos estelares, como la asociada a HD 197406, también presentan una
cascara de H 1 de ~ 1300 Mg que se expande a 6 km s~! (Dubner, Niemela & Purton
1990). El radio de las burbujas de Sgr B2 es menor al de las encontradas alrededor de
las estrellas WR citadas anteriormente, pero la masa tipica de las burbujas de Sgr B2 (~
2000 M, para una burbuja o “céscara”tridimensional de los radios y espesores medidos
y una densidad de 10* ¢m™3) asi como las velocidades de expansién son similares a las
de otras burbujas asociadas a los vientos de estrellas WR. La edad de las burbujas de
Sgr B2 que se deriva de sus tamafios y sus velocidades de expansién (1 — 2 x 10° afios)
también son similares a las medidas para nebulosas WR de tipo anillo (Treffers & Chu
1982). De la no deteccién de la emisién de radiocontinuo de los vientos ionizados de
las estrellas WR, podemos fijar un limite superior a la pérdida de masa de 1 —2 x 10~*
Mg afio™! si la velocidad terminal es de 1000 km s™!. Este limite es 10 veces mayor
que los valores tipicos para estrellas WR, (Abbott & Conti 1987) y por lo tanto no
descarta su presencia en la envoltura de Sgr B2. Para detectar los vientos estelares
de estrellas WR en la envoltura de Sgr B2 se necesitan observaciones del continuo con
alta sensibilidad.

A continuacién, vamos a discutir si los pardmetros derivados para las burbujas
de material molecular caliente son consistentes con que hayan sido creadas por la
interaccién con vientos de estrellas WR. Para ello vamos a utilizar los parametros
adimensionales introducidos por Treffers & Chu (1982), € y 7. El primero se define
como la razoén de la energia cinética de la burbuja respecto a la energia cinética total
del viento estelar y el segundo como la razén del momento de la burbuja respecto del
momento total del viento. Con los parametros de los vientos de una estrella WR tipica
(M ~3x1075 Mg afio ' y 1000 km s~ ! de velocidad terminal; Abbott & Conti 1987;
van der Hucht 1992) se obtiene que el momento y la energia cinética inyectados por el
viento durante la vida de las burbujas es de ~ 2x10* Mg km s~y ~ 106 Mg, (km s™)?,
respectivamente. Por otro lado, para una velocidad de expansién de las burbujas de 10
km s~! el momento y la energia cinética observados serfa de ~ 2 x 10* My km s !y
~ 10° Mg, ( km s7)2. Por tanto, para la burbujas de la envoltura de Sgr B2 se obtiene
€ ~ 0.1y 7~ 10. Estos valores son mas de un factor 10 mayores que los derivados
para nebulosas WR observadas en el éptico (Treffers & Chu 1982) pero son similares a
los de las burbujas neutras de rodean a HD 197406 y NGC 2359 (Dubner et al. 1990;
Schneps et al. 1981).

Los modelos de “céscaras”’creadas por burbujas producidas por vientos estelares
predicen una € de ~ 0.2 y m de 21 (ver por ejemplo Weaver et al. 1977; Kwok &
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Volk 1985). Estos valores son parecidos a los derivados para las cdscaras de Sgr B2.
Garcia-Segura & MacLow (1995) han modelizado las burbujas WR. considerando las
etapas evolutivas de secuencia principal y de supergigante roja. También utilizan
una luminosidad mecanica del viento dependiente del tiempo para tener en cuenta
la transicién entre la fase de supergigante roja y la de WR. Segiin estos modelos, el
valor de € ~ 0.1 obtenido para las burbujas de Sgr B2 implica un tiempo de transicion
entre las fases de supergigante roja y de WR no despreciable. Ademaés, para este
valor de ¢, estos modelos predicen una 7 de 10, en perfecto acuerdo con los datos
de las observaciones. Aunque las incertidumbres respecto a los pardmetros € y 7 son
relativamente grandes, el acuerdo entre los valores observados y los predichos por la
teoria es prometedor e indica que las burbujas de NHj caliente de la envoltura de
Sgr B2 podrian ser producidas por estrellas masivas evolucionadas como Wolf-Rayets
o variables azules luminosas.

Si el origen de las burbujas de la envoltura de Sgr B2 son estrellas masivas evolu-
cionadas, la gran cantidad de burbujas observadas, con tamanos y propiedades simi-
lares, requiere la existencia de un cimulo que contenga estrellas masivas evolucionadas.
En la regién central de la Galaxia se conocen tres cimulos de ese tipo: el cumulo cen-
tral en torno a Sgr A* el Quintuplete y el cimulo del Arco (ver el Capitulo 5) para
algunas propiedades de estos dos ultimos y Morris & Serabyn 1996 para un articulo
de revisién sobre los tres). Estos tres cimulos contienen estrellas masivas como WRs
y variables azules luminosas. Por ejemplo, el cimulo del Quintuplete contiene unas
10 estrellas WR, otras 5 buenas candidatas a WR con polvo y 14 supergigantes OB
(Figer et al. 1999a). Obviamente, un cimulo como el Quintuplete podria explicar la
concentraciéon observada de anillos de NHj3 en la envoltura de Sgr B2. Debido a la
alta extincién hacia Sgr B2 (Mehringer et al. 1995), para confirmar esta hipétesis se
necesitarian observaciones infrarrojas de mucha sensibilidad.

El escenario de las estrellas WR también explica la existencia de una quimica de
choques en las burbujas moleculares calientes. En particular, puede explicar la alta
abundancia de SiO y la gran extension de la emisién de esta molécula en la envoltura
de Sgr B2 (Peng, Vogel & Carlstrom 1995; Martin-Pintado et al. 1997. La presencia
de vientos de estrellas WR muy energéticos puede procesar los granos y vaporizar Si o
SiO aumentado asi la abundancia de esta molécula (Martin-Pintado, Bachiller & Fuente
1992). La existencia de choques de tipo-C con velocidades de 10-20 km s™! también
puede provocar la evaporacién de NH3 de los mantos de los granos de polvo explicando
asi las altas temperaturas y las grandes densidades de columna de NHj en la envoltura
de Sgr B2 (Flower, Pineau des Foréts & Walmsley 1995). La emisién de H, vibra-
cionalmente excitado en NGC 2359 se ha interpretado como evidencia de un choque
producido por la interaccién del viento de WR con la burbuja molecular que lo rodea
(St-Louis et al. 1995).

Es importante destacar la reciente detecciéon de NH3 en la componente de gas choca-
do de NGC 2359 (Rizzo et al. 2001), lo que apoya el escenario propuesto para la
envoltura de Sgr B2.
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2.7.2 El calentamiento de la envoltura de Sgr B2

En el propuesto escenario de que las burbujas calientes de NH3 en expansién son
causadas por estrellas WR, el calentamiento se debe a fuertes choques. El gran niimero
de burbujas calientes en expansién distribuidas a lo largo de toda la envoltura sugiere
que este mecanismo calentamiento puede ser muy importante para explicar la envoltura
moderadamente caliente observada por dVMPW. Esta idea estd de acuerdo con las
propuestas de que la disipacién de turbulencia supersénica es el principal mecanismo
de calentamiento de las nubes del centro galdctico (Wilson et al. 1982a; Giisten et
al. 1985). La temperatura de la mayor parte del gas de las burbujas es de 40-80
K, temperatura similar a la de la envoltura caliente, lo que indica que los choques
producidos por las estrellas masivas podrian ser los responsables del calentamiento
de esta componente. De hecho, dVMPW han mostrado que el calentamiento que
produciria una turbulencia de velocidad entre 10 y 17 km s~! (no mucho mayores
que las velocidades de las burbujas en expansién), puede explicar las temperaturas del
polvo y del gas en la envoltura moderadamente caliente.

Por contra, no estd claro si el calentamiento del gran anillo caliente que rodea
la regién de formacién estelar de Sgr B2 también se puede explicar por las burbujas
en expansion. La Figura 2.11, muestra la comparaciéon de la distribucion espacial
de la temperatura cinética del gran anillo caliente (en escala de grises) y la de las
burbujas de NH3 mds calientes (A, B y C; contornos). Aunque la resolucién angular
de ambos conjuntos de datos es muy diferente, existe una buena correlacion entre el
anillo caliente y las partes mds calientes (2100 K) de las burbujas de NH;z. Teniendo
en cuenta que las temperaturas del NH; de las burbujas es en general de 40-80 K, es
dificil explicar cual es la causa de las altas temperaturas del anillo caliente. Se puede
descartar un calentamiento por fotones UV de las estrellas OB de Sgr B2 M y N porque
la molécula de amoniaco es muy frégil y se foto-disocia facilmente (Fuente et al. 1990).
Baséndose en la morfologia de las regiones de alta temperatura, se puede sugerir que
el calentamiento extra necesario para explicar la temperatura de la regién del anillo
caliente de la interseccién norte del anillo B o sur del anillo A se debe a una colision
entre ambas burbujas. No obstante, no parece muy probable que las colisiones entre
las pequenas burbujas calientes de NH3 hayan podido producir la morfologia del gran
anillo caliente. La explicacion mas probable para el anillo caliente es que las pequenas
burbujas calientes creadas por estrellas WR también estén siendo calentadas por una
burbuja creada por el viento de las asociaciones OB de Sgr B2 N y M (ver dVMPW).

En resumen, las “cascaras”’en expansién de NHj caliente son, probablemente, pro-
ducidas por la expansion de burbujas creadas por estrellas masivas evolucionadas como
las estrellas WR que deben ser miembros de un cimulo. Los choques generados por la
expansion de las burbujas calientes calientan el gas y dan lugar a la peculiar quimica
observada en la envoltura de Sgr B2.
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Figura 2.11: Comparacion entre la distribucién espacial de la temperatura cinética del gran
anillo caliente derivado por dVMPW a partir de sus datos de CH3CN (contornos y escala de
grises) con los arcos y anillos de bajas velocidades observados en NHs. Los contornos de la
temperatura cinética del gran anillo caliente estan a niveles de 80, 100 y 120 K. Las zonas
saturadas, en negro, tienen temperaturas por encima de 150 K y corresponden a los niicleos
calientes de Sgr B2M y Sgr B2N (ver dVMPW). Los niveles de los contornos de los anillos de
NHj3 son los mismos que en la Figura 2.3. A pesar de las diferentes resoluciones espaciales,
se puede apreciar que las altas temperaturas del gran anillo caliente estan asociadas con los
anillos de NHj3 detectados por el VLA
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2.8 Conclusiones

En este capitulo se presentan mapas obtenidos con el VLA de la parte sur de la en-
voltura de Sgr B2 en las lineas NH;3 (3, 3) y (4,4). Los mapas obtenidos tienen una
resolucién angular de ~ 2.9" y de ~ 1.9". Estos datos nos han permitido estudiar la
morfologia del gas caliente asi como derivar la distribucién espacial de la temperatura
cinética en funcion de la velocidad radial gracias a la razon entre las intensidades de
las dos lineas observadas.

La morfologia del gas caliente en la envoltura de Sgr B2 se caracteriza por la pres-
encia de arcos, anillos y filamentos. Se han identificado 6 anillos de forma eliptica, dos
arcos y un filamento. Los tamatios de los anillos varian entre 1 y 2.6 pc y su grosor
de entre 0.2 y 0.4 pc. La mayor parte del gas de los anillos esta caliente, con temper-
aturas de 40-70 K, similares a las derivadas para la extensa envoltura caliente segin
lo observado en otras moléculas. Sélo se encuentran temperaturas cinéticas de mas de
100 K en la region donde parecen solaparse dos de los anillos con baja velocidad radial
(40-50 km s7!). Analizando las densidades de columna de NH; se encuentra que los
arcos y anillos son regiones de alta densidad de Hy, alta abundancia de NHj3, o ambas
cosas. En dos de los anillos se puede apreciar claramente que su tamano cambia en
funcién de la velocidad radial, y lo hace de un modo consistente con que la emisién de
NHj se origine en “céscaras” tridimensionales que se estdn expandiendo. Del gradiente
de velocidades observado en estas “cascaras”se obtiene que la velocidad de expansién
es de ~ 6-10 km s~!'. Esto indica que los arcos y anillos corresponden al corte en
un plano perpendicular a la linea de mira de “cascaras” o burbujas tridimensionales.
El hecho de que los anillos y arcos observados con el VLA sélo contienen un 10-20
% del flujo de las lineas apoya este escenario. Una importante fraccién de ese flujo
perdido, provocado por gas con temperaturas similares a las de los anillos (~ 50 K),
seguramente corresponde al material en las partes posterior y frontal de las burbujas.

Al analizar los mapas de alta resolucién de la linea (3, 3) se han encontrado seis
fuentes de tamaifio S1” que no se detectan en los mapas de la linea (4, 4). En todas
ellas la linea (3, 3) tiene una temperatura de brillo mayor que la temperatura cinética,
lo que sugiere que hay emisién méser en la linea (3, 3). Los méseres de NHj (3,
3) tienen velocidades que cubren todo el rango de velocidades de la emisién de NH3 y se
distribuyen a lo largo de una regién relativamente amplia pero parecen estar embebidos
en los anillos de NH3 caliente. También se ha mostrado que otros maseres que ya se
conocian en esta region de la envoltura de Sgr B2, como los maseres de clase II de
CH30H o los de H,CO, no estan asociados con nuevas estrellas pero si con los anillos
de NHj calientes. Por lo tanto, concluimos que el origen del gran nimero de méseres
de la envoltura de Sgr B2 debe estar relacionado con las burbujas en expansién de
NH; caliente. Una alta abundancia en fase gaseosa de moléculas volatiles como NHs,
CH30H y H5CO en las burbujas calientes, unida a la coherencia en velocidades en los
bordes de las burbujas en expansién, puede explicar la presencia de tantos maseres en
las los anillos observados. La gran abundancia de moléculas fragiles, que son facilmente
disociadas por la radiacion UV, como la molécula de amoniaco, indica que el material
de las paredes de las burbujas ha sido procesado por choques que han calentado el gas
y que han dado lugar a una quimica caracteristica. Proponemos que el NH3 proviene
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de una region chocada.

Por otra parte, al analizar los mapas de alta resolucién de la linea (4, 4) se han
encontrado tres fuentes no resueltas (de tamafio <1”) que no son prominentes en los
mapas de la linea (3, 3). En estas condensaciones, las razones entre las dos lineas
indican altas temperaturas de al menos 300 K. Sus pequenos tamaiios ($0.03 pc) junto
a sus altas densidades de Hy (107 — 10® c¢m™2) y temperaturas cinéticas recuerdan a
las de los nicleos calientes asociados con las estrellas masivas recién formadas. La falta
de emisién de radiocontinuo y la gran luminosidad infrarroja del polvo (> 10° L)
para estos tres nicleos calientes indican que deben estar calentados desde el interior
por estrellas masivas que todavia no han desarrollado regiones H 11. Probablemente,
estos nicleos calientes estan asociados a un denso disco circunestelar que rodea a una
(proto-)estrella en una fase de gran pérdida de masa. La deteccién de niicleos calientes
en la envoltura de Sgr B2 indica la existencia de procesos de formacién estelar masiva
como en Sgr B2 M y N. La formacién estelar masiva puede haber sido provocada por
las burbujas en expansién que producen las “céscaras”de NHs.

No se conoce el origen de las burbujas de NHj caliente en expansiéon pero su mor-
fologia sugiere que han sido creadas por vientos estelares o eventos explosivos. Espec-
ulamos que estrellas masivas evolucionadas, por ejemplo del tipo Wolf-Rayet (WR),
podrian explicar las burbujas. La energia y el momento medido para las burbujas son
consistentes con las predicciones de los modelos de burbujas creadas por efecto del
viento de estrellas WR tipicas. En este contexto, la gran concentracién de burbujas
calientes en la envoltura de Sgr B2 sugiere que la envoltura de Sgr B2 puede contener
un cumulo de estrellas masivas evolucionadas del tipo del Quintuplete o del cimulo
del Arco. La presencia de un cimulo con estrellas WR, con fuertes vientos puede ser el
origen de la turbulencia que generaria el calentamiento de la extensa envoltura caliente
y la extension de la emision de SiO en esta nube molecular.
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Capitulo 3

El hidrégeno molecular (Hy)
caliente

3.1 Introducciéon

Como hemos visto en el Capitulo 1 la nubes moleculares del CG presentan altas tem-
peraturas cinéticas que se conocen principalmente por los estudios de NHj (véase por
ejemplo Hiittemeister et al. 1993a y referencias). Un inconveniente de esas observa-
ciones es la dificultad de estimar la densidad de columna total de gas caliente debido
a la desconocida abundancia de NH3. Gracias al satélite Infrared Space Observatory
(ISO; Kessler et al. 1996) se ha podido medir directamente, por primera vez, la den-
sidad de columna de gas caliente en las nubes del CG. Esto ha sido posible gracias a
las observaciones de las mas bajas transiciones rotacionales puras del Hy. Ya que el
hidrégeno molecular es la molécula mas abundante, podemos estimar la densidad de
columna de gas caliente midiendo la densidad de columna de Hs independientemente
de cualquier factor de conversién. Las lineas rotacionales puras del Hy trazan gas con
temperaturas de unos cientos de K. Algunas propiedades y la notacién tipica para la
molécula de Hy se encuentran en el Apéndice B. ISO a detectado lineas rotacionales
puras de Hy en una gran variedad de objetos como: objetos estelares jévenes (Van den
Ancker 1999; nicleos de galaxias (véase por ejemplo Kunze et al. 1999); regiones de
foto-disociacién (PDRs) como NGC 7023 (Fuente et al. 1999, 2000) o S140 (Timmer-
mann et al. 1996a); fuentes excitadas por colisiones como Orién Peak 1 (Rosenthal et
al. 2000); y regiones supuestamente excitadas por rayos-X (XDRs) como RCW 103.
El conjunto de fuentes aqui estudiadas consiste en 18 nubes seleccionadas de los
trabajos de Hiittemeister et al. (1993a) y de Martin-Pintado et al. (1997). En dos
nubes se ha encontrado que la razén entre las dos variedades del Hy (orto-y para-Hy ) es
diferente del valor esperable si estuviese en equilibrio a la temperatura del gas. Por ello
se presentan aqui las observaciones y algunos resultados pero el andlisis y la discusién
detalladas de esas dos fuentes se pospone hasta el siguiente capitulo. En este capitulo
vamos a centrarnos principalmente en las otras 16 fuentes. Estas estan distribuidas a

SO es un proyecto de la ESA con instrumentos financiados por los paises miembros (especialmente
por los pafses de los investigadores principales: Francia, Alemania, los Paises Bajos y el Reino Unido)
y con la participacién de ISAS y NASA

o7
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Figura 3.1: Posiciones de todas las fuentes sobre el mapa de C**O(1-0) de Dahmen et
al. (1997).

lo largo del CG, desde la cercania de Sgr E hasta Sgr D y el complejo Clump 2. Cuatro
nubes estan en la region de Sgr C, tres en la proximidad de Sgr A y el “Arco”. Dos
nubes se situan en la cresta de emision de polvo frio que parece conectar el Arco con
Sgr A que fue detectada por Lis & Carlstrom (1994) y otra en G0.33+0.00, un posible
remanente de supernova en esta misma zona. Otras tres nubes estan localizadas en la
vecindad de Sgr B2.

3.2 Observaciones

3.2.1 Observaciones con IRAM 30-m y resultados

Se han observado las nubes que aparecen listadas en la Tabla 3.1 en laslineas J =1 — 0y
J=2—1de3COy C®O con el telescopio de 30-m de IRAM? (Pico de Veleta, Grana-
da). La Tabla 3.1 también incluye las posiciones de cada una de las nubes y la regién en
la que se encuentran. La Figura 3.1 muestra la posiciéon de las nubes sobre el mapa a
gran escala de C'*O(1—0) realizado por Dahmen et al. (1997). Las observaciones se 11-
evaron a cabo en Mayo de 1997, Mayo de 1998 y Junio de 2000. Las lineas J =1 — 0y
J = 2 — 1 fueron observadas simultaneamente con dos bancos de filtros de 512 canales
de 1 MHz conectados a dos receptores SIS. Los receptores fueron sintonizados en banda
lateral tnica. Las reyecciones de la banda imagen fueron chequeadas con las fuentes
de calibracién habituales y siempre fueron mayores de 10 dB. Las temperaturas de
sistema tipicas fueron de ~ 250 K para las lineas J =1 — 0 y ~ 400 K para las lineas
J =2 — 1. La resolucién en velocidad que se consigue con esta configuracién es de
2.7y 1.4 km s ! a3y 1.3 mm, respectivamente. El haz del telescopio para la linea
J=1-0es de 22" mientras que para la linea J =2 — 1 es de 11". El estado de la
punteria y el foco de la antena fueron revisados regularmente. Las correcciones a la
punteria nunca fueron mayores de 3" . Los espectros se tomaron usando conmutacién de
posicién. La posicién de referencia, (I, b) = (0265, 0°2), se tomé de los mapas de *CO de

2El Instituto de Radio Astronomia Milimétrica (IRAM) esta financiado por el MPG (Alemania),
el CNRS (Francia) y el IGN (Espafa)



(OBSERVACIONES

29

Tabla 3.1: Coordenadas J2000 de todas las fuentes

Fuente AR DEC Complejo
hms ol

M-0.96 + 0.13 17:42:48.3 -29:41:09.1 Sgr E

M-0.55—-0.05 17:44:31.3 -29:25:44.6 Sgr C

M—-0.50 — 0.03 17:44:32.4 -29:22:41.5 Sgr C

M—-0.42 +0.01 17:44:35.2 -29:17:05.4 Sgr C

M—-0.32 —0.19 17:45:35.8 -29:18:29.9 Sgr C

M-0.15-0.07 17:45:32.0 -29:06:02.2 Sgr A

M+0.16 — 0.10 17:46:24.9 -28:51:00.0 Arco

M+0.21 — 0.12 17:46:34.9 -28:49:00.0 Arco

M+0.24 4 0.02 17:46:07.9 -28:43:21.5 Cresta de polvo

M+0.35 - 0.06 17:46:40.0 -28:40:00.0 G0.3340.00

M+0.48 +0.03 17:46:39.9 -28:30:29.2 Cresta de polvo

M+0.58 — 0.13 17:47:29.9 -28:30:30.0 Sgr B

M+0.76 — 0.05 17:47:36.8 -28:18:31.1 Sgr B

M+0.83 — 0.10 17:47:57.9 -28:16:48.5 Sgr B

M+0.94 — 0.36 17:49:13.2 -28:19:13.0 Sgr D

M+1.56 — 0.30 17:50:26.5 -27:45:29.7 Complejo a Il =125

M+2.99 — 0.06 17:52:47.6 -26:24:25.3 Clump 2

M+3.06 +0.34 17:51:26.5 -26:08:29.2 Clump 2

Bally et al. (1987). La calibracién de los datos se realizé observando cargas calientes y
frias de temperaturas conocidas, y las intensidades de las lineas se convirtieron a tem-
peraturas de brillo de haz principal, Tyg, usando eficiencias de haz principal de 0.68 y
0.41 para 3 y 1.3 mm respectivamente (las eficiencias utilizadas para las observaciones
de Junio de 2000 son de 0.80 y 0.53 para 3 y 1.3 mm respectivamente).

La Figura 3.2 muestra un ejemplo de los espectros. La mayor parte de las fuentes
presenta emisiéon de CO en varias componentes con perfiles gaussianos. Sin embargo,
en algunas fuentes las diferentes componentes de velocidad se mezclan dando lugar a
perfiles méas complejos. Los parametros derivados de ajustar gaussianas a las lineas se
encuentran en la Tabla 3.2.

3.2.2 Observaciones con ISO y resultados

También se han observado las fuentes de la Tabla 3.1 en varias lineas rotacionales puras
del Hy (de la S(0) a la S(5)) Las observaciones se realizaron con el Short Wavelength
Spectrometer (SWS; de Graauw et al. 1996) del satélite ISO. Los tamafios de las
aberturas del SWS a la longitud de onda de cada linea se encuentran en la Tabla 3.3.
La orientacién de las aperturas en el cielo varia de fuente a fuente, pero estd entre
89234 y 93258 para todas ellas (4ngulo entre el lado menor de las aperturas y el norte
medido en sentido contrario a las agujas del reloj).
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M—0.96+0.13 M—0.55-0.05 M+0.35—-0.06 M+0.83—-0.10
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Figura 3.2: Espectros de *CO y C'80 de cuatro fuentes.

Las observaciones que se presentan en este capitulo se han llevado a cabo en varias
fases. En algunas fuentes sélo se observaron las lineas S(0), S(1) y S(3), en otras se
observaron todas las lineas entre la S(0) y la S(5) excepto la S(2). En dos fuentes se
han observado todas las lineas entre la S(0) y la S(3). Las observaciones se llevaron a
cabo en el modo SWS02 (observaciones con red de difraccién de lineas selectas) con un
tiempo tipico de integracién sobre la fuente de unos 100 s. Los datos fueron procesa-
dos interactivamente en el Maz-Planck-Institut fir Extraterrestrische Physick (MPE)
desde el nivel SPD (Standard Processed Data) hasta el AAR (Auto Analysis Results)
usando ficheros de calibracion de septiembre de 1997. También fueron procesados de
modo automético con la versién 7.0 de las rutinas de procesado automético (OLP, Off-
Line Processing). Los dos procesados dan resultados equivalentes. Los resultados que
aqui se presentan son los correspondientes a la reduccién con OLP7.0. El analisis se
ha realizado con la versién 2.0 del paquete ISAP? (ISO Spectroscopic Analysis Pack-
age). Con ISAP hemos eliminado los datos corruptos por impactos de rayos césmicos y
hemos promediado las dos direcciones de muestreo para cada uno de los 12 detectores.
A continuacién, hemos desplazado el continuo medido con los distintos detectores a un
nivel comun usando como referencia el valor medio. Finalmente hemos promediado los
12 detectores. El paso de muestreo espectral en los espectros finales es de un quinto
de la resolucién espectral nominal del instrumento.

El ajuste de lineas de base (de orden 1) y de perfiles gaussianos a las espectros
también se han realizado con ISAP. Todos los espectros se muestran en la Figura 3.3
excepto los de M+1.56 — 0.30 y M+3.06 4+ 0.34 que aparecen en la Figura4.1. Los

3El paquete ISAP es un desarrollo conjunto de los equipos y de los centros de datos de los in-
strumentos SWS y LWS. Los institutos que han contribuido son: CESR, IAS, IPAC, MPE, RAL y
SRON.
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Figura 3.3: Espectros de Hy (los espectros de M+1.56 —0.30 y M+3.06 + 0.34 se muestran en
la Figura4.1). La resolucién espectral es cinco veces mayor que el tamarfio del paso utilizado.
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flujos derivados de los ajustes se presentan en la Tabla3.3. Los errores absolutos en
la calibracién de los flujos son menores que el 30, 20, 25, 25, 25 y 15% para las lineas
S(0), S(1), S(2), S(3), S(4) y S(5), respectivamente (Salama et al. 1997). Debido a la
moderada resolucién espectral del modo SWS02 (A/AX ~ 1000 — 2000) y a los errores
de calibracién en longitud de onda (~ 15—50 km s™! segiin la longitud de onda, véase
Valentijn et al. 1996), es dificil comparar detalladamente las velocidades radiales de las
lineas de H, con la de las lineas de 1*CO y C'®0. La Tabla 3.3 muestra las velocidades
radiales de las lineas S(1), que son las que presentan una mayor relacién senal a ruido.
Dentro de las incertidumbres de la calibracién, las velocidades radiales de estas lineas
son coherentes con las de al menos una de las componentes de las de *CO (Tabla 3.2).

Desafortunadamente, la insuficiente resolucién espectral no nos permite establecer
si la emisiéon de Hy proviene de una o de varias de las componentes de velocidad de
las lineas de CO. En general, todas éstas se encuentran comprendidas en el rango de
velocidades exhibidas por la emisién no-resuelta de Hy. Sélo para M—0.96+0.13 pode-
mos decir que la emisién de Hy probablemente no proviene de todas las componentes
que emiten en CO. Estas estan centradas en -110, 11, y 133 km s~!, mientras que la
linea Hy S(1) estd centrada a -70 km s~!. Incluso con la resolucién espectral del modo
SWS02, se puede afirmar que la componente de CO a 133 km s~! probablemente no
contribuye a la emisién de Hs.

La Tabla 3.3 también muestra las anchuras de las lineas Hy S(1). Las anchuras de
las lineas de Hy en las nubes del CG tienden a ser mayores que la resolucién espectral
instrumental para fuentes extensas (~ 170 km s~! para la linea S(1), véase Lutz
et al. 2000). Esto se debe a las grandes anchuras intrinsecas de las lineas tipicas
del CG y principalmente a la presencia de varias componentes de velocidad en la
linea de mirada que pueden contribuir a la emisién de H,. Sin embargo, no todas las
nubes que presentan emisién de CO en varias componentes tienen anchuras mayores
que ~ 170 km s™! en la linea S(1) (por ejemplo M+0.83 — 0.10 o M+0.16 — 0.10).
Esto implica que en estas fuentes no todas las componentes detectadas en CO estarian
contribuyendo a la emisién de Hy. Sin embargo, no es posible discriminar cuales emiten
en Hy y cuales no.

3.3 Densidades de columna de C'¥0 y ¥CO

El anélisis de las tres lineas rotacionales méas bajas del C'#0 llevado a cabo por Hiitte-
meister et al. (1998) muestra que la emisién de CO puede provenir de gas frio (20-30
K) y denso (10* ¢m™3) o de gas mds caliente (2100 K) pero menos denso (103 cm™).
Sin embargo, las grandes densidades de columna de polvo frio (~ 25 K; véase por
ejemplo el Capitulo 4) sugieren que la mayor parte de la emision de CO J =1—0y
J =2 — 1 debe provenir de gas frio y denso acoplado con el polvo.

Hemos derivado las condiciones fisicas y las densidades de columna de gas a partir
de los datos de C'®O y '3CO usando la aproximacién Large Velocity Gradient (LVG).
Tomando una temperatura cinética de 20 K, se han derivado las densidades de Hj,
nm,, gracias a la razén entre las lineas J =2 — 1y J =1 — 0 de C'®O (para algunas
fuentes hemos usado '*CO, véase la Tabla 3.2). Entonces, las densidades de columna
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Tabla 3.2: Pardmetros observacionales y resultados del modelo LVG para los datos de CO:
Intensidades integradas de las transiciones J =1 — 0 de C'80 y 3CO asi como las razones
entre las intensidades de las lineas C'*0 J =2 — 1y J =1 — 0. Columnas de densidad de
13C0 y C'0 y densidad de Hy derivadas de los calculos LVG. Columnas de densidad de
H, derivadas de las de '*CO asumiendo una abundancia de *CO respecto a Hy de 5 1075.
Los niimeros entre paréntesis son los errores 1o de la tltima cifra significativa

Fuente Ullsrco I(l1 98 18178 1818/1818 log(nm,)? Ncisp? Nizgp? Ny,
kms! K kms™! K kms! log(em™3) 10 em™2 10 em™2  10?! em™2
M—0.96 +0.13 110 9.9(7) 1203)° 354 05411 1122
11 24(1) 0.7(2)° 32 3.6 054 21 1.1 42
133 30.2(6) 0.8(1)° 3.3-35 1.9-24 3848
M-0.55—-0.05 -102  126(3) 11.2(5) 2.2(1) 444 8.9-14.1 14.4-18.2  28.8-36.4
60 45(2) 3.2(4) 2.5(4) >4.2 3.1-5.0 5.4-8.6 10.8-17.2
2 23(2) 3.5(4) 1.7(3) 3.84 2.7-3.3 1930  3.86.0
M—0.50 — 0.03 98 119(5) 20(2) 0.9(1) 3.4-3.7 12-15 12-15 24-30
M—-0.42 + 0.01 87 66(4) 6.6(11) 1.7(4) 445 4571  6.0-95 12-19
74 54(4) 3.0(8) 2.0(7) >4 19-38 4775 9415
M-0.32 — 0.19° -77 16(2) >3 0.95-2.4 1.9-4.8
31 40(2) >3 2.7-5.4 6.4-10.8
23 24(2) >3 1534 3068
M-0.15 - 0.07 5 120(7) 16.1(4) 1.3(1) 3.7-3.9 1.3-1.6 20-25 40-50
36 155(7) 13.8(7) 1.2(1) 35 4.1 83131 1317 26 34
M-+0.16 — 0.10 8 38(5) 2.8(4) 1.7(3) 3.8-4.2 1828 3245 649
64 97(8) 9.2(5) 2.0(2) 3.9 4.1 6.9 8.7 127 16 254 32
81 34(8) 2.7(4) 1.6(4) >3.7 16-35 2540 58
M+0.21 — 0.12 66 42(3) 0.3(1) >3 2959 58118
100 14(3) 0.2(1) >3 092-18 1836
M+0.24 + 0.02 30 190(5) 17.7(11) 1.0(1) 3.5 3.9 10 16 16 25 32 50
66 66(3) 7.0(5) 1.1(2) 3.6-3.8 4.5-5.6 8.2-10.3 16.4-20.6
M-+0.35 — 0.06 22 44(2) 1.7(1)° 441 3860  7.6-12.0
75 38.7(13) 1.9(1)° 44-48 3.1-4.9 6.2-9.8
94 24.2(11) 1.4(1)° 38 4 1.7 25 34 5.0
M-+0.48 + 0.03 14 58(7) 1.4(2)° 3.8-4.2 4860  96-12.0
33 107(7) 1.1(1)° 3.6-3.8 11-12 22-24
M+0.58 — 0.13 36 143(4) 1.1(1)° 3.6-3.7 13-16.7  26-33.4
87 36(4) 1.3(2) 3.7 3.9 2.4 3.0 48 6.0
M+0.76 — 0.05 40 20(3) 3.4(11) 0.6(4) 2.84.2 1844 1.3-52 2.6-10
33 281(5) 31(2) 1.6(2) 3.7-4.3 19-37 25-30 50-60
84 72(3) 8.0(11) 0.9(2) 3.3-3.6 41-65 6.5-8.2 13-16
M+0.83 - 0.10 -40  9.4(9) 1.8(4) <0.8 <3.2 >0.9 25.6 211.2
5 46(3) 6.1(7) 0.6(1) 3.0-3.3 3468 3454 68108
32 93(3) 7.7(7) 1.4(2) 3.6-4.5 4592 7512 15-24
96 88(2) 9.2(5) 1.3(1) 3.6-3.8 5.6-7.1 7.6-9.6 15.2-19.2
M+0.94 — 0.36" -83  13.8(11) >3 0.9-1.8 1.8-3.6
67 18.1(12) >3 1.2-2.3 2.4-7.2
=36 39(2) >3 2.6-5.2 5.2-10.4
10 28.2(14) >3 1937 3874
M+1.56 —0.30 -52  16(3) <2.81 >3 <32 0.8-2.5 1.6-5
-24  38(3) <2.84 >3 <32 2.5-5.0 5-10
M+2.99 — 0.06 12 37(4) 2.6(14) 2.1(14) >3.7 1530 2447 4894
12 34(4) 3.5(11) 0.7(4) 3.0-4.0 24-38 2460 48120
M-+3.06 + 0.34 10 23(3) 1.9(8) 1.1(4) 3.4-4.0 2.8-4.4 1526  3.0-52
27 50(4) 3.5(11) 1.5(7) > 36 2.2 4.4 3.6 5.2 7.2 10.4

& Valores maximo y minimo derivados del LVG teniendo en cuenta los errores 1o de las inten-
sidades de las lineas.

b Cuando la razén 2-1/1-0 no estd disponible hemos asumido ny,> 10> c¢cm~2 de acuerdo con
Hiittemeister et al. (1998).

10180/10180

13 13
cJ CO/I (e]e] 6-/1G_8)

(2=1)/ L1=0) en vez de

d 3¢ integrando en el mismo rango de velocidades donde se detecta el '*CO.
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Tabla 3.3: Flujos de las lineas de Hy derivados de los ajustes gaussianos en unidades de 10~2°
W cm™2. Los limites superiores son los valores 30 multiplicados por la resolucién espectral
del instrumento para fuentes puntuales. Los nimeros en paréntesis son los errores lo de
la dltima cifra significativa provenientes de los ajustes gaussianos. También se muestran
las velocidades radiales y las anchuras de las lineas con mejor relacién senal a ruido (las
S(1)). El error de las velocidades radiales se encuentra dominado por las incertidumbres en
la calibracién de la longitud de onda. (15-30 km s~' para las lineas S(1)). El error 1o tipico
en las anchuras derivadas de los ajustes gaussianos es menor de 5 km s™!.

Aber. (" x ") 20x27 14x27 14x27 14x20 14x20 14x20 | kms ! kms!
A(pm) 28.2188 17.03483 12.27861 9.66491 8.02505  6.9095

M-0.96 +0.13 7.8(9) 184(8) .. 22() ... 70 270
M—0.55—0.05 9.5(14)  9.7(6) <080 <078 <20 80 230
M-0.50 — 0.03 8.2(10) 8.4(4) <064 .. 60 230
M—0.42+0.01 6.2(6) 13.1(7) ... <0.70 .. 57 230
M—0.32-0.19 7.8(6)  23.0(6) 2.1(2)  3.5(7)  5.7(8) 59 230
M—0.15-0.07 9.4(13) 9.9(12) <1.1 <1.4 <2.8 35 220
M+0.16 —0.10  6.1(9)  10.5(7) ... <0.9 2.7(6)  6.5(10) 40 180
M+0.21 —0.12  4.7(9)  13.3(8) .. <1.2 2.8(4)*  4.8(11)2 16 260
M+0.24 +0.02 9.8(5)  18.9(4) <0.92 .. 6 170
M+0.35 - 0.06 5.3(8)  17.2(6) <1.0 2.0(7) 3.5 (8) 27 200
M+0.48 +0.03  6.7(8)  15.9(8) ... 1.6(3)*  2.4(10)* <3.4 17 170
M+0.58 —0.13  6.0(6)  8.7(7) <0.96 <097 <21 4 210
M+0.76 — 0.05  12.4(9) 32.8(8) 2.0(5) ... -18 180
M+0.83 —0.10  10.8(9) 27.1(4) 2.2(3)  5.6(10) 6.7(8) 16 170
M+0.94 —0.36 5.7(9)  10.6(5) ... <12 <1.1 <2.7 30 190
M+1.56 —0.30 8.0(7)  21.8(13) 12(3) 0.7(2* ... 20 200
M+2.99 — 0.06 9.2(6)  19.4(8) <0.79 .. 28 190
M+3.06+0.34 5.4(8)  22.1(5)  19(2) 1.3(7) .. 26 160

& Detecciones con baja razén sefial a ruido (~ 2.5)

de C80 y 3CO para esas ny, se han determinado de las las intensidades de las lineas
J =1 — 0. Los resultados del andlisis se encuentran en la Tabla 3.2. Las razones entre
las lineas J =2 =1y J=1—=0 de C®0O son ~ 1.0-1.5, las cuales implican unas
densidades ny, de ~ 1035749 cm~3 para Tx=20 K. Las intensidades integradas de las
lineas J =1 — 0 de C'80 (~ 3-9 K km s!) implican unas densidades de columna de
C™0, Ncisg, de ~ 2 —810'% ecm~2. Las densidades de columna de 3*CO, Niscg, son
aproximadamente un factor 10 mayores que Ncisg. Esto es consistente con la razén
de abundancias entre las dos especies propuesta por Wilson & Matteucci (1992) para
el CG de 12.5. La razén de intensidades observada, también del orden de 10, sugiere
que ambas lineas son 6pticamente delgadas. También podemos explicar las razones
e intensidades de CO con temperaturas cinéticas mayores. Por ejemplo, con Tx=100
K se obtienen densidades de Hy un factor ~ 2.5 menores. Sin embargo, incluso en
el caso poco realista de que toda la emisiéon de CO proviniese de gas con Tx=100K,
las densidades de columna no cambiarian en més de un 10% respecto a las obtenidas
con Tx=20K. Por tanto, aunque se considere una mezcla de gas caliente y frio, las
densidades de columna totales trazadas por el CO serian similares a las derivadas con
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Tx=20K.

En la Tabla 3.2 también se encuentran las densidades de columna de H, derivadas
a partir de Nisco suponiendo una abundancia de *CO respecto a Hy de 5 1075, Esta
abundancia se basa en una fraccién isotépica *C/12C de 1/20 en el CG (Wilson &
Matteucci 1992) y una razén CO/H, de 10™* (véase Hiittemeister et al. 1998 y refer-
encias). Las densidades de columna de H, derivadas para las componentes principales
son de varios 10?2 ¢m ™2 en todas las fuentes.

3.4 H, caliente

Por sus particularidades, el anélisis detallado de la emisién de Hy en M+1.56 — 0.30 y
M+3.06+40.34 se va a presentar en el siguiente capitulo. De aqui en adelante nos vamos
a centrar en las otras 16 nubes observadas. En la Tabla 3.3 aparecen los flujos de las
lineas de Hy observadas. Las lineas més intensas son las S(0) (J =2 — 0) y las S(1)
(J =3 — 1), cuyos flujos son de 0.5-1 107 y 1-21 07 W c¢m~2, respectivamente. La
linea S(2) sélo fue observada en las dos nubes que se discuten en detalle en el Capitulo
4. La linea S(3) es muy débil y sélo ha sido detectada en las fuentes con las lineas
S(1) més intensas. No se ha detectado incluso en fuentes donde si se han detectado las
lineas S(4) y S(5). Este efecto se debe a la gran absorcién que produce la banda de
estado sélido de los silicatos a 9.7um.

Las lineas rotacionales puras del Hy se deben a transiciones cuadrupolares eléctricas.
Las probabilidades de transicién cuadrupolares son pequefias (Turner et al. 1977) y
por tanto las lineas rotacionales son épticamente delgadas. En este caso, la densidad
de columna del nivel superior involucrado en la transicién de un nivel ¢ a otro j se
puede obtener simplemente a partir de los flujos Fj; de la Tabla 3.3 haciendo uso de la
siguiente expresion:

. )\z’j 471'}71']'67”

L hc QZ]AU

donde \;; y A;; son la longitud de onda y la probabilidad de transicién mientras que 7;;
y §2;; son, respectivamente, la opacidad del polvo y la apertura a la longitud de onda A;;.
Habida cuenta que las densidades de columna asi determinadas estan promediadas en
las aperturas del SWS; en el caso de fuentes extensas (y homogéneas), no es necesario
aplicar ninguna correccion adicional para tener en cuenta los diferentes tamafios de las
aperturas del SWS (véase también el Capitulo 4).

(3.1)

3.4.1 Extincién y razén orto/para

La Figura 3.4 muestra el diagrama de poblaciones para una de las fuentes en la que
se detectaron mas de cuatro lineas: M—0.32 — 0.19. Para cada linea observada se
representa en funciéon de su energia, el logaritmo de la poblacién del nivel superior
dividida por las degeneraciones rotacional y de espin nuclear, es decir, 3(2J+1) para los
niveles orto- (J impar) y 2J + 1 para los niveles para- (J par). Los circulos representan
las poblaciones sin ninguna correccién por extincién. Se puede apreciar claramente que
la poblacion del nivel J=5 es menor de la esperada a partir de la interpolacién de las
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determinadas para los otros niveles. Este hecho se puede usar para estimar la extincion
total causada por el polvo entre el observador y la regién que emite el Hy. Tomando
una ley de extinciéon podemos corregir las intensidades de las lineas para extinciones
visuales cada vez mayores hasta que las densidades de columna de todos los niveles
(y en particular la del nivel J=5) sean consistentes entre si, es decir, hasta que los
diagramas de poblaciones presenten curvas suaves.
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Figura 3.4: Diagrama de poblaciones para M—0.32 — 0.19 antes de corregir por extincién
(circulos) y después de corregir por 15 (cuadrados), 30 (tridngulos) y 45 mag (estrellas) de
extincion visual (Ay). Hemos asumido las extinciones relativas derivadas hacia el centro
Galdctico por Lutz (1999). Nétese que se obtiene una curva suave con Ay ~ 30 mag.

Hemos utilizado la ley de extincién derivada por Lutz (1999) hacia Sgr A* usando
lineas de recombinacién de Hidrégeno (ver Capitulo 1). Esta ley difiere de la de Draine
(1989) para mezclas de granos de silicatos y grafitos en que no tiene el profundo minimo
a ~ 7umy en el valor ligeramente mayor de la razén Agz7,m/Av, donde Ay es la extin-
cién visual (extincién a 0.55 pm) y Ag7,m es la extincién a 9.7 ym. Como ilustracién
de la aplicacion de este método, los cuadrados de la Figura 3.4 muestran que 15 mag
de extinciéon visual son un limite inferior a la extincién mientras que las estrellas de la
Fig. 3.4) indican que 45 mag es un limite superior. El mejor resultado se obtiene con
valores de la extincién visual en torno a 30 mag (tridngulos en la Figura 3.4). Utilizan-
do este método para las otras fuentes en las que se han detectado cuatro o mas lineas,
también se ha derivado una extincién visual de ~ 30 mag. Formalmente este valor
debe ser considerado como un limite inferior para aquellas fuentes en las que no se ha
detectado la linea S(3). No es posible determinar, cuanta de esa extincién es debida a
material en la linea de mirada hacia el CG y cuanta es intrinseca a las propias nubes
del CG. En cualquier caso, como hemos visto en el Capitulo 1, una extincién visual
de 30 mag estd de acuerdo con la extincién media en la linea hacia el CG segin las
estimaciones de Catchpole et al. (1990) y Schultheis et al. (1999). Este hecho sugiere
que la emisién de Hy puede provenir de las superficies de las nubes (véase también Pak,
Jaffe & Keller 1996). Para las nubes que no hemos podido determinar la extincién,
hemos usado Ay=30 mag, excepto para aquellas que se encuentran mds alejadas del
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centro de la Galaxia o bien del plano galdctico. Para estas se ha usado 15 mag (ver
Tabla 3.4) como se ha derivado para las fuentes del Clump 2 y el complejo I=1.5°
(Capitulo 4). En cualquier caso, la correccién por extincién tiene un pequenio impacto
en las conclusiones de este trabajo (ver mds abajo). Los diagramas de poblaciones para
todas las fuentes que se presentan en este capitulo se encuentran en la Figura 3.5.
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Figura 3.5: Diagramas de poblaciones para todas las fuentes corregidas por las extinciones
que figuran en la Tabla 3.4. Los circulos estdn conectados por lineas cuando se han de-
tectado mds de tres lineas. Las flechas indican Iimites superiores. Las barras de error son
mds pequenias que los propios circulos (incluso teniendo en cuenta las incertidumbres en la
calibracién y los errores de los ajustes gaussianos)

Con el método utilizado para estimar la extincién, los valores necesarios para tener
un diagrama de poblaciones que sea una cuerva suave depende de la razén orto/para
(ROP). Obviamente, el valor de la extincién necesario para tener un diagrama de
poblaciones plano seria menor que el arriba propuesto si la ROP fuese menor que la
de equilibrio ya que el método depende sobre todo de la extincién de un nivel orto
(J=5). Desafortunadamente, es dificil estimar la ROP para las nubes en las que la
linea S(2) no ha sido observada. Ademds, la linea S(3) estd completamente extinguida
en muchas de ellas. Sin embargo, los presentes datos no muestran ninguna evidencia
de razones orto/para fuera del equilibrio, aunque no se puede descartar a priori. De
hecho, si se ha encontrado una ROP de no-equilibrio en M+3.06+0.34 y M+1.56—0.30,
que se discuten en el siguiente capitulo. Para las 16 fuentes restantes también se puede
encontrar diagramas de poblaciones suaves, sin la forma de zig-zag caracteristica de
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ROP de no-equilibrio, asumiendo una ROP de ~ 2. En este caso, la extincion seria de
~ 20 — 25 mag en vez de 30 mag. Por el contrario, asumiendo ROP de ~ 1, en general
se encuentran diagramas bastante artificiales que sugieren que ROP tan bajos como
~ 1 no son compatibles con los datos.

En definitiva, de aqui en adelante asumiremos que la ROP estd en equilibrio en
todas las nubes pero discutiremos brevemente las implicaciones de que la ROP fuese
~2. Como veremos, una ROP=2 no altera sustancialmente las conclusiones de este
capitulo.

3.4.2 Columnas de densidad de Hy y temperatura de excitacion

La Tabla 3.4 presenta los resultados derivados de las lineas de Hy una vez corregidos
de extincion los flujos observados. La temperatura de excitacién derivada entre los
niveles J=3 y J=2 (T3y) estd entre 130 y 200 K, mientras que aquella derivada entre
el J=7y el J=6 (Tys) es de ~ 500 — 700 K. Estas temperaturas sélo son un 15-20 %
mayores que las derivadas sin aplicar ninguna correccién por extincion. Para las cuatro
nubes en las que no se detectaron las lineas S(4) y S(5) hemos derivado una T3, de ~
135-150 K, claramente menor que la temperatura derivada para las fuentes donde si
se detectaron esas lineas. No se aprecian diferencias entre las temperaturas derivadas
en las fuentes procedentes de Hiittemeister et al. (1993a) y las de Martin-Pintado et
al. (1997). Eso si, en general las temperaturas T3, son algo mayores que las derivadas
para la componente caliente de NH3 por Hiittemeister et al. No se observa ninguna
dependencia de T3, con la distancia de las fuentes al Centro Galdctico. Sin embargo,
se aprecia que las dos nubes con menor T3, se encuentran situadas en la region de Sgr
C, una de ellas sobre el filamento no-térmico que se observa en la regién central de este
complejo. Como hemos dicho anteriormente, no podemos descartar que la ROP sea
menor que la de equilibrio. Obviamente, T35 no describe la temperatura de excitacion
del gas si las abundancias de orto-Hy y para-Hs no estdn en equilibrio. Se puede estimar
una temperatura T3 corregida, 755", a partir de la que se obtiene directamente de las
observaciones (T3;). La temperatura corregida vendria dada por (Apéndice B):

-1

(3.2)

1 1 P
= i ()

T 505 " \ROPrrs

Por ejemplo, tomando una ROP de ~ 2 y si a las temperaturas en cuestién la ROP en
equilibrio, ROPyrg, es 3, T5s™ que tan solo es un ~ 15% mayor que T3,. Por tanto, la
temperatura T3, no varia mucho entre tomar una ROP de 3 o de 2.

Es posible estimar la densidad de columna total de H, caliente (Ny,) extrapolando
la poblacién del nivel J=2 a los niveles J=1y J=0 con la temperatura 73,. Las Ny, asi
derivadas se encuentran en la Tabla 3.4 y deben ser consideradas como limites inferiores
a la cantidad total de gas molecular caliente puesto que los niveles méas bajos pueden
tener una poblacién de gas a menor temperatura cinética que T3, pero aun caliente. La
densidad de columna total de H, caliente varia de fuente a fuente pero es tipicamente de
1-2 1022 cm~2. Estas densidades de columna son solamente un factor 1.2 mayores que
las que se obtienen sin corregir de extincién. Por lo tanto, la correccién de extincién no
es critica en lo que a densidades de columna y temperaturas se refiere. Por otro lado,
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extrapolando las densidades de columna de los niveles J=6 y J=7 a niveles mas bajos
a la temperatura 774, se obtiene que la cantidad de gas a temperaturas de ~ 600 K es
menor del 1% de la medida a ~ 150 K. Las densidades de columna de H, totales que
se obtienen utilizando las temperaturas 755" asumiendo una ROP de ~ 2 son menores
que las listadas en la Tabla 3.4 en un factor 1.8. Notese que en este caso la densidad de
columna total se debe derivar extrapolando la poblacién observada en el nivel J=3 al
nivel J=1 y la poblacién del nivel J=2 al nivel J=0 como dos especies diferentes a la
temperatura T55"". Por supuesto, estas densidades de columna seguirian siendo limites
inferiores a la densidad de columna de Hy caliente.

Estos resultados son la primera estimacién directa de las densidades de columna y
de la estructura del gas caliente en las nubes del CG. Revelan la presencia de grandes
densidades de columna de gas molecular caliente y de pronunciados gradientes de tem-
peratura (150-700 K) extendiendo los resultados obtenidos de los datos de NHj de
Hiittemeister et al. (1993a).

Tabla 3.4: Densidades de columna de Hy totales y temperaturas rotacionales entre los niveles
J=3 y J=2 (T33) y entre los niveles J=7 y J=6 (Tr) después de corregir por extinciéon. Los
numeros entre paréntesis son los errores 1o en la ultima cifra significativa derivados de los
ajustes gaussianos a las lineas. Los resultados para M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34 se
encuentran el el Capitulo 4.

Fuente AV T32 T76 JVH2 (T32)
K K 102 ¢cm 2
M—096+0.13 15 157(6 1.10(9)
M—-0.55—-0.05 30 135(5 2.7(3)
M—0.50 —0.03 30 135(4 2.3(2)
M-0.42+0.01 30 167(6 1.03(8)
M-0.32-0.19 30 188(5) 650(90)  1.03(5)
M-0.15—0.07 30 136(6 . 2.6(4)
M+0.16 —0.10 30 157(7) 900(200) 1.17(13)
M+0.21 —0.12 30 186(13) 670(110)  0.64(7)

N . .~ o~ =~ o~
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M+0.24+0.02 30 163 1.73(6)
M+0.35— 0.06 30 195(11) 700(200)  0.66(5)
M+0.48+0.03 30 174(7 <600  1.03(9)
M+0.58 —0.13 30 149(5 1.3(2)

M+0.76 —0.05 30 181(4 1.77(8)
M+0.83 —0.10 30 178(5)  550(60)  1.59(6)
M+0.94 —0.36 15 146(7 0.95(10)
M+2.99—0.06 15 152(3 1.40(9)
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3.5 Discusiéon

3.5.1 Fraccién de H, caliente respecto a CO y NHj

Como se menciono en la Seccion 3.2, no es posible identificar cuales de las componentes
de los espectros de CO estan asociadas al Hy caliente. Es mds, la mayor parte del gas
observado en las transiciones J =1 — 0y J = 2 — 1 no exhiben las caracteristicas del
CO caliente que estarfa asociado con el Hy caliente (ver Seccién 3.3). A continuacién,
vamos a estimar qué fraccion constituyen las densidades de columna de Hy caliente
observadas con ISO respecto a las densidades de columna de H, derivadas del CO a
partir de calculos LVG. En primer lugar, hemos sumado las densidades de columna
de todas las componentes de velocidad detectadas en CO para cada fuente. Estas
densidades de columna totales de Hy derivadas del CO se encuentran en la Tabla 3.4.
Para derivar un limite inferior a la fraccién de gas molecular caliente respecto al gas
que emite en CO, se puede comparar la densidad de columna maxima derivada del CO
con las densidades de columna de Hy que se encuentran en la Tabla 3.4. Estas razones
varian de nube a nube como se puede ver en la Tabla 3.5. Para unas pocas nubes
la fraccién de gas caliente es tan alta como 77% (M—0.50 — 0.03) o incluso ~ 100%
para M—0.96 + 0.13. Sin contar estas nubes, donde casi toda la emisién de CO debe
provenir de gas caliente, en promedio el H, caliente es un ~ 30% del gas que emite en
CO.

La Tabla 3.5 también presenta las abundancias de NHj en las componentes caliente
y fria (X (NHs). y X(NH;)s, respectivamente). X (NHj). ha sido derivada de las den-
sidades de columna de amoniaco caliente (Hiittemeister et al. 1993a) y nuestras den-
sidades de columna de Hy caliente. Se ha encontrado que X (NHj). estd en el rango
de 3 107% a 4 1077, Por otro lado, X (NH3); ha sido derivada de las densidades de
columna de amoniaco frio (~25 K) de Hiittemeister et al. y de las densidades de
columna derivadas de los datos de *CO. En este caso, s6lo se ha tenido en cuenta las
componentes de velocidad que emiten en NH3 y hemos asumido que, en promedio, el
~ 70% del gas trazado por el CO es gas frio. Con estas suposiciones, X (NHj3); varia
entre 4 1078 y 6 107°, siendo ~ 5 107 un valor promedio. Estos valores son similares
a los derivados para la componente caliente y aproximadamente unas 10 veces mayores
que la abundancia “tipica”de amoniaco en el medio interestelar (Irvine et al. 1987).
Las altas abundancias de NHj en la componente de gas frio apuntan hacia la existencia
de una componente chocada fria como sugirié Hiittemeister et al. (1998) a partir de
célculos de transporte radiativo para varias transiciones de C**0, 28Si0, 2*SiO y 2°SiO.

3.5.2 Mecanismos de calentamiento

,Cual es el mecanismo de calentamiento que produce la gran cantidad de gas molecular
caliente que se observa en el CG? Se ha propuesto la existencia de choques para explicar
la extensa distribucién espacial y las grandes abundancias de moléculas refractarias
como SiO (Martin-Pintado et al. 1997; Hiittemeister et al. 1998), asi como las altas
temperaturas que se derivan del NHs (Wilson et al. 1982a; Giisten et al. 1985). En
efecto, la gran abundancia de NHj3 derivada en la seccién anterior apunta hacia un
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Tabla 3.5: Columnas de densidad de H, totales derivadas del *CO. Fraccién de la
Ny, caliente medida con ISO respecto a la Ny, derivada de '*CO. Abundancias de NHj en las
componentes caliente y fria (ver texto). Los resultados para M+1.56—0.30 y M+3.06+0.34 se
presentan en el Capitulo 4.

Fuente Ny, “© Ni,©/Ng,© X (NH;3). X (NHj)¢
102 c¢cm—2
M—-0.96 +0.13 0.6-1.1 1 371007 4910°°
M—0.55 — 0.05 4.3-6.0 0.45
M—-0.50 — 0.03 2.4-3.0 0.77 26107 1.61077
M—-0.42+0.01 2.1-34 0.29 83107 29107
M-0.32-0.19 1.1-2.2 0.45 1.8107% 3.11077
M-0.15-0.07 6.6-8.4 0.31 241077 271077
M+0.16 — 0.10 3.7-4.9 0.24
M+0.21 — 0.12 0.8-1.5 0.41
M+0.24 +0.02 4.8-7.1 0.24 1.31077 8.9107"
M+0.35 — 0.06 1.7-2.7 0.25
M+0.48 +0.03 3.2-3.6 0.28
M+0.58 — 0.13 3.1-3.9 0.33
M+0.76 — 0.05 6.6-8.6 0.21
M+0.83 — 0.10 4.8-6.5 0.25 3.410°8
M+0.94 — 0.36 1.3-2.9 0.33 6.7 1077
M+2.99 — 0.06 1.0-2.1 0.65 9.0 1077

calentamiento de tipo mecanico ya que la molécula de amoniaco se foto-disocia con
facilidad en presencia de radiacién ultra-violeta (UV). Por ejemplo, la abundancia de
NH; en la PDR de NGC 7023 es de sélo ~ 1072 en la zona bien apantallada y decrece
en mas de un factor 20 en la regién donde la radiacién UV es mds intensa (Fuente et
al. 1990). Las pequenas densidades de columna de polvo caliente en nuestras nubes
y la razén orto-/para-Hy de no-equilibrio medida en dos de ellas también sugieren un
mecanismo de calentamiento de tipo mecédnico (Capitulo 4).

Por otro lado, en algunas fuentes hemos detectado emisién de lineas de especies
ionizadas como Nell, Neiil o OI1il, que deben provenir de regiones HiIl ionizadas por
fotones UV (Capitulo 5). Esto implica que, al menos en estas fuentes, debe existir
una PDR en la interfase entre la region Hii y el material molecular. De hecho, la
emisién a gran escala de la linea ro-vibracional Hy v=1-0 S(1) se ha interpretado como
proviniente de PDRs en la superficie de las nubes con densidad n ~ 10* ¢m ™ y flujo de
radiacién en el UV-lejano de Gy ~ 10* (en unidades de 1.6 1072 ergs cm 2 s !) (Pak,
Jaffe & Keller 1996). Las extinciones visuales de ~ 30 mag derivadas para nuestras
nubes coincide con la extincion esperable causada por el material en la linea de mirada
y sugiere que la emisién rotacional-pura del Hy podria provenir de las superficies de las
nubes igual que las lineas ro-vibracionales.

Los diagramas de poblaciones obtenidos para las nubes del CG se han comparado
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con diagramas del mismo tipo obtenidos a partir de las prediciones de modelos de
choques (de tipo C y J) y de modelos de regiones PDR, (Apéndice B). La Figura 3.6a
muestra la comparacién de las predicciones de los modelos de choques-C de Draine et
al. (1983), Choques-J de Hollenbach & McKee (1989), y los datos derivados de las
observaciones para M—0.32 — 0.19. Las lineas de S(1) a S(5) observadas (cuadrados)
se pueden explicar tanto con un choque-C de velocidad de ~ 12 km s~! actuando en
gas con densidad pre-choque de 10® cm™ (circulos) como con un choque de tipo-J de
50 km s~! y densidad pre-choque 10° ¢m™2 (tridngulos). Por el contrario, la emisién
observada en la linea S(0) es ~ 3 veces mayor que la predicha por los modelos de ambos
tipos de choques.

La Figura 3.6b muestra el diagrama de poblaciones para M+0.16 —0.10 (cuadrados)
y el derivado para la PDR de la nebulosa por reflexion NGC 7023 (tridngulos). Como
se discute en Fuente et al. (1999), los datos de Hy de esta fuente se ajustan bien con el
modelo de PDRs de Burton et al. (1990, 1992) para G, = 10* y n=10° c¢m™ aunque
con una ROP de 1.5-2. Comparando el diagrama de poblaciones de NGC7023 con el
de M+0.16 — 0.10 se encuentra que el acuerdo entre ambos es excelente para las lineas
S(4) y S(5) pero no es tan bueno para las lineas méas bajas, incluso si se tiene en cuenta
la ROP de no equilibrio encontrada en NGC 7023. En particular, las nubes del CG
emiten méas en las lineas méas bajas que lo esperable del modelo de PDRs con G = 10*
y n=10° c¢m™3. Por contra, la intensidad de la linea Hy v=1-0 S(1) predicha por el
modelo es un factor 10 mayor que la observada por Pak, Jaffe & Keller (1996). Este
hecho implicarfa que la emisién vibracional estd més diluida en el haz de 3' que las
lineas rotacionales puras en el haz del SWS o bien, claro estd, que no los modelos de
PDR no son aplicables.

En cualquier caso, la curvatura de los diagramas de poblaciones observada parece
estar de acuerdo con el gradiente de temperatura esperable en una PDR. En la Figura
3.6b tambien mostramos el diagrama de poblaciones que se obtiene de integrar la
emisiéon de Hy en equilibrio termodindmico local con los perfiles de temperatura y
abundancias de Hy del modelo de PDR de Burton et al. (1990) con Go=10* y n=10°
cm™3 (ver el Apéndice B). Los resultados difieren de los de Burton et al. en que no
se tiene en cuenta ningin tipo de bombeo radiativo, el cual afecta principalmente a
niveles méas altos que los involucrados en las lineas S(0) y S(1). Aunque la emisién
de las nubes del CG es ~ 3 veces mayor que las predichas por este simple modelo, es
evidente que la forma de los diagramas de poblaciones son muy similares.

Respecto a las fuentes donde no se detectaron las lineas S(4) y S(5), los limites
superiores obtenidos implican que si son excitadas por PDRs la densidad debe ser algo
menor que n=10% cm 3, o bien si son excitadas por choques, las velodidades de estos
debe ser algo menor que la de los modelos que se representan en la Figura 3.6.

Tanto los modelos de choques como los de PDRs sugieren densidades de 10 ¢cm ™3 y
fallan a la hora de explicar la intensidad de las lineas S(0) y S(1) observadas. Las
densidades sugeridas por los modelos son algo elevadas, pero parece que el Hy traza
dos componentes diferentes: una componente muy caliente (~ 500 K) y densa (~
10 cm™3) necesaria para explicar las lineas S(4) y S(5) observadas y otra menos
caliente (~ 150 K) revelada por las lineas S(0) y S(1). Para ser complatible con
las razones J =2 — 1/J =1 — 0 medidas para el *CO y el C'®O la componente a
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Figura 3.6: a: Diagrama de poblaciones para M—0.32 — 0.19 (cuadrados) corregido por
30 mag de extincion visual. Las barras de error representan Ilimites superiores a las incer-
tidumbres en la calibracién de los flujos (ver texto). Para comparar, también se muestran
los diagramas de poblaciones derivados del modelo de Draine et al. (1983) par un choque
de tipo-C de ~ 12 km s~ ! de velocidad y una densidad pre-choque de 10° cm 3 (circulos y
lineas de trazos). Los tridngulos con las lineas de trazos largos se utilizan para representar
el diagrama de poblacién derivado del modelo de choques de tipo-J de Hollenbach & McK-
ee (1989) para una velocidad de 50 km s~! y una densidad pre-choque de 10° cm™3. b:
Comparacién del diagrama de poblaciones derivado para M+0.16 — 0.10 (cuadrados) con los
resultados de Fuente et al. (1999) para la PDR de NGC 7023 (tridngulos y lineas de trazos) y
con el diagrama de poblacién que se obtiene integrando la emision de Hy a lo largo del perfil
de temperaturas y de abundancias de Hy derivado por Burton et al. (1990) para una PDR
de 10° c¢m™3 de densidad y Gy = 10* (circulos).
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~ 150K debe de tener densidades del orden de ~ 10® c¢cm™3 (véase la Seccién 3.3). En
la componente densa y muy caliente (~ 500K) la razén ¥CO J=2—1/J=1—0
alcanzaria un valor de ~4-5, pero este CO emitiria principalmente en lineas de alto
J. En cualquier caso la densidad de columna de gas denso y caliente es muy pequena
para que sea detectable en las lineas de CO de bajo J cuando ese gas estd mezclado
con otro menos caliente y denso que domina la emisién para las transiciones entre
niveles de bajos nimeros cudnticos. Para explicar las temperaturas T3, ~ 150 K se
necesitan PDRs con Gy ~ 10> y n ~ 10®> cm™3, pero para obtener las intensidades
observadas hacen falta ~ 20 de tales PDRs. Los modelos de choques-J no predicen
temperaturas tan bajas como 150 K (véase Van den Ancker 1999). Ademsds, las grandes
velocidades necesarias para explicar nuestros datos son dificiles de reconciliar con las
observaciones (anchuras y velocidades radiales de las lineas de CO). Por otro lado, la
emisién observada en las lineas S(0) y S(1) se podria explicar con al menos 10 choques
de tipo-C con velocidades tan bajas como ~ 7 km s™! y n=10%° cm 3 (si la densidad
del gas es menor, todavia serian necesarios méas choques). Otro mecanismo que podria
calentar el gas a temperaturas de ~ 150 K es la disipacién de turbulencia supersénica
(Wilson et al. 1982a; Giisten et al. 1985). Por lo tanto, este mecanismo podria
contribuir a la emisién de las dos lineas mas bajas del Hy. El origen de la turbulencia
seria el movimiento de condensaciones densas en un medio menos denso debido a la
rotacién diferencial galdctica o también a la destruccion de las condensaciones por las
fuerzas de marea.

El ritmo de calentamiento por disipacion de turbulencia supersénica se puede esti-
mar como (ver Apéndice C)

[ ~ 3.510%v}ny, (1pc/l) ergs ' cm™® (3.3)

(Black 1987), donde [ y v; son la escala espacial y la velocidad de la turbulencia,
respectivamente. Tomando v; ~ 15 km s™! (la anchura tipica de las lineas en las
nubes del CG), I = 5 pc, y ng, = 10> cm™3, se obtiene I' ~ 510722 erg s™! cm™3.
Por otro lado, en las condiciones del gas caliente T ~ 150 K y ny, ~ 10> cm™3, el
enfriamiento debe de estar dominado por la emisién de Hy y CO. Le Bourlot et al.
(1999) han estimado recientemente el ritmo de enfriamiento debido al Hy (Ag,) para
un amplio rango de pardmetros. Para las condiciones fisicas de la componente caliente
de las nubes del CG obtenemos Ay, ~ 3107 erg s™! cm™3, que es comparable al
enfriamiento debido al CO (véase por ejemplo Goldsmith & Langer 1978). Por tanto,
comparando tasas de calentamiento y enfriamiento, se encuentra que la disipacion de
turbulencia supersénica puede explicar el calentamiento de la componente a 150 K.

En resumen, varios agentes podrian calentar el gas de la componente caliente (150
K) mientras que la componente muy caliente (500 K) debe trazar el gas més denso de
las nubes del CG calentado por una PDR o un choque. La alta fraccién de Hy caliente
derivada para M—0.96 + 0.13 y el hecho de que la componente de CO con velocidades
positivas aparentemente no contribuye a la emisién de Hy, podria explicarse por el
efecto un choque a gran escala. A esas longitudes galacticas, se esperan choques a
velocidades negativas debido a la interseccion de orbitas z; y o en el contexto de un
potencial barrado (Capitulo 1).
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3.6 Conclusiones

Hemos observado lineas rotacionales puras de Hy (entre la S(0) y la S(1)) en un conjunto
de nubes moleculares de la regién central de la Galaxia con el espectrometro SWS del
satélite ISO. La linea S(3) estd fuertemente afectada por la extincién causada por
la banda a 9.7 ym de los silicatos del polvo interestelar. Corrigiendo los datos de
H, del efecto de la extincién usando un método autoconsistente, y asumiendo que las
poblaciones de orto- y para-H, estén en equilibrio, se encuentra que las lineas S(0) y S(1)
indican temperaturas de ~ 150 K. Extrapolando sus poblaciones a los niveles mas bajos
con esa temperatura, se deriva una densidad de columna total de ~ 1 —210%? cm~2.
Esta es la primera estimacion directa de la densidad de columna de gas caliente en
las nubes del CG. Ademas, se muestra la compleja estructura de temperaturas del gas
caliente.

En las fuentes para las que se han observado y detectado las lineas S(4) y S(5),
la temperatura derivada con estas lineas es de ~ 600 K. Sin embargo, la densidad
de columna de H, a esas temperaturas es menor del 1% de la densidad de columna
a T=150 K. Asumiendo una ROP de ~ 2 las temperaturas serian solamente un 15%
mayores que las derivadas con una ROP en equilibrio, mientras que las densidades
de columna a esas temperaturas serian un factor ~ 1.8 menor que las obtenidas con
una ROP en equilibrio. Comparando la densidad de columna de H, caliente con la
densidad de columna derivada de los datos de CO con la ayuda de un programa LVG,
se encuentra que en un par de nubes la fraccién de Hy caliente es de més de un 75%
del gas observado en CO, en el resto de las nubes la fraccion de Hy caliente es —
en promedio— de un ~ 30% del gas observado en CO. Con nuestros datos y los de
las observaciones de NH; de Hiittemeister et al. (1993a) se derivan abundancias de
NH; relativamente altas de unos pocos 10~7 tanto para la componente fria como para
la caliente.

Los datos de Hy pueden explicarse por el efecto de PDRs, choques-C o incluso de
tipo-J aunque otros argumentos indirectos permiten descartar estos ultimos y ponen
algunos problemas a los escenarios tipo PDR. En cualquier caso, la comparacién de
los datos de Hy con modelos de choques y de PDRs indica que las lineas S(4) y S(5)
trazan el gas mas denso de las nubes del CG (~ 10° c¢m™®) calentado por efecto de
choques o de PDRs. No obstante, esas PDRs o choques en un material tan denso no
pueden explicar las lineas S(0) y S(1). Para explicar la emisién observada en las lineas
mas bajas, se necesita que en la linea de mira existan varias PDRs de menor densidad,
varios choques con bajas velocidades (< 10 km s™') o ambas cosas.

El enfriamiento debido al Hy en la componente caliente de las nubes del CG es
comparable al enfriamiento por CO. Igualando la tasa de enfriamiento por Hs con la
tasa de calentamiento por disipacién de turbulencia supersénica, se encuentra que este
mecanismo también podria contribuir a la emisién de las dos lineas més bajas del H,.
En una fuente, M—0.96 + 0.13, se han encontrado evidencias de choques a gran escala
que deben ser confirmadas con observaciones de Hy con mejor resolucion espectral.
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Capitulo 4

La razén orto/para del Hy en
M-+1.56 — 0.30 y M+43.06 + 0.34

4.1 Introduccion

Ademas de medir la densidad de columna de gas caliente en las nubes del CG, el
espectrémetro SWS de ISO ha hecho posible estudiar la razén orto-para (ROP) del Ha.
A partir de esta razén se puede extraer informacién muy valiosa acerca del mecanismo
de calentamiento del gas y la formacién de estas moléculas. Con anterioridad a ISO,
la ROP del H, sélo habia sido estudiada en regiones con altas temperaturas (T~2000
K) usando las lineas vibracionales. En fuentes que son calentadas principalmente por
colisiones estas lineas indicaban una ROP~3 (Smith, Davis y Lioure 1997), que es el
valor propio del equilibrio termodindmico para altas temperaturas, 72200 K. Por el
contrario, en PDRs las lineas vibracionales dan valores para la ROP de 1.2-2 (véase
por ejemplo, Chrysostomou et al 1993). Sin embargo, estos bajos valores de la ROP
observados en estados vibracionales no son consecuencia de una verdadera razoén de
abundancias orto-para diferente del equilibrio sino de la mayor opacidad en el bombeo
por fluorescencia del orto-H, (Sternberg & Neufeld 1999), como indica el hecho de que
la PDR de S140 muestra una ROP ~2 en los estados vibracionales pero de 3 en los
estados rotacionales puros.

Hasta la fecha de realizacién de este trabajo sélo se conocian dos casos de ROP de
no equilibrio medidas con lineas rotacionales puras: la fuente excitada por colisiones
HH54 (Neufeld et al. 1998) y la PDR de la nebulosa de reflexion NGC 7023 (Fuente
et al. 1999). El primero se explicd, de acuerdo con el modelo de Timmermann et
al. (1998), como un calentamiento transitorio por choques de baja velocidad de modo
que el gas se calienta por efecto del choque y se vuelve a enfriar antes de que la ROP
del gas frio alcance el valor de equilibrio a las altas temperaturas del gas chocado.
En el caso de NGC 7023, para explicar las observaciones es necesario que el frente de
ionizaci6n sea dindmico de modo que haya gas frio (con una ROP en equilibrio a esas
temperaturas, es decir < 3) que entra continuamente en la PDR donde se calienta pero
se foto-disocia o abandona la PDR antes de que la ROP alcance el valor de equilibrio
la temperatura del gas de las capas més expuestas a la radiacién. En este capitulo se
presenta de la emision de Hy en dos fuentes del CG en las que la ROP derivada a partir

7
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de las lineas rotacionales puras no muestra el valor esperado si estuviese en equilibrio

a la temperatura del gas. En el Apéndice B se puede encontrar més informacién sobre
la ROP.

4.2 QObservaciones

4.2.1 Observaciones de H;, 3CO y C¥0O

Las observaciones con el SWS y la reduccién de datos se ha realizado segiin se comenta
en la Seccién 3.2. Los espectros se muestran en la Figura 4.1. Los flujos de las
lineas junto a la anchura y la velocidad central de la linea con mejor senal a ruido
(la S(1)) se encuentran en la Tabla 3.3. Al igual que las observaciones de H, las
observaciones de *CO y C®O se han presentado ya en la Seccién 3.2. Los espectros
de las fuentes M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34 se muestran en la Figura 4.1 y los
pardmetros observacionales derivados de ajustes gaussianos se encuentran en la Tabla
3.2.

4.2.2 Observaciones de la emision del polvo

En este capitulo también se van a presentar observaciones de la emision de continuo del
polvo en M+1.56 — 0.30 y M+3.06 4+ 0.34. Las observaciones han sido realizadas con
el espectrémetro Long Wavelength Spectrometer (LWS; Clegg et al. 1996) de ISO en
el modo AOT 01 (espectro continuo de 43 a 196.7 pum obtenido con red de difraccién)
La resolucion espectral en este modo es 0.29 pym en el rango 43-95 pym y 0.6 pm en el
rango de 80 a 196 ym. La abertura del LWS es de ~ 80" x 80". La orientacién en el
cielo del lado mayor de las aberturas esta en ambos casos dentro de +2° respecto al eje
de declinacion. Los datos se procesaron con la version 7 de las rutinas de procesado
automatico (Off Line Processing 7). A continuacién se ha hecho un anélisis interactivo
con ISAP. Se han eliminado datos erroneos y se han llevado al mismo nivel los distintos
registros tomados con cada detector usando como referencia el valor medio. En las
zonas muestreadas por dos detectores distintos se observa que los flujos medidos por
uno y otro difieren en menos de un 10%. Estos saltos entre los diferentes detectores se
han corregido usando como referencia las medidas de las corrientes oscuras. Por tltimo
se han eliminado las franjas de interferencia que aparecen a longitudes de onda largas
debido a reflexiones internas. Los espectros se muestran en la Figura 4.1.

4.3 Diagramas de poblaciones y extincion

La Figura 4.2 muestra los diagramas de poblaciones del Hy para las dos nubes. Los
cuadrados corresponden a las densidades de columna medidas con ISO sin ninguna
correccion por las diferentes aberturas ni por la extincion debida al polvo intereste-
lar. Ambos diagramas de poblaciones presentan una distribucién en zig-zag ya que
las densidades de columna de los niveles J=3 y 5 (orto-Hy) son menores de las que se
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Figura 4.1: Espectros de las dos fuentes: a-b Espectros de las lineas de Hy tomados con el
SWS c-d Espectros de las lineas C'¥0 (1-0), *CO(1-0) y C'80(2-1). Nétese que los rangos
de velocidades de los paneles a y b son muy diferentes a los de los paneles b y ¢ debido
a la diferente resolucién espectral de las dos observaciones. e-f Espectros de la emisién de

continuo del polvo tomados con el LWS.



80 LA RAZON orto/para DEL Hy EN M+1.56 — 0.30 Y M+3.06 4 0.34

T T T T T T T T | T T T T T T T T T T T T | T T T T
S M+3.06+0.34 | % M+1.56-0.30 |
L A 4 R -
OIS ERECING B
> - \\* ) 1 \ s e .
Zwl' - L ~ T~ 4+ Y T~ . i
X SO o0 st SN, A=60
“e |\ T - TERN L N
(3} N ~
Saol- N 1 \ N _
T + s@ \ \Av=30 —+ S(2) '\ < A=30
L \ 4 \ A -
L \ 4 \ i
AN \
| 5] . \: .
35— S(3) — S(3) —
| | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | |
0 1000 2000 0 1000 2000 3000
EK) EK)

Figura 4.2: Diagramas de poblaciones. Se presentan los resultados para tres valores difer-
entes de la extincién visual: 0, 30 y 60 mag. Se puede ver la tipica distribucion en zigzag
propia de una ROP de no equilibrio. Para tener la curva suave caracteristica de un gas con
una mezcla de temperaturas y ROP en equilibrio se necesitarian extinciones de mas de 60
mag.

esperarian a la vista de los niveles para-Hs si la ROP fuese la correspondiente al equi-
librio termodindmico local (ETL: Para comparacién véanse las Figuras 3.4 y 3.5). Para
las temperaturas trazadas tipicamente por estas transiciones (~ 200 K) la ROP debe
ser ~ 3. Diagramas similares han sido obtenidos previamente en HH54 por Neufeld
et al. (1998) y en NGC7023 por Fuente et al. (1999). Para estas fuentes, donde la
extincion causada por el polvo no es importante, la conclusiéon inmediata fue que la
ROP no estd en equilibrio.

Si las fuentes no son extensas debemos corregir los resultados anteriores para com-
parar las densidades de columna de los diferentes niveles adecuadamente, pues la aber-
tura de los detectores no es la misma para todas las lineas. Sin embargo, como hemos
visto en el capitulo anterior, se ha detectado emisiéon de H, en todas las nubes de
nuestro estudio, distribuidas en los 400 pc centrales de la galaxia. Esto sugiere que
la emision de Hy en el CG debe ser extensa. En cualquier caso, incluso aunque la
emision de Hy fuese puntual, las correcciones que deberiamos aplicar serian pequenas
y no afectarian cualitativamente a las conclusiones sobre la ROP. Si la fuente fuese
puntual, la linea S(0) estaria mds diluida que las lineas S(1) y S(2) pues su haz es de
20" x 27" frente a los 14" x 27" de estas. Para la linea S(3) se darfa el caso contrario
pues su abertura es de 14" x 20”. Por tanto en este caso limite, las densidades de
columna del nivel J=2 (derivadas de la linea S(0)) promediadas en una abertura de
14" x 27" serfan mayores en un factor 1.4, mientras que por el contrario, la densidad de
columna del nivel J=5 seria un factor 1.4 menor. En consecuencia, estas correcciones
no pueden explicar porqué los niveles del orto-Hy y los del para-Hy no yacen sobre una
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misma linea, es decir, porqué la ROP no es la correspondiente al equilibrio.

También debemos corregir el efecto de la extincién causada por el polvo situado
entre las nubes moleculares y el telescopio. Este es un efecto mas dificil de cuantificar
pero se ilustra cualitativamente en la Figura 4.2, donde los flujos observados han sido
corregidos por 30 (tridngulos) y 60 magnitudes (circulos) de extincién visual usando
la ley de Draine (1989). Como vimos en el Capitulo 1, esta ley es muy parecida a la
de Lutz a las longitudes de onda que aqui se discuten. Como se puede observar, se
necesitan mas de 60 magnitudes de extincién en el visible para hacer consistentes las
intensidades observadas en las lineas S(1) y S(3) con una ROP de equilibrio. En este
caso, la curvatura del grafico de poblaciones sugiere la presencia de un fuerte gradiente
de temperatura en la regién de donde proviene la emision del Hy. Claramente, para
continuar el estudio del Hy y la ROP es necesario estimar la extincién. Como hemos
visto en el capitulo anterior, la debilidad de la linea S(3) en las nubes del CG se
debe a la extincién producida por la banda de los silicatos a 9.7 um. También se ha
mostrado en el capitulo anterior que en nubes con una ROP de equilibrio se puede usar
la intensidad relativa de las distintas lineas para estimar la extincién visual una vez
que se asume una ley de extincién. En nubes con una ROP de no equilibrio se podria
usar un método equivalente solo con niveles orto pero obviamente necesitariamos mas
de dos niveles. Por lo tanto, es necesario realizar otras estimaciones independientes de
la extincién que sufren los datos de Hy hacia M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34.

4.3.1 Columnas de densidad de CO

En el capitulo anterior se han obtenido las densidades de columna de C'20, 3CO y
H, para todas las componentes de todas las fuentes observadas. La densidad de colum-
na maxima de Hy (Ng,) que se deriva sumando para cada fuente las dos componentes
de velocidad que emiten en CO es de ~1.5 10?2 ¢cm™2 (Tabla 3.2). Con estas den-
sidades de columna se puede estimar una extincién visual (Ay) usando la relacién
Ny, (ecm™?)x Ay (mag) x 1021, De este modo se obtiene que la extincién hacia las fuentes
presentadas en este trabajo es de 15-16 mag.

4.3.2 Columnas de densidad del polvo y temperaturas

Con los datos del LWS es posible obtener una estimacion directa de la temperatura y de
la densidad de columna total de polvo en ambas fuentes. Aunque la abertura del LWS
es mayor que la del SWS no se esperan grandes variaciones en el haz ya que la emisién
del polvo en el CG es relativamente suave (Odenwald & Fazio 1984). Los espectros
son muy similares para ambas fuentes teniendo su maximo de emisiéon a ~ 100 pm.
Esto indica que la temperatura es menor que 30 K, en de acuerdo con estimaciones
anteriores (Odenwald & Fazio 1984; Gautier et al. 1984)

No es posible reproducir la emisiéon observada con un solo cuerpo gris, por lo que
hemos usado, por simplicidad, un modelo con dos cuerpos grises con temperaturas 7;
y T3 en el que el flujo total emitido, Sy, viene dado por:

Sy = Q[B(T1, \) (1 — e~ =D N) 1 B(Ty, ) (1 — e /™) (4.1)
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Figura 4.3: Espectro LWS de M+1.56—0.30. La linea continua gruesa es el mejor ajuste
con dos componentes de temperaturas 15 K (linea a trazos) y 27 K (linea a trazos-puntos).
La linea continua fina es la emisién total si hubiese una densidad de columna equivalente de
Nu, =5 10'® cm~2 de polvo caliente (250 K) con Q = 20" x 20" (linea de puntos) situada
detras del polvo frio. Se ha tenido en cuenta la extincién de la componente caliente por la
componente fria.

donde € es el dngulo sélido subtendido por la fuente de continuo, B(7') es la funcién
de Planck, f es la fraccién de la opacidad debida a la componente més caliente (73) y
7(A) es la opacidad total a la longitud de onda A. En este modelo, la opacidad para
A < 30pm se toma segin Draine (1989) y para A > 30um se utiliza la siguiente ley de

potencias:
7(A) = 0.014A4,(30pum/\)® (4.2)

donde « es el indice espectral de la emision del polvo. Hemos tomado =1 de acuerdo
con estimaciones anteriores en la envoltura de Sgr B2 (Martin-Pintado et al. 1990)
y para el fondo de radiacion proveniente del CG que es absorbida por el niicleo frio
GCM 0.2540.11 (Lis & Menten 1994). Se ha considerado que la emisién es extensa,
es decir, Q = Qnws. A continuaciéon, hemos buscado un ajuste dejando f, Ay, T}
y 15 como pardmetros libres. Como ejemplo, la Figura 4.3 muestra el mejor ajuste
para M+1.56 — 0.30, que se ha obtenido con Ay=40, T1=15 K, T,=27 K y f=0.1.
Los resultados para las dos fuentes estan listados en la Tabla 4.1. Las magnitudes
de extincién visual derivadas de este modo, 30 y 40 mag, estdn de acuerdo, dentro
de un factor ~2, con aquellas derivadas de los datos de CO. La emisién del polvo
estd dominada por la componente mas fria (T" ~ 15 K, 7,, = (1 — f)7,) mientras
que la otra componente (con T ~ 30 K) sélo contribuye un 10% — 20% a la opacidad
total (7,, = f7,). También es posible reproducir la emisién del continuo observada
con indices espectrales mayores que 1 si la densidad de columna de polvo también es
mayor. Por ejemplo, con un indice espectral de 1.5 se necesitarian entre 50 y 100 mag
de extincién visual. Estos valores, sin embargo, son muy improbables ya que son casi
un orden de magnitud mayores que los estimados con CO (ver Seccién 4.3.1).
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Tabla 4.1: Pardmetros de los mejores ajustes a los espectros tomados con el LWS: temper-
atura, fraccién de la opacidad de la componente 2 respecto a la opacidad total y extincion
visual total. Se ha tomado a=1 y Q) = Qrws. Los numeros entre paréntesis son los errores
lo de la ultima cifra significativa

Fuente T1 T2 f AV

M+3.06+0.34 15(4) 24(2) 0.2(2) 30(20)
M+1.56-0.30  15(4) 27(3) 0.1(1) 40(20)

Ya que la extincién derivada del CO y del continuo infrarrojo se debe a todo el gas
y el polvo que hay en la linea de mira, ésta debe ser una cota superior a la extincion
que sufre la regién de donde proviene la emisién de Hy observada. Teniendo en cuenta
las incertidumbres en la determinacién de la densidad de columna del polvo debidas
al desconocido indice espectral, de aqui en adelante vamos a considerar una extincion
de 16 mag para M+3.06 4 0.34 como se deriva de la emisién de CO y un poco mayor
(20 mag) para M+1.56 — 0.30 ya que la columna de polvo es claramente mayor que
en M+3.06 + 0.34. En cualquier caso, estos valores coinciden en un factor 2 con los
derivados de la densidad de columna del polvo para el indice espectral mas adecuado.

4.4 H, caliente: razén orto-para y densidades de
columna

Como se decia al comienzo de la Seccién 4.3, el valor que medimos para la ROP
dependera de la correccion aplicada para compensar la extincion. En las secciones
precedentes hemos estimado la extincién hacia las dos nubes. La Figura 4.4 muestra
los diagramas de poblaciones obtenidos para M+3.06 4+ 0.34 y M+1.56 — 0.30 después
de corregir las intensidades observadas. Las barras de error no sélo tienen en cuenta los
errores en los ajustes gaussianos de las lineas sino también las incertidumbres propias
de la calibracién. En estos gréficos, es posible derivar una temperatura rotacional orto,
T,, a partir de los niveles del orto-Hy J=3 y J=5. Del mismo modo se puede definir
una temperatura rotacional para, T, con los niveles del para-Hy J=2y J=4, y una
temperatura orto-para, Top, derivada del nivel J=3 del orto-Hy y el J=2 del para-Hs.
Estas temperaturas se encuentran listadas en la Tabla 4.2 para ambas fuentes. Como
vemos, T}, es del orden de 250 K en las dos fuentes mientras que T; es ligeramente
mayor (~ 270 K). Sin embargo, T, es mucho menor que T, y 7}, indicando que la ROP
no esta en equilibrio a la temperatura del gas. En términos de estas temperaturas,
podemos derivar la ROP en nuestras fuentes haciendo uso de (ver Apéndice B):

1 1
ROP = ROPLTE(TP) exp 505 | — — (43)
T, Top
donde ROPy;rg(7T) es la ROP en equilibrio termodindmico local a la temperatura 7.
Como se ha dicho anteriormente ROPyrg es ~3 para T >200 K. Usando la Ecuacién
4.3, se encuentra que la ROP es aproximadamente 1 para ambas fuentes (Tabla 4.2).
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Figura 4.4: Diagramas de poblaciones corregidos de extincién. La pendiente de las rectas
es inversamente proporcional a la temperatura. T, es la temperatura rotacional entre los
niveles del para-Ho, T, entre los niveles del orto-Hy y T, entre el nivel orto J = 3 y el
para-nivel J = 2. Las barras de error tienen en cuenta los errores de los ajustes gaussianos y
las incertidumbres en la calibracion.

Si la extincién fuese mayor, la ROP estaria mas préxima al valor de equilibrio. Sin
embargo, para ello se necesitarian mas de 70 mag de extincién visual y, como se discute
en las secciones precedentes, a la vista de los datos de CO y del continuo infrarrojo
no es probable que la extincion sea tan elevada. Por lo tanto, podemos concluir que
la ROP en las nubes moleculares M+3.06 + 0.34 y M+1.56—0.30 no estd en equilibrio.
El error estimado para la ROP es de ~ 0.4 (teniendo en cuenta tanto los errores en los
ajustes gaussianos como las incertidumbres de calibracién). Por tanto se puede tomar
1.4 como un limite superior para la ROP en estas fuentes.

Extrapolando las poblaciones de los niveles J=2 y J=3 a los niveles J=0y J=1
respectivamente, como dos especies diferentes a temperatura 7T}, se encuentra que la
densidad de columna total de Hs caliente es ~ 2 10?' cm 2. Este valor debe ser
considerado un limite inferior a la verdadera densidad de columna de H, caliente, pues
la poblacién de los niveles més bajos (J=0y J=1) puede ser apreciablemente mayor
debido a la presencia de gas un poco mas frio de 250 K pero todavia templado (~ 100
K) en el que no estarian poblados los niveles observables. Si la extincién fuese mayor,
Ny, también seria mayor. Todo ello implica que la cantidad de gas caliente trazado
por las lineas rotacionales puras del Hy es 215% del gas trazado por el CO, que esta
principalmente frio.

Las altas temperaturas cinéticas presentes en estas nubes ya se conocian gracias
a las observaciones de lineas meta-estables de inversién del NHj3 (Hiittemeister et al.
1993a). Las temperaturas derivadas de las transiciones NH3 (4,4) y (5,5) estdn de
acuerdo con las temperaturas halladas en este trabajo usando las lineas rotacionales
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Tabla 4.2: Temperaturas rotacionales, ROP y densidades de columna de Hy. Los nimeros
entre paréntesis son los errores 1o de la dltima cifra significativa

Fuente T, T, Top ROP Ny,

(K) (K) (K (10*" em~2)
M+3.06+0.34 260(30) 280(20) 160(20) 0.9(4) 2.6(10)
M+1.56-0.30  250(20) 270(20) 160(20) 1.0(4) 2.1(8)

puras de bajo J del Hy. Extrapolando las poblaciones en los niveles (4,4) y (5,5)
del NH3 hasta los niveles inferiores usando las propias temperaturas derivadas por
Hiittemeister et al. (1993a) se encuentra que la densidad de columna de NH; caliente
es ~ 710" cm? en las dos nubes. Teniendo en cuenta la densidad de columna de H, a
~250 K derivada en este trabajo, se encuentra que la abundancia de NHj3 es del orden
de (2-4) 1077, valor andlogo al obtenido para las fuentes analizadas en el Capitulo
3 y para las burbujas en expansién observadas en la envoltura de Sgr B2 (Capitulo
2). Si comparamos las densidades de columna de NHj frio (~ 20 K) observadas por
Hiittemeister et al. (1993a) con las densidades de columna de Hy derivadas de nuestros
datos de C*®0 y 13CO, se obtiene un valor similar para las abundancias en la fase fria.

4.5 El polvo caliente

Si el polvo y el gas estuviesen acoplados, se esperaria que el polvo asociado con el gas
caliente fuese una importante fuente de continuo en el infrarrojo medio y lejano. Sin
embargo, no hay ningtn indicio de tal componente de polvo en nuestros espectros. Esto
es lo que se muestra en la Figura 4.3, donde representamos con una linea de puntos, la
emision de un cuerpo gris con una temperatura 250 K y tamaiio igual a la abertura del
SWS que esta siendo atenuado por la componente fria. La columna de H, equivalente
al polvo caliente utilizada es de sélo 5 10'® cm~2, pero como vemos en la Figura 4.3,
incluso esta pequena cantidad deberia haber sido detectada en el espectro del LWS.
Por lo tanto, podemos descartar la presencia de una componente de polvo caliente
con una densidad de columna mayor que 2 10~* veces la del gas caliente. Se puede
argumentar que podria existir una componente de polvo caliente asociada con el gas
que emite en Hy pero a una temperatura menor que la de este. Sin embargo, aunque
la temperatura del polvo caliente fuese sélo de 60 K, e incluso considerando que puede
estar siendo extinguido por el polvo frio, la densidad de columna de Hy equivalente seria
de ~ 510 cm™2, es decir, unas 500 veces menor que la de polvo frio. La ausencia
de polvo caliente indica que polvo y gas no estdn acoplados. En cambio, comparando
la emisién de CO con la del polvo frio se encuentra que cumplen la razén polvo-gas
habitual dentro de un factor 2.
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4.6 Discusion

4.6.1 Calentamiento de la componente caliente

La gran densidad de columna de H, caliente y la pequena cantidad de polvo caliente
asociado requiere un mecanismo de calentamiento que actie selectivamente sobre el
gas manteniendo el polvo a temperaturas mucho menores. El mecanismo més sencillo
para conseguirlo parece ser un calentamiento de tipo mecanico. Ademads, al contrario
que en otras zonas mas cercanas al centro de la Galaxia, hay pocas evidencias de la
existencia de PDRs en estas regiones. Las débiles lineas de C 11 y O I que se observan
en los espectros del LWS pueden deberse a emisién difusa no asociada con las nubes
moleculares.

M+1.56 — 0.30, pertenece al complejo [ = 125, donde Hiittemeister et al. (1998)
derivaron la mayor abundancia de SiO dentro de su conjunto de nubes moleculares
del CG. Estos autores interpretaron el aumento en la abundancia de SiO en términos
de la dindmica a gran escala de la regién del CG, proponiendo que en esta zona, gas
expulsado por las colisiones en la interseccién de las érbitas =, y zo estd a su vez
colisionando con material que todavia estd en 6rbitas ;. También en nuestro conjunto
de nubes, M+1.56 — 0.30 es la fuente con mayor razén SiO/CS (datos sin publicar).
Por otro lado, Dahmen et al. (1997) encontraron evidencia de que en esta regién el
HNCO estd excitado colisionalmente. En cuanto a M+3.06 + 0.34, esta nube se sitiia
en el peculiar complejo Clump 2. Mas en concreto, se encuentra en la envoltura de
uno de los niicleos de CS detectados por Stark & Bania (1986). Como hemos visto en
el Capitulo 1, en esta parece haber evidencia de la destruccién parcial de los niucleos
densos debido las fuerzas de marea creadas por el potencial galactico y de la existencia
de turbulencia provocada por el movimientos de estos niicleos en un medio menos denso
(Stark & Bania 1986). Por tanto, no es de estranar la existencia de choques en estas
nubes. La disipacién de la turbulencia generada esos choques puede jugar un papel
importante a la hora de explicar las grandes densidades de columna de Hy caliente y
las abundancias relativamente altas de NHj3, asi como las altas temperaturas cinéticas
de estas nubes (Capitulos 1 y 3). Pero ademas, el calentamiento transitorio del gas
producido por las ondas de choque proporciona una sencilla explicacién para el hecho
de que la ROP no esté en equilibrio.

Hemos comparado los resultados del modelo de Timmermann (1998) de choques
de baja velocidad con nuestros datos (ver también el Apéndice B). Interpolando en
funcién de la densidad pre-choque del gas las intensidades de las lineas de Hy predichas
por el modelo para una ROP inicial de 1, se encuentra que un choque con una velocidad
de 10 km s ! que atraviesa una nube de densidad inicial ~ 2 10° cm 3 reproduce
bien las intensidades observadas. Los resultados se muestran en la Figura 4.5 en forma
de diagramas de poblaciones. Los cuadrados son las densidades de columna predichas,
mientras que los circulos negros son los valores derivados de los datos observacionales
después de corregir el efecto de la extinciéon del polvo. El acuerdo entre ambos es
excelente, aunque el flujo observado en las lineas S(0) parece ser ligeramente mayor
que en el modelo. No obstante, los errores de calibracién pueden dar cuenta de esa
desviacién. La densidad pre-choque parece un poco alta pero es plausible ya que la linea
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Figura 4.5: Circulos y barras de error como en la Figura 4.4 Los cuadrados son los valores
esperados usando el modelo de Timmermann (1998) con densidad inicial de ~ 2 105 cm™3,
velocidad del choque 10 km s~! y ROP inicial de 1.

S(3) esta aparentemente termalizada, lo que implica un limite inferior de ~ 10* ¢cm™3.
De cualquier modo, la distribucién extensa de la emisiéon de HCN en el centro galdctico
(Jackson et al. 1996) muestra que densidades del orden de 10° no son inusuales en el

CG.

4.6.2 La razon orto-para

Los principales mecanismos que afectan a la ROP del H, son las colisiones con inter-
cambio de protones (HT) y las colisiones reactivas con dtomos de Hidrégeno. Se cree
que la conversion orto-para en la superficie de los granos de polvo es un mecanismo
poco eficaz. La reaccién de intercambio de protones:

Hy(orto) + H & Hy(para) + HT + 170.5K (4.4)

ocurre a un ritmo caracteristico de ~ 3107'% ¢cm? s™! (Gerlich 1990). Las reacciones
andlogas con Hf y H;OT también podrian ocurrir a un ritmo similar (véase por ejemplo
Le Bourlot et al. 1999). Este ritmo de reaccién implica que la escala de tiempos tipica
para la conversién orto-para, Teony, €8 de ~ 100/n(") anos, donde n(*) representa la
densidad de H*, H y H;O0" en cm 3. Hay que destacar que esto no es mds que
una escala de tiempos y que el tiempo de conversién verdadero podria ser un factor 10
mayor que Teony (Flower & Watt 1984, ver Apéndice B).
Las colisiones reactivas con dtomos de H

Hj(orto) + H = Ha(para) + H + 170.5K (4.5)



88 LA RAZON orto/para DEL Hy EN M+1.56 — 0.30 Y M+3.06 4 0.34

tienen lugar a un ritmo de ~ 8 107" exp(—3900/7) cm™3s~! (ver por ejemplo Le
Bourlot et al. 1999). Debido a la elevada barrera de reaccién de esta reaccién (3900
K), en nubes moleculares densas y frias, el proceso dominante de conversién orto-para
debe de ser las colisiones con intercambio de protones. Esto sigue siendo cierto en
el caso de choques de baja velocidad (~ 10 km s™') ya que la temperatura maxima
que se alcanza en la regién post-choque es de unos cientos de grados (~ 300 K). Si
las densidades de H* y Hi (n(H™), n(HJ)) en la regién post-choque en un choque de
velocidad 10 km s™! alcanzan ~ 1073 c¢m™ (ver Timmermann 1998), entonces Teony
seria de ~ 10 afos. Hay que destacar que los recientes modelos de Wilgenbus et al.
(2000) predicen densidades de HT y Hi en la regién post-choque bastantes menores que
los de los de Timmermann, por tanto la escala de tiempos de la conversién orto-para
seria > 10° afios. Por otro lado, el tiempo que transcurre desde que el gas empieza
a calentarse por efecto de un choque de 10 km s~ ! hasta que alcanza de nuevo las
temperaturas propias del medio interestelar frio es de ~ 10* afios (ver Timmermann
1998). Por supuesto, la escala de tiempos en la que la temperatura del gas todavia es
alta es menor que esa. Por tanto, si la ROP inicial era menor que 3, el calentamiento y
enfriamiento del gas es demasiado rapido para que la ROP alcance el valor de equilibrio
a la temperatura del material chocado.

Esto sélo es cierto para choques de baja velocidad como el propuesto en este trabajo.
Choques con velocidades de > 20-25 km s~! pueden calentar el gas hasta temperaturas
de > 700 K. Entonces el principal mecanismo de conversién otro-para serian las coli-
siones con Hidrégeno neutro, y de hecho la escala de tiempos de conversion orto-para
serfa suficientemente corta para que se produjese alguna (si no completa) conversién
orto-para en el tiempo de paso del choque. Esto es lo que ocurre en HH54 (Neufeld et al.
1998). Sin embargo, las razones entre las lineas de Hy medidas en nuestras dos fuentes,
M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34, no se pueden explicar con una ROP inicial <1 y un
choque con més de 10 km s~!. En definitiva, la ROP observada en M+1.56 — 0.30 y
M+3.06 + 0.34 es aproximadamente la ROP anterior al choque. Esta conclusién es
independiente del modelo de choques utilizado porque la baja temperatura que se al-
canza en un choque de 10 km s™! no es suficiente para que las colisiones reactivas
H-H, sean efectivas, e incluso para las mayores abundancias de H* y HJ predichas,
las reacciones de intercambio de protones no son suficientemente rapidas para que la
conversién orto-para tenga lugar en la escala de tiempos del choque.

Si la ROP~ 1 estaba en equilibrio a la temperatura pre-choque, esta debia ser ya
alta, de unos ~ 80 K. En ese caso el gas tuvo que ser calentado antes de que el frente de
choque comprimiese y calentase el gas hasta los 250 K. Sin embargo, no hay verdader-
amente ninguna razon para suponer que la ROP estaba en equilibrio a la temperatura
pre-choque. La molécula de Hj se forma principalmente en las superficies de los granos
de polvo por asociacién de dos dtomos de hidrégeno. Esta es una reaccion fuertemente
exotérmica. Por tanto, si la molécula pasa rapidamente a fase gaseosa la ROP seria
la propia de altas temperaturas, es decir, 3. Por el contrario, si la molécula de Hy no
se evapora inmediatamente de los granos, entonces tendra lugar una cierta conversién
orto-para por colisiones con radicales, impurezas o defectos, pudiendose alcanzar la
ROP de equilibrio a la temperatura del polvo (~ 30 K) que es aproximadamente de
0.01. En nuestro caso, el hecho de que la ROP antes del choque sea de ~ 1 sugiere que
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las moléculas de Hy fueron ejectadas de los granos con una ROP > 1. A continuacién,
esa razon pudo disminuir debido a reacciones de cambio de protones.

La abundancia de protones en nubes densas (~ 10° cm™2), donde el efecto de
la radiacién es poco importante, depende fundamentalmente de la tasa de ionizacion
producida por los rayos cosmicos y de las reacciones de intercambio de carga con
moléculas neutras. Modelizando la quimica de regiones de foto-disociacién densas,
Sternberg & Dalgarno (1995) encontraron una densidad de protones, n(H™), en la zona
bien apantallada de la radiacién UV de ~ 107° ¢cm 2. Esas abundancias, obtenidas con
una tasa de ionizacién por rayos césmicos de 510717 s71, implican un Teony de ~ 107
afios. El mismo resultado se obtiene para las colisiones Hy-H3 con intercambio de
protones. La densidad de H3O* podria alcanzar las 10~* c¢cm™ y por tanto 7ony podria
ser un factor 10 menor. Sin embargo, el tiempo real para que todo el gas alcance la ROP
de equilibrio serfa mayor que 7eon,. Flower & Watt (1984) han estudiado la evolucién
temporal de la ROP en nubes moleculares. Usando el mismo ritmo de reaccién que
figura mas arriba para el proceso de intercambio de protones, han mostrado que con
densidades’ de Ht de 107* — 10~® cm ™2, el tiempo real para que la una ROP=3
alcance el equilibrio a 30 K (valor similar a la componente fria observada en las nubes
moleculares del CG) es de ~ 107 — 108 afios (ver Apéndice B). En particular, si n(H")
(0 n(H30")) es ~ 107* cm™3, entonces se necesitan ~ 510° afios para que la ROP
decrezca hasta un valor de ~ 1. Por tanto, si en nuestro caso asumimos que el Hy fue
eyectado a fase gaseosa con una ROP~ 3, entonces el frente de choque debié alcanzar
la nube aproximadamente unos 10° ands después de que se formasen las moléculas de
Hy, puesto que ese es el tiempo necesario para que una ROP~ 3 decrezca hasta ~ 1
en una nube molecular densa. Teniendo en cuenta la escala de tiempos del choque eso
debié de ocurrir hace unos 10* afios.

Como se ha comentado en el Capitulo 1, el gas que se encuentra a longitudes
galacticas mayores que las de la ZMC es predominantemente atéomico y se mueve en
torno a las Orbitas cerradas z;. En la cercania de la ZMC estas drbitas se auto-
intersectan y se pueden producir colisiones en las que se formarian las nubes moleculares
(es decir, moléculas de Hy) que constituyen la ZMC. Esas colisiones deben ocurrir en
una escala de tiempos comparable al periodo de rotacién galdctica (10° anos). Esta
escala de tiempos es similar al tiempo que debié transcurrir desde que se formaron las
moléculas de Hy hasta que su ROP descendié a un valor de ~1. Por tanto, es posible
que las nubes observadas se hayan formado por colisiones de nubes de H 1 por efecto
de la dindmica en un potencial barrado.

4.7 Conclusiones

Se han presentado observaciones de las lineas rotacionales puras del Hy S(0), S(1), S(2)
y S(3) realizadas con el SWS a bordo de ISO y de la emisién de continuo del polvo
con el LWS en dos nubes moleculares en la zona central de la galaxia, M+1.56 —0.30 y
M+3.06+0.34. También se han presentado observaciones de *CO y C!2O llevadas a

'En su modelo estas densidades de protones se obtienen con una tasa de ionizacién por rayos
c6smicos de 1078 — 10717 s~ usando un modelo de quimica bastante simplificado
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cabo con la antena de 30m de IRAM (Pico Veleta). Usando los datos de CO y las
densidades de columna de polvo hemos estimado 15-20 mag de extincién visual hacia
ambas fuentes. Las dos estimaciones de la extincién estdn de acuerdo dentro de un
factor 2. De acuerdo con el escenario de dos componentes propuesto por Hiittemeister
et al. (1993a), las transiciones de bajo J de CO trazarian fundamentalmente el gas
frio, acoplado con el polvo a T' < 30 K. La componente caliente (7 ~ 250 K) observada
directamente en H, supondria mas del 15 % del gas trazado por el *CO y el C*20,
y tendria muy poco polvo caliente asociado. A partir del espectro del LWS se puede
poner un limite superior a la densidad de columna de polvo caliente de 2x10~3 veces
la columna de Hy caliente.

Después de corregir la extincion debida al polvo, hemos derivado una ROP de 1.0+
0.4, que esta lejos del valor propio de equilibrio termodinamico local a 250 K. También
se ha comparado la densidad de columna de H, caliente con las observaciones de NH3 de
Hiittemeister et al. (1993a). Asi se han derivado abundancias de NHz de ~ 2 107,
similares a las del NHj frio.

Las bajas temperaturas del polvo frente a las altas temperaturas del gas, las altas
abundancias de NHj, las anchuras de las lineas de CO y la ROP de no equilibrio
sugieren que la componente de mayor temperatura probablemente estd calentada por
choques de 10 km s~ ! de velocidad. Para explicar la ROP de no-equilibrio se propone
el siguiente escenario: el Hy se formé con una ROP ~3 hace 10° afios por una colisién
de nubes de H 1 debido al potencial barrado. La ROP decrecié con el tiempo hasta ~1.
En un momento dado, aproximadamente hace 10* afios, un choque de baja velocidad
calenté el gas hasta las temperaturas observadas de ~ 250 K, pero la ROP quedo
practicamente inalterada porque el tiempo de paso del frente de choque es menor que
el tiempo necesario para que se produzca conversién orto-para.



Capitulo 5

La ionizacion en la regién del Arco

5.1 Introduccion

Las dos fuentes de nuestro conjunto de nubes observadas con ISO con la emisién mas
intensa de lineas de estructura fina (M+0.16-0.10 y M+0.21-0.12) se encuentran en
la vecindad del Arco. A continuacién vamos a repasar las principales caracteristicas
de la regién (aunque algunas cosas ya se han comentado en el Capitulo 1). El Arco
es una de las fuentes de radiocontinuo mas prominentes del CG. Se sitia a [ ~ 0°17,
perpendicularmente al plano galdctico, y estd aparentemente conectado al complejo Sgr
A por un “puente”’de emision de radiocontinuo a latitud galactica positiva. El Arco
estd formado por filamentos largos, estrechos y bastante rectos que emiten radiacién
no-térmica y que se denominan habitualmente Filamentos No-Térmicos (FNT; Yusef-
Zadeh et al. 1984, 1987). Se cree que los FNT indican la presencia de una intensa
componente poloidal del campo magnético en el CG (Yusef-Zadeh et al. 1984; Yusef-
Zadeh & Morris 1987a, 1987b).

Por el contrario, el “puente”’se compone de un conjunto de filamentos arqueados
que emiten radiacién térmica (Filamentos Térmicos; FTs). En las proximidades de
los FNTs, y probablemente interaccionando con ellos, se conocen otras dos fuentes de
radiocontinuo térmico. Se trata de G0.18-0.04 (The Sickle, La Hoz), que se encuentra
aproximadamente donde los FNTs cruzan el plano galactico, y una fuente con forma de
pistola que se conoce por ello como la nebulosa de la Pistola (G0.15-0.05, The Pistol
Nebula). La naturaleza térmica de La Hoz, la nebulosa de La Pistola y los FTs, se ha
establecido por la asociacion de la emision de radiocontinuo con la emision de lineas de
recombinacién radio (Pauls et al. 1976; Paul & Mezger 1980; Yusef-Zadeh et al. 1987).

En los ultimos anos se ha discutido con gran interés sobre el origen de la ionizacién
de esas fuentes térmicas. En un primer momento, se pensé que La Hoz y los FTs
eran las superficies de nubes moleculares ionizadas por colisiones entre las particulas
neutras y los iones que se mueven en espiral en torno las lineas de campo magnético
que estén asociadas con los FNTs (Yusef-Zadeh & Morris 1987c; Morris & Yusef-Zadeh
1989; Serabyn & Giisten 1991; Serabyn & Morris 1994). Sin embargo, el efecto de
la radiacién ultra-violeta (UV) fue reconsiderado al descubrirse el destacable ctimulo
estelar que se conoce como El Quintuplete o AGFL 2004 (Nagata et al. 1990; Okuda
et al. 1990; Glass et al. 1990). En la actualidad, se cree que este ciimulo es la principal
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fuente de ionizacién de la regién H 11 de La Hoz (Timmermann et al. 1996b; Simpson
et al. 1997). Incluso se acumulan las evidencias de que la nebulosa de La Pistola
también esta siendo ionizada por el Quintuplete y no por la estrella de La Pistola, que
se encuentra en el centro de curvatura de la nebulosa (Moneti et al. 1999; Figer et al.
1999a).

Por otro lado, también se ha encontrado que el objeto 17 de Nagata et al. (1993) es
un cumulo de estrellas j6venes (Nagata et al. 1995; Cotera et al. 1996). Este cimulo,
también conocido como (G0.12140.017 o ciimulo del Arco, contiene suficientes estrellas
de tipo-OB para ser la fuente de ionizacién de los FTs (Cotera et al. 1996; Serabyn
et al. 1998). No obstante, para explicar la homogeneidad en la excitacién observada
en las lineas de estructura fina, Colgan et al. (1996) propusieron que debia haber més
estrellas calientes distribuidas uniformemente en la regién de los F'Ts. Sin embargo, el
reciente andlisis de lineas de estructura fina observadas con ISO (Cotera et al. 2000a)
asi como las observaciones de lineas de recombinacién con el VLA realizadas por Lang
et al. (2001), sugieren que el cimulo del Arco puede explicar la ionizacién de los TFs
por si solo.

Las imagenes del CG en el infrarrojo-medio (7-25 pum) tomadas recientemente por
el satélite Midcourse Space Ezperiment ' (MSX) han revelado una nueva estructura
morfoldgica en la regién del Arco (Egan et al. 1998 ). Se trata de un anillo de polvo
caliente que también se puede observar, aunque es bastante débil, en la imagen del
continuo a 20 cm de Yusef-Zadeh & Morris (1987c). En principio no esta claro cual es
su verdadera geometria (esférica, anular o cilindrica), de aqui en adelante le llamaremos
Burbuja del Arco (BDA). La burbuja también se puede distinguir en los mapas HIRES
de TRAS (ver Simpson et al. 1997) donde aparece como un anillo de polvo caliente
que emite principalmente a 25 y 60 ym. ISO ha detectado emisién de Hidrocarburos
Policiclicos Arométicos (PAHs) en la BDA, lo que implica la presencia de material
rico en carbono (Levine et al. 1999). El hecho de que la parte de La Hoz que es
perpendicular a los FNTs coincida con el borde de la BDA sugiere que La Hoz es
en realidad parte de la burbuja de polvo caliente. El centro geométrico de la BDA
se encuentra aproximadamente en ([,b) ~ (0216, —0°11), sobre uno de los filamentos
no-térmicos mas intensos, al noroeste del maximo de emisién no-térmica G0.16-0.15.

Figer et al. (1999a) han sugerido que la burbuja de polvo caliente puede haber
sido creada por los vientos y la presion de radiacién de las estrellas de tipo-O del
cumulo del Quintuplete o, incluso, por una explosién de supernova. Sugirieron también
que la discrepancia entre la posiciéon del cimulo y el centro geométrico de la burbuja
podria deberse a movimientos propios del ciimulo respecto al medio interestelar o a
fluctuaciones en la densidad del medio en el que se expande la burbuja. Sin embargo,
la casi perfecta simetria circular de la burbuja que se aprecia en las imégenes del
continuo en radio de Yusef-Zadeh & Morris (1987¢) no parece ser compatible con la
hipétesis de un gradiente de densidad.

Comparando la emision de lineas de estructura fina de varios atomos ionizados con
la emisién radio de lineas de recombinaciéon de Hidrégeno, se encuentra que el medio

! Este trabajo hace uso de datos del Midcourse Space Ezperiment. El procesado de dichos datos
ha sido financiado por la Ballistic Missile Defense Organization con fondos adicionales de la NASA
Office of Space Science. Los datos se han obtenido del archivo NASA /TPAC Infrared Science Archive.
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Figura 5.1: Posicién de las fuentes observadas por los espectrémetros SWS y LWS de ISO
sobre la imagen en la banda E (18.2-25.1 uym) de MSX. La escala de la imagen es logaritmica
desde 4107% 2 810~* Wm~2sr~!. El circulo indica los limites de la burbuja de polvo caliente
(ver también las Figuras 5.7 y 5.8). Las intensas fuentes que se aprecian al noroeste de la
burbuja son La Hoz y la nebulosa de La Pistola.

interestelar en el CG debe ser muy inhomogéneo (Martin-Pintado et al. 2000). El
objeto de este capitulo es comprobar este escenario estudiando en detalle la estructura
de ionizacién de una regién relativamente bien conocida como es la region del Arco. La
estructura de ionizacién se va investigar analizando algunas lineas de estructura fina
observadas por el satélite Infrared Space Observatory (ISO). Hasta ahora, todos los
trabajos sobre este tema se habian restringido a la La Hoz y la nebulosa de La Pistola.
Nosotros vamos a estudiar ambos en el contexto mas amplio de la BDA y a investigar
la posible relacion entre la ionizacion en el area del Arco y la existencia de la BDA.

5.2 Datos observacionales

Para estudiar la estructura de ionizacion a gran escala en la region del Arco y su posible
conexién con el anillo o burbuja de polvo caliente hemos usado datos tomados con los
instrumentos Short Wavelength Spectrometer (SWS; de Graauw et al. 1996) y Long
Wavelength Spectrometer (LWS; Clegg et al. 1996) de nuestras fuentes M+0.16-0.10 y
M+0.21-0.12. También se han utilizado otras observaciones del LWS y SWS en esta
regién, que han sido obtenidas del archivo de datos de ISO (IDA). Hemos analizado
las siguientes lineas de estructura fina observadas con el SWS: Ne 111 15.6 um, Ne
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Tabla 5.1: Resumen de las observaciones

Posicién AR® Dec? TDTP AQTe
M1 17:46:24.9 -28:51:00.0 48502207 SWS 02
48502309 LWS 01
M2 17:46:34.9 -28:49:00.0 48502612 SWS 02
49401613 LWS 01
R 4 17:46:09.4 -28:48:07.4 67700702 LWS 01
B1 17:46:11.0 -28:54:36.3 46301403 SWS 01
B2 17:46:43.8 -28:52:53.9 46300901 SWS 01
B3 17:46:31.4 -28:55:48.8 49800804 SWS 01
B4 17:46:32.8 -28:47:42.2 69601107 LWS 01
B5 17:46:42.5 -28:49:01.3 69601107 LWS 01
Q1 17:46:15.7 -28:49:47.0 29702147 SWS 01
Q2 17:46:14.8 -28:49:34.0 28701246 SWS 01
S1 17:46:14.2 -28:47:47.1 67700503 SWS 01
S2 17:46:15.4 -28:48:07.0 46400904 SWS 02
P 17:46:15.2 -28:50:04.0 84101302 SWS 01

a (Coordenadas J2000
Numero de la observacion

o

Astronomical Observing Template (instrumento y modo de observacion)

Mapa de 4 x 9 puntos. Las coordenadas se refieren al centro del mapa.

11 12.8 um asi como S 111 33.5 y 18.7 um. De las observaciones del LWS hemos analizado
las lineas de estructura fina de N 111 a 57 um, N 11 a 122 ym y O 111 a 52 y 88 um. La
Tabla 5.1 lista los ntiimeros de identificacion de las observaciones en el archivo IDA
(TDTs), las coordenadas y los modos de observacién (AOTs), para todas las fuentes
seleccionadas La Figura 5.2 muestra la posicién de las fuentes sobre la imagen de la
banda de 18.2 a 25.1 um de MSX, en la que la BDA es claramente visible.

Las posiciones M1 (M+0.16-0.10) y M2 (M+0.21-0.12) son las dos fuentes de nuestro
conjunto que se encuentran en la regién del Arco. M1 se encuentra cerca del centro
geométrico de la BDA, sobre el FNT mas intenso. Las posiciones B1, B2 y B3 estédn
en la parte sur de la BDA (ver Levine et al. 1999) mientras que B4 y B5 estdn en el
borde nordeste de la burbuja, cerca de M2. Q1 y Q2 son las fuentes del Quintuplete
GCS3 IT y GCS4 (ver Chiar et al. 2000), S1 y S2 son dos observaciones en La Hoz y P
en la nebulosa de La Pistola. R es un mapa de 4x9 puntos (4 filas, 9 columnas), con
un espaciado entre puntos de 50" y rotado 50° hacia el norte respecto del oeste. En lo
que sigue, llamaremos Rzy (R11, R12,... ) a los puntos individuales del mapa.
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5.3 Reduccion de datos y resultados

Las observaciones seleccionadas consisten en espectros de todo el rango de longitudes
de onda del SWS obtenidos con red de difraccién (SWS01), espectros de lineas selec-
cionadas tomados con la red de difraccién (SWS02) y espectros de todo el rango del
LWS con red de difracciéon (LWS01). La abertura del telescopio a las longitudes de
onda de las lineas de interés estan en las Tablas 5.2 y 5.3. M1 y M2 se han procesado
con la versién 7.0 de las rutinas de procesado automético (Off Line Processing; OLP).
Las otras observaciones han sido automaticamente reprocesadas al sacarlas del archivo
IDA con versiones del software OLP entre 9.1 y 9.5. A continuacién se ha seguido la
reduccién y el andlisis con el paquete ISAP 2.0.

5.3.1 SWS: AOTs 01 y 02

Como primera etapa, hemos eliminado los datos claramente afectados por el impacto
de rayos cosmicos. A continuacién, para las observaciones del modo AOT 01, se han
desplazado los distintos detectores a un nivel comiun y después se han promediado las
dos direcciones de registro y los diferentes detectores. Para las observaciones en el
modo AOT 02 se han promediado las dos direcciones de registro antes de desplazar los
diferentes detectores a un nivel comin y promediarlos. Se ha sustraido de los espectros
lineas de base de orden 1. Los flujos de las lineas con sus correspondientes errores rms
(desviacién cuadrética media) derivados de ajustar curvas gaussianas se encuentran
en la Tabla 5.2. Los errores en los flujos de las lineas debido a incertidumbres en la
calibracién son menores que de un 25% para las lineas Ne 111 y Ne II y menores que
un 20% y un 30% para las lineas S 111 18.7 y 33.4 um, respectivamente (Leech et al.
2001).

5.3.2 LWS AOT 01

Para todas las observaciones en el modo LWSO01, el detector SW2 mostraba efectos
de memoria a longitudes de onda menores que 55 pym. Por ello, para analizar la
linea O 11152 pm se han tratado las dos direcciones de registro independientemente,
promediando sélo los distintos registros. Los flujos de las lineas O III 52 ym que se
listan en la Tabla 5.3 son la media de los flujos derivados independientemente para
cada direccién de registro, los cuales varfan entre si en menos de un 15%. Para las
lineas a otras longitudes de onda se han desplazado los distintos registros a un nivel
comtn antes de promediar las dos direcciones de registro y los diferentes registros. Se
ha sustraido a los espectros lineas de base de orden 1. Los flujos de las lineas y los
errores rms que se derivan de ajustar lineas gaussianas se encuentran en la Tabla 5.3.

La linea de O 111 a 88 um estd en una zona donde se solapan los detectores SW5 y
LW1. Hemos analizado ambos detectores separadamente encontrando que las diferen-
cias entre ambas determinaciones son menores que un 15%. Los flujos de la Tabla 5.3
son la media de las dos determinaciones. Antes de ajustar gaussianas a los perfiles de
las lineas O 11188 pm (detector LW1) y N 11122 pm (detector LW3) se han eliminado
las franjas de interferencia que muestran los espectros del LWS. Las incertidumbres en
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Tabla 5.2: Flujos de las lineas observadas con el SWS derivados de ajustes gaussianos en
unidades de 1072 W cm™2. Los niimeros entre paréntesis son los errores rms de la tltima
cifra significativa.

Ne 11 Ne 111 S 11 S 11
A(pm) 12.81 15.55 18.71 33.48
Haz (" x") 14 x27 14x27 14x27 20x 33
M1 41(2) 9.3 (13) 14.4(10) 102(3)
M2 139(2)  20(2)  63(2)  425(12)
Bl 92(8)  19(2)  41(2)  236(8)
B2 179(5)  30(4) 80(4) 640(30)
B3 138(12) 10(4)*  56(3) 480(20)
Q1 439(12) 149(6) 270(6) 600(20)
Q2 122(12) 35(12)  267(6) 373(13)
S1 610(30) 125(11) 340(20) 1860(90)
S2 491(5)  90(2) — —
P 500(29) 227(6) 319(8) 879(14)

& Baja relacion sefial a ruido (~ 3)

la calibracién de los flujos son menores de un 30 % (Swinyard et al. 1996).

El mapa, R, se ha reducido procediendo del mismo modo que se ha descrito méas
arriba. La Figura 5.2 muestra los mapas de la emision de todas las lineas de interés. El
maximo de emision se encuentra en La Hoz para todas las lineas excepto para la linea
de N 11 a 122 pm, cuyo maximo se alcanza en la parte oeste del mapa, donde también
se observa un maximo local en la emisiéon de N 11I. En cualquier caso, la emisiéon no
sigue completamente la forma de La Hoz. La parte de ésta que es paralela a los FNT
no se aprecia en ninguno de los mapas de emisién. El mapa de N 111 también presenta
un maximo local en el area de la nebulosa de La Pistola.

5.3.3 Comparacion con observaciones anteriores

Algunas de las posiciones que se discuten en este capitulo han sido observadas anteri-
ormente con otros instrumentos. Es posible comparar los flujos medidos por el LWS
para las lineas O 111 52 y 88 um y N 111 57 um en la region de La Hoz con los flujos
medidos por Simpson et al. (1997). Sus puntos P2, P5, P3, P4, P8 y P6 estdn incluidos
en el mapa del LWS. Asumiendo que la emision es extensa y homogénea y teniendo en
cuenta las diferentes resoluciones angulares de ambas observaciones, se encuentra que
los flujos medidos por Simpson et al. para las fuentes de La Hoz (P2, P5, P3 y P4)
son un 60% mayores que los medidos con el LWS. Por otro lado, para P8 y P6 son
muy similares. Estos resultados indican que la emisién es realmente muy homogénea
en el drea de los puntos P8 y P6 (que corresponden aproximadamente a R34 y R28,
respectivamente) pero no en La Hoz. Sin embargo, incluso en La Hoz, las inhomogenei-
dades de la emisién de las lineas de estructura fina en el haz del LWS son pequenas
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Figura 5.2: Mapas obtenidos con el LWS. Arriba a la izquierda: Mapa de O 111 88 um (curvas
de nivel en unidades de 10~'* W cm=2: 6, 10, y de 12.5 a 42.5 en pasos de 6). Abajo a la
izquierda: Mapa de O 111 52 um (curvas de nivel en unidades de 1078 W cm2: 7, 9, y de 14
a 50 en pasos de 6). Arriba a la derecha: Mapa de N 11 122 yum (curvas de nivel en unidades
de 107'8 W c¢cm=2: de 4 a 15 en pasos de 1). Abajo a la derecha: Mapa de N 111 57 ym (curvas
de nivel en unidades de 107'® W cm™2: de 3.8 a 21.8 en pasos de 3). La intensa estructura
alargada que se observa en todos los mapas corresponde a La Hoz para todos ellos excepto
el de N 11 122 ym. Los circulos que aparecen en el mapa de N 111 57 um indican la posiciéon
de las fuentes del ciimulo del Quintuplete GCS 4 y GCS 3I1. El tridngulo indica la posicién
de la nebulosa de La Pistola.

y la aproximacion de que la emisién es extensa y homogénea es bastante buena. Si
se comparan los flujos medidos por el LWS para las lineas de O 111 a 88 pym y N 111
a b7 pm con las observaciones de La Hoz de Timmermann et al. (1996b) se obtiene
el mismo resultado. Teniendo en cuenta su haz de 22" y asumiendo que la emisién es
homogénea, el flujo esperado en el haz del LWS (~ 80”) es mayor que el observado
para alguno puntos y menor para otros, siendo en promedio un 17 % mayor que los
medidos con el LWS. Teniendo en cuenta los diferentes haces y las incertidumbres en
la calibracién, se puede concluir que los datos anteriores estdn de acuerdo con los del
LWS y que la emisién de las lineas de estructura fina en esta regién es relativamente
uniforme.
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Tabla 5.3: Flujos derivados de los ajustes gaussianos a las lineas observadas con el LWS (en
unidades de 107 W c¢m™2). Los niimeros que aparecen entre paréntesis son los errores rms
de la tltima cifra significativa.

O 11 N 111 O 11 N 11

A(pm) 51.81 57.33 88.36 121.90

Haz ("x " 80 x77 80X 77 84X 76 7875

M1 50(3) 23(4) 65(5) 26(2)

M2 108(5) 48(3) 118(4) 74(5)

B4 124(10) 59(6) 147(8) 92(6)

B5 71(8) 38(6) 102(10) 90(6)

R 52(7)-518(20)* 29(3)-223(10)> 67(6)-441(9)* 40(3)-140(4)*

& Valores maximos y minimos en el mapa. Ver también la Figura 5.2.

5.4 Analisis

5.4.1 Correccion de la extincion

Antes de continuar con el andlisis de los datos es necesario corregir el efecto de la
extincién del polvo. Con una extinciéon visual promedio hacia el CG de ~ 25 mag
(Catchpole et al. 1990, Schultheis et al. 1999), incluso a longitudes de onda del
infrarrojo (IR) medio o lejano la correccién de extincién no es despreciable. Podemos
usar diferentes métodos para estimar la extinciéon que sufren nuestros datos. Una
posibilidad es usar la razén entre las lineas de S 111 a 18.7 y 33.5 um para derivar cotas
inferiores a la extincién. Esto se debe a que la razén S 11118.7/33.5 no puede ser menor
que el limite minimo tedrico de 0.5 para el caso de muy baja densidad electrénica. Si
la razén medida es menor que el valor predicho, se debe a que la extincion que sufre la
linea S 111 18.7 um es mayor que la que sufre la linea S 111 33.5 ym. Para las fuentes
donde ambas lineas han sido observadas, se deriva un limite inferior a la extincién
visual de ~ 20 mag como mucho (asumiendo emisién extensa).

Cotera et al. (2000b) han llevado a cabo un estudio de la extincién en la zona de La
Hoz analizando el contenido estelar y comparando la emision en el continuo de radio
con la emision de Brvy. Estos autores encontraron una extinciéon a 2.2 ym de ~ 2.5—3.2
mag, que implica una extincién visual de ~ 25 — 32 mag, de acuerdo con los estudios
a gran escala de Catchpole et al. y Schultheis et al., y consistente con nuestros limites
inferiores. En adelante, asumiremos que nuestros datos estan afectados por 30 mag de
extincion visual. Para extrapolar la extincion visual a las longitudes de onda de las
lineas del SWS hemos usado la ley de extincién derivada por Lutz (1999) hacia Sgr
A*. Esta ley de extincién es practicamente equivalente la de Draine (1989) para las
longitudes de onda de las lineas que aqui se presentan. Para obtener la extincién para
las lineas del LWS se ha usado la siguiente ley:

Ay =0.014Ay(30/\)° (5.1)
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donde A es la longitud de onda en micras, Ay es la extincion a esa longitud de onda, y
Av es la extincion en el visible.

5.4.2 Densidades electronicas

La Tabla 5.4 muestra las razones de intensidades de O 11152 a 88 pym y de S 11118.7
a 33.5 pym (razones O 11152/88 y S 11118/33 en lo que sigue) una vez corregidas de
extincién. La Figura5.3b muestra el mapa de la razén O 11152/88 corregida de ex-
tincién. La estructura mas prominente en este mapa es una cresta con orientacion
nordeste-suroeste en la zona de la nebulosa de la Pistola. La razén O 11152/88 pym en
el mapa varia entre 0.78 y 1.43. La Tabla5.4 también presenta las densidades elec-
trénicas (ne) que se derivan de esas razones asumiendo que las lineas estdn excitadas
por colisiones con electrones y que las fuentes son extensas (ver Rubin et al. 1994). La
razén O 11152/88 derivada implica una n, de entre 10'® y 10>% c¢m 3. De la razén S
111 18/33 sblo se puede derivar una n, de <100 cm 2 para la mayoria de las fuentes.
Sin embargo, para las fuentes de la nebulosa de La Pistola y el Quintuplete (P, Q1 y
Q2) las densidades que se derivan de las lineas de S 111 alcanzan los 1032738 ¢m™3.
Estas densidades son mayores que las que se derivan en la misma regién con las lineas
de O 11 (en un haz mayor), lo que sugiere que en La Hoz y La Pistola hay estructuras
densas de menor escala que el haz del LWS, tal y como se menciond previamente en la
Seccién 5.3.3.
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Tabla 5.4: Razones entre lineas después de corregir por 30 mag. de extincién visual. Los
nimeros entre paréntesis son los errores rms de la iltima cifra significativa derivados a partir
de los errores en los flujos de las lineas. Para calculas las razones se ha considerado que la
emisién es extensa y se ha tenido en cuenta los distintos tamanos de haz.

S 111 ne(S 111) Ne m11/Ne 11 O 111 ne(O m) N /N
R(18/33) log( cm™3) R(52/88) log( cm™®)

M1 0.66(2) <2 0.148(7) 0.88(8) 1.96 0.9(2)

M2 0.697(13) <2 0.094(3) 1.04(5) 2.17 0.68(6)

Bl 0.82(2) 248 0.134(6) — — —

B2 059(2) <2 0.109(5) — — —

B3 055(2) <2 0.047(7) — — —

Q1 2.12(4) 33 0.221(3) — — —

Q2 3.36(7) 3.78 0.19(2) — — —

S1  0.86(3)  2.70 0.133(4) — — —

2 — — 0.119(2) — — —

P 1.71(2) 318 0.296(4) — — -

B4 — — — 0.96(8) 2.07 0.68(7)

B5 — — — 0.79(10)  1.84 0.45(7)

R — — — 0.78-1.43* 1.81-2.56  0.31-2.52°

& Valores mdximo y minimo. Los errores tipicos son menores del 10%

5.4.3 La estructura de ionizacion

La Tabla 5.4 presenta las razones entre N 11157 y N 11122 ym y entre Ne 11115.5 y
Ne 1112.8 um después de corregir el efecto de la extincién (de aqui en adelante de-
nominaremos estas razones como N 11I/N 11 y Ne 111/Ne 11). El mapa de la razén N
111/N 11 corregida de extincién se muestra en la Figura 5.3a, donde los circulos indican
la posiciéon del Quintuplete, el tridangulo la posicién de la nebulosa de La Pistola y el
cuadrado la situacién del cimulo del Arco. La razén N 111/N 11 varfa entre 0.33 y 2.52.
Para el rango de n, que se derivan de la razén O 11152/88, la relacién entre las emisivi-
dades de las dos lineas de nitrégeno (es7/€122) solo cambia de ~ 6.3 a ~ 7.7 (Rubin et
al. 1994). Por tanto, a pesar de la relativamente baja densidad critica de la linea de N
1. la razén N 111/N 1I estd trazando bédsicamente cambios en la fraccién de ionizacién
de N 11 respecto a N 11 y no fluctuaciones en la densidad. Aunque la razén N 11/N
II muestra un maximo en la posicién de La Hoz, el méximo absoluto se encuentra en la
zona de la nebulosa de La Pistola, cerca del Quintuplete (aunque su forma es alargada
hacia el suroeste). La razén N 111/N II presenta una clara tendencia a decrecer segin
aumenta la distancia de las fuentes al cimulo del Quintuplete. Este efecto se ilustra en
la Figura 5.4, donde hemos representado las razones N 111/N 11 medidas en cada fuente
en funcién de sus distancias proyectadas al cimulo del Quintuplete. La dispersion
de los puntos en esta grafica se puede deber, al menos en parte, a la diferencia entre
distancias reales y proyectadas. Tampoco se puede descartar una contribucién menor
de otras fuentes ionizantes. Es destacable el hecho de que el grado de ionizacién de
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Figura 5.4: Razdn de intensidades entre las lineas de N 111 a 57 uym y N 11 a 122 ym en
funcién de la distancia proyectada al ciimulo del Quintuplete (en concreto a la fuente GCS 4)
y comparacion con modelos: las lineas discontinuas con puntos representan las predicciones de
CLOUDY (Seccién 5.5) para Q(H)=10°"? s=! y atmdsferas de Kurucz (1994) con temperaturas
efectivas de 35000 K (curva inferior) y 36000 K (curva superior). Las lineas a trazos son las

predicciones para Q(H)=10°"° s~! y atmdsferas CoStar de 32600 K (curva inferior) y 33300

K (curva superior). Las lineas de puntos son las predicciones para Q(H)=10°"% s~! con

atmdsferas CoStar de 33300 K (curva inferior) y 35500 K (curva superior).

fuentes como M1, M2, B4 y B5, que se encuentran sobre el anillo de polvo, al sur y
al este del Quintuplete, sea muy similar a la ionizacion de fuentes localizadas en otras
direcciones pero a distancias del ciumulo parecidas. Todo esto sugiere que las estrellas
del Quintuplete deben de ser la principal fuente de ionizacién de la BDA y no sélo de
La Hoz y de la Nebulosa de la Pistola.

En la parte noroeste del mapa de N 111/N II se puede apreciar otro gradiente que
no apunta hacia el Quintuplete sino hacia otra fuente de ionizacién en la direccion
del cumulo del Arco. Como hemos dicho anteriormente, se cree que este cimulo es la
fuente de ionizacién de los FTs (Colgan et al. 1996; Cotera et al. 2000a; Lang et al.
2001). De hecho, el extremo oeste del mapa cubre la regién norte del filamento E1
(para la notacién ver, por ejemplo, Lang et al. 2001). Este efecto también se aprecia
en la Figura5.4. La razén N 111/N II que se mide para los puntos del mapa que distan
més de 0.05" del Quintuplete muestra una clara tendencia. Para una columna (y) del
mapa, la razén N 111/N 11 decrece desde los puntos de la primera fila (R1y) hasta los
puntos de la cuarta fila (R4y). Finalmente, este efecto se puede también observar en
la Figura 5.5, donde se representa la razén N 111/N 11 que se deriva para las cuatro
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Figura 5.5: Razén N 111/N 11 de las cuatro primeras columnas del mapa representada en
funcion de su distancia proyectada al cimulo del Arco. También se muestran las predicciones
teéricas (ver Seccion 5.5) para Q(H)=10°'* s~! con atmdésferas CoStar de 30400 K (curva
inferior) y 32600 K (curva superior).

primeras columnas del mapa en funcién de su distancia proyectada al cimulo del Arco.
Por lo tanto, es probable que el gradiente que se observa en la parte noroeste del mapa
de N 111/N 11 se deba al ciimulo del Arco (ver también la siguiente seccién).

Del mismo modo que la razén N 111/N 11, el méximo de la razén Ne 111/Ne 11 también
se encuentra en las cercanias del Quintuplete y la nebulosa de La Pistola. La Figura 5.6
muestra la razén Ne 111/Ne 1I en funcién de su distancia proyectada al Quintuplete.
Aunque el nimero de medidas disponibles es menor que para las lineas de nitrégeno,
se observa que el comportamiento de la razén Ne 111/Ne II es similar al de la razén
N 11/N 11, decreciendo cuando aumenta la distancia al Quintuplete. Sin embargo, la
variacién de la razén Ne 111/Ne 11 con la distancia es menor que el de la razén N 111/N
11 (del orden de un factor ~ 3 en vez de ~ 10). Las densidades criticas de las lineas de
Ne 111 y de Ne 11 son 2210° cm™3. Por lo tanto, en el rango de densidades n. que se
han derivado para todas las fuentes, las emisividades de ambas lineas no dependen de
Ne, y al igual la razén N 111/N 11, la razén Ne 111/Ne 11 traza la estructura de ionizacién.
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Figura 5.6: Razén Nelll/Nell en funcién de la distancia proyectada a la fuente del Quin-
tuplete GCS4. Las lineas de puntos son predicciones de modelos de foto-ionizacién (Seccién
5.5) con Q(H)=10°"5 s~1 y atmdésferas CoStar de 34500, 35000 y 35500 K (curvas de abajo a
arriba, respectivamente). Las linas de trazos son las predicciones usando Q(H)=10°"° s~ ! y
atmdsferas CoStar de 34500 K.

5.5 El origen de la ionizacion

Para estudiar la estructura de ionizacién a gran escala, hemos comparado el compor-
tamiento observado de las razones N 111/N 11 y Ne 111/Ne 11 con las predicciones de
modelos de foto-ionizacion con los cimulos del Quintuplete y del Arco como princi-
pales fuentes de ionizaciéon. Hemos usado la versién 90.04 del cédigo de foto-ionizacién
cLouDY (Ferland 1996). Para computar modelos para un conjunto de parametros
fisicos (temperatura efectiva, Ty, y flujo de fotones del continuo de Lyman, Q(H), de
las fuentes ionizantes) hemos usado el programa MICE ? desarrollado por H. Spoon en
el MPE. Para definir la forma de la radiacién de continuo incidente sobre la nube hemos
usado los modelos de atmésferas estelares de Kurucz (1994) y los modelos combinados
de estructura y atmésferas estelares (“CoStar”) de Schaerer & de Koter (1997) con
metalicidad solar. Para las abundancias nebulares de N y Ne hemos tomado valores de
310~* y 2.8 107%, respectivamente, similares a las derivadas por Simpson et al. (1995)
en regiones H 11 del centro galactico. Estas abundancias son un factor 2-3 mayores que
las medidas en regiones H 11 del disco galdctico. Hemos comprobado (con las atmdsferas
de Kurucz) que las razones entre lineas predichas por los modelos con metalicidades

2MICE y el centro de reduccién de datos ISO del MPE han sido financiados por DLR (DARA)
bajo contratos 50 QI 86108 y 50 QI 94023.
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estelares 3 veces mayores que la solar varian en menos de un 15% respecto las razones
predichas para metalicidades solares. Por tanto, las metalicidades solares no afectan
significativamente los resultados de las siguientes secciones. Como densidad tipica del
material ionizado hemos tomado la media de las densidades derivadas a partir de la
razén de las lineas de O 111, 102 cm=3.

5.5.1 EIl camulo del Quintuplete

Ya que el Quintuplete parece dominar la ionizacién para la gran mayoria de fuentes
observadas (Figura 5.4), hemos empezado considerando que este cimulo es la fuente de
ionizacién. En primer lugar, hemos usado CLOUDY para estimar el tamano de la region
ionizada suponiendo que la fuente ionizante estd rodeada de material con una n, de
10*? ¢m 3. Como Q(H) hemos tomado el valor estimado por Figer et al. (1999a)
para este cimulo de 10°*?s™! y una T, de 36300 K (modelo B2 de Schaerer & de
Koter). Las predicciones de CLOUDY respecto al tamafio de la regién ionizada en torno
al Quintuplete es que debe de ser de <6 pc, mucho menos que lo que se observa con
las lineas de estructura fina (~ 18 pc, asumiendo una distancia de 8.5 Kpc al centro
galdctico). Se puede, sin embargo, explicar la presencia de Ne 111 y N 111 a tan grandes
distancias del Quintuplete con la Te y Q(H) derivadas para este cimulo si el material
que se encuentra entre las posiciones observadas y el cimulo tiene una densidad de
< 10 em™3. Esto es consistente con la presencia del anillo, o burbuja practicamente
vacia, que se observa en la imagen de MSX.

Por tanto, para tratar esta geometria, hemos usado un modelo muy simple en el
que las lineas de estructura fina que se observan en nuestro haz provienen de nubes
con densidad de 10%? ¢m~3 situadas a una distancia del cimulo del Quintuplete igual
a su distancia proyectada en el cielo (tomamos una distancia al CG de 8.5 kpc). En
estas condiciones, podemos caracterizar el efecto de la radiacién de una fuente ionizante
sobre una nube situada a una distancia D utilizando un pardmetro de ionizacién (U)
que se define como:

Q)

= YV 7 5.2
47 D?n,c (5:2)

donde c es la velocidad de la luz.

Siguiendo los modelos usados por Simpson et al. (1997) para la Hoz y la nebulosa de
La Pistola, en primer lugar hemos computado las razones de N 111/N 11y Ne 111/Ne 11 en
funcién de la distancia de las nubes al cimulo (es decir, en funcién de U) para T en el
rango de 34000-38000 K y Q(H) en el rango de 10*-°=°055~1 con atmdsferas de Kurucz
(1994). Se encuentra que las razones de N 11I/N 11 predichas a distancias grandes
con Q(H)=10%5"! son demasiado pequenas. Por el contrario, con Q(H)=10%s"! se
pueden explicar las razones derivadas si T estd entre 35000 y 36000 K (lineas de trazos
y puntos en la Figura5.4). Estos valores estdn de acuerdo con los de Simpson et al.
(1997) e indican que nuestros resultados extienden a mayores distancias los resultados
obtenidos para la Hoz por Simpson et al. Sin embargo, el modelo de atmésferas de
Kurucz predice razones de Ne 111/Ne 11 que son un factor ~ 10 menores que las medidas.
Este hecho debe estar relacionado con el bien conocido “problema del Ne 111" que se
observa en las regiones H 11 cuando de usan atmdsferas de Kurucz, con las cuales se
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predicen razones de Ne 111/Ne 11 que son siempre mucho menores que las medidas.
Modelos mas modernos, como los modelos CoStar de Schaerer & de Koter (modelos
combinados de estructura estelar y atmoésferas no-LTE, que incluyen vientos estelares
y las absorciones provocadas por las lineas de la atmésfera) predicen mayores razones
Ne 111/Ne 11, mucho mds cercanos a los observados (Stasifiska & Schaerer 1997; ver
también Sellmaier et al. 1996).

Hemos tratado de explicar las razones de Ne 111/Ne 11 y de N 111/N 11 de modo
consistente con un mismo conjunto de parametros de la fuente ionizante, utilizando
modelos CLOUDY con Q(H)=10°"%s"! y atmdsferas estelares de Schaerer & de Koter.
La Figura 5.4 muestra con lineas a trazos que la variacién de la razén de N 111/N II con
la distancia se puede explicar con T,=32600-33300 K (modelos CoStar B3 y A2). Las
discrepancias entre los valores observacionales y los del modelo estdn dentro de un
factor ~ 1.5. El acuerdo entre ambos es bueno teniendo en cuenta la sencillez del
modelo utilizado y de las incertidumbres introducidas por las aproximaciones. Estas
consisten, basicamente, en asumir que las distancias proyectadas son similares a las
distancias reales y que casi no hay material entre el cimulo y las fuentes observadas.
Ademads, el modelo usa un solo valor de n, para todas las posiciones y la forma del
continuo emitido por el cimulo se aproxima por el de una estrella de temperatura
similar a la temperatura promedio de las estrellas del ciumulo. La Figura5.6 también
muestra con lineas a trazos, que las predicciones de este modelo para la razén Ne
111/Ne 11 son més parecidas a las razones derivadas de las observaciones, que aquellas
predichas usando las atmoésferas de Kurucz. Sin embargo, las curvas que se obtienen
para la razén Ne 111/Ne 11, con los altos valores de Q(H) que hemos usado para explicar
las razones de N 111/N 11 , son bastante planas. Ademds, para explicar las razones de
Ne 111/Ne 11 medidas se necesita una temperatura minima de ~ 34500 K, que es algo
mayor que la requerida para explicar la razén de N 111/N 11 (~ 33000 K).

Por completitud, las Figuras 5.4 y 5.6 también muestran como lineas de puntos
las predicciones de los modelos con atmdsferas CoStar pero con una Q(H) ligeramente
menor (10°°°s™!). La Figura 5.4 muestra que es posible reproducir el comportamiento
observado de la razén de N 111/N 11 con una Ty en el rango de 33300 a 35500 K.
Por otra parte, la Figura5.6 muestra que también hay un acuerdo bastante bueno
entre las razones de Ne 111/Ne 11 medidas y las predicciones para este Q(H) con Ty~
34500 — 35500 K. Temperaturas que son similares a la Tys necesaria para explicar la
razén de N 111/N 11. En resumen, las razones de N 111/N 11 y Ne 111/Ne 11 observadas con
ISO en la regién de la BDA se pueden explicar asumiendo que las lineas de estructura
fina provienen de nubes situadas a diferentes distancias del cimulo del Quintuplete,
que seria la principal fuente ionizante. El flujo de fotones del continuo de Lyman y las
temperaturas efectivas requeridas (10°0-°=%09 ¢=1 y ~ 35000 K, respectivamente) son
coherentes con las estimaciones hechas a partir del contenido estelar del cimulo (ver
Figer et al. 1999a).

5.5.2 El cumulo del Arco

Como hemos mencionado en la Seccién 5.4.3, el gradiente que se observa en la parte
noroeste en el mapa de la razén N 111/N 11 no se puede explicar por el efecto del Quin-
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tuplete. En esta seccién discutiremos la influencia del cimulo del Arco en la ionizacion
del material del Arco. La Figura 5.5 muestra las razones de N 111/N 11 medidas en
las posiciones del mapa mads cercanas al cuimulo del Arco en funcién de su distancia
proyectada a este cimulo. La Figura 5.5 también muestra, con lineas de trazos, los
resultados de CLOUDY computados con atmésferas CoStar, Q(H)=10%"* s~ y n,=10%2
cm~3. El gradiente que se observa en la razén de N 111/N 1I se explica bastante bien
con una T,¢ del orden de 30400-32600 K. Estos parametros estan de acuerdo con los
estimados para el cimulo del Arco (Morris et al. en prep.; ver también Lang et al.
2001). Por tanto, se puede concluir que el gradiente hacia el suroeste que se observa
en el mapa de N 111/N 11 puede ser debido al cimulo del Arco y que el efecto de la
radiaciéon de este ciimulo, como en el caso del Quintuplete, se extiende hasta distancias
de 7-13 pc.

5.5.3 El efecto conjunto de los dos ciimulos

Ahora vamos a considerar el efecto conjunto de los dos ciimulos en la regiéon que los
rodea. Como se discute en la Seccién 5.5.1 las razones de N 111/N 11y Ne 111/Ne II estan
directamente relacionadas con el parametro de ionizaciéon U. Como la temperatura
efectiva de la radiacién derivada para ambos ciimulos es parecida (ver méas arriba),
hemos considerado el modelo méas simple posible para estimar el efecto combinado de
los dos ctiimulos.

Como una primera aproximacion, se puede definir un “parametro de ionizacién
total” (Ug) como las suma de dos pardmetros de ionizacién diferentes, uno debido
al Quintuplete (Ug) y otro al cimulo del Arco (Ua). Asi, para una nube situada
a distancias Dq y Da del Quintuplete y el cimulo del Arco, respectivamente, Uy

vendra dado por:
QH)g  Q(H),

Uit =Ug +Up =
ot Q A 4nDgnec  AmDinec

(5.3)

En la Figura 5.7 se muestran con trazos discontinuos algunos contornos de igual Uy .
Para ello se ha tomado una densidad constante de ne=10>? c¢cm™2, una Q(H)q de 10509
s7t y una Q(H)a de 10°* s71. El acuerdo entre las curvas iso-Ui,; con el mapa de
contornos de la razén de N 111/N 11 (curvas gruesas) es excelente teniendo en cuenta
lo simple del modelo, que por ejemplo, no considera ningin apantallamiento de la
radiaciéon. El modelo reproduce los gradientes observados hacia los dos cimulos. Sin
embargo, no reproduce el maximo local de la zona de La Hoz. Algunos puntos que
se encuentran al sur del Quintuplete (en latitud galdctica) presentan razones N 111/N
II menores que las derivadas en algunos puntos del norte a pesar de estar sobre la
misma curva iso-Uyys. Esto se puede deber a que Uy es mas homogéneo en el haz del
LWS al norte que al sur del cimulo.

Este simple modelo también reproduce la distribucién general del polvo caliente.
En la Figura 5.7 también se muestra la imagen de MSX en la banda de 25 um. Se
puede apreciar que la morfologia de la emisién del polvo sigue aproximadamente la
forma de las curvas iso-Uyy. El polvo caliente en la zona de los FTs esta bajo la
fuerte influencia del cimulo del Arco mientras que el polvo caliente de La Hoz sigue
la forma de las curvas iso-U;,; que estan dominadas por el Quintuplete. La forma
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Figura 5.7: Curvas de nivel de Uy, constante (curvas iso-Uyet) sobre la imagen de la banda
18-25 um de MSX. La escala es logaritmica de 1076 a 2 1073 Wm™2sr~!. Los niveles de
son (log U ): -0.5, -1, -1.15, -1.22, -1.3, y de -1.4 a -2.15 cada -0.15). Las lineas gruesas
son los contornos del mapa de N 111/N 11 de la Fig. 5.3. Nétese que el modelo reproduce los
gradientes hacia el cimulo del Quintuplete y del Arco (representados con cuadrados) que se
observan en el mapa de N 111/N 11. La emisién del polvo caliente también parece seguir la
forma de las curvas iso-Uiyt.

eliptica, en vez de circular, que exhibe la distribucién del polvo caliente en torno a los
dos cimulos, en particular alrededor del ciimulo del Arco, se puede explicar teniendo
en cuenta el efecto combinado de ambos ciimulos. Incluso a grandes distancias de éstos
(215 pc), la distribucién del polvo caliente parece seguir la forma de las curvas iso-Uyey
(por ejemplo en (I,b) ~ (0°2,—0°15) o en (I,b) ~ (0205, —0°12), ver la Figura 5.7).
El acuerdo entre la morfologia de la emisién de polvo caliente con las curvas iso-Ust
sugiere que ambos, el calentamiento del polvo y la ionizacién del gas, tienen el mismo
origen (ver la siguiente seccién).

En resumen, Las principales fuentes de ionizacion de la regién del Arco son los
cumulos del Quintuplete y el Arco. Otros posibles mecanismos de ionizacion alterna-
tivos (como posibles efectos de tipo magnético) deben desempenar un papel menor y
estar restringidos a pequenas regiones como por ejemplo la Hoz. Ademés, es probable
que el polvo de las principales estructuras de polvo caliente haya sido calentado por
ambos cimulos.
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5.6 La burbuja del Arco

5.6.1 El calentamiento del polvo y la geometria de la burbuja

Es posible que el polvo de la BDA esté siendo calentado por la radiacién de los cimulos
que explican la estructura de ionizaciéon. Como hemos visto en la seccién anterior, el
polvo caliente y la ionizacién parecen estar correlacionados. Es posible examinar mas
profundamente esa posibilidad comparando, por ejemplo, la intensidad de la linea O
111 88 um con la emisién de continuo del polvo caliente en distintas posiciones de la BDA.
La intensidad de esa linea de estructura fina es menor para puntos del interior del anillo
observado (M1, R19, R29; es decir, donde la emisién del polvo caliente es relativamente
débil, ver la Figurab5.2) que para puntos como M2, B4 o B5, que se encuentran en
el borde del anillo. Por ejemplo, el flujo medio de la linea de O 11188 um para los
puntos del anillo es de ~ 1210 ¥ W cm 2, mientras que para aquellos del interior
es ~ 7107 W cm~2. De los mapas de alta resolucién de IRAS a 25 pym (con una
resolucién de 66~ x 35”) se obtiene que la intensidad promedio de la emisién del polvo
a esta longitud de onda es de ~ 1500 MJysr—! para los puntos del borde del anillo,
M2, B4y B5 y ~ 750 MJysr~' para los puntos del interior (M1, R19, R29). Ademss,
en las posiciones de la Hoz (R16-R46), el flujo promedio de la linea O 11188 ym es de
~ 361071 W cm 2 mientras que la intensidad a 25 pum es de ~ 5000 MJysr—!. Por
tanto, parece que la razén de luminosidades de las lineas de estructura fina respecto a
la emision del polvo caliente es aproximadamente constante para todas las posiciones
en la zona de la BDA. Esta relacién constante entre las lineas y el continuo indica que
el polvo caliente debe estar calentado por radiaciéon UV del cumulo. La aparente falta
de polvo caliente en el centro del anillo es sélo un efecto de densidad de columna pero
no de falta de radiacién UV puesto que la razén de N 111/N 11 es mayor para puntos
del interior de la BDA como M1 que para puntos del borde como M2.

La menor densidad de columna de material en el centro del anillo es consistente con
diferentes geometrias como la de un anillo (o un cilindro con su eje préximo a la linea
de mira) o la de una “cdscara” o burbuja practicamente vacia. Para una geometria
de tipo cascara de densidad constante y radios interno y externo de 0.05° y 0.075°,
respectivamente, es facil demostrar que la densidad de columna en la linea de mira
hacia el centro es un factor ~ 2 menor que en la linea de mira hacia el borde de la
cascara. Esta es la razon tipica entre la linea de O 11188 um o de la emisién a 25
pm del polvo entre M1, R19, R29 en el centro de la burbuja y M2, B4, B5 en el borde.
Aunque esto no demuestra que la estructura observada sea una cascara o burbuja en
vez de un anillo, al menos muestra que los datos son consistentes con una morfologia
de tipo burbuja tridimensional de polvo calentado y gas ionizado por la radiacién UV
del Quintuplete y el ciimulo del Arco.

5.6.2 El origen de la burbuja

No estd claro cual es el origen de la burbuja de polvo caliente pero los datos de ISO que
aqui se presentan indican que la ionizacién del gas se debe principalmente al Quintu-
plete en lugar de una hipotética fuente en el centro del anillo. El centro de la burbuja
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se encuentra aproximadamente en (/,b) = (0216, —0°11), sobre los FNTs. Hemos re-
alizado una busqueda de objetos en esta regién utilizando la base de datos SIMBAD,
3 pero ha resultado relativamente infructuosa. Las fuentes més cercanas al centro de
la BDA son los objetos 48 y 49 de Nagata et al. (1993; fuentes en el IR cercano) y
nuestra fuente M1. No obstante no se puede establecer ninguna relaciéon directa entre
ellas y la BDA. Un poco més alejadas del centro se encuentran otras fuentes IR de
Nagata et al. (1993), como los objetos 43-46 pero se trata de candidatos a estrellas de
tipo-M. Sin embargo, cerca de estas fuentes también se conoce una luminosa fuentes
de rayos-X: 1E1742.9-2849 (representada por un circulo en la Figura 5.8), con una
luminosidad en rayos-X de ~ 8103* ergs™ (Predehl & Triimper 1994) y que también
ha sido recientemente detectada por Chandra, (Yusef-Zadeh comunicacién privada).
Estd a una distancia angular del centro de la burbuja de ~ 0204 (~ 6 pc). Su posicién
también sugiere que prodria ser responsable de la forma alargada hacia el suroeste del
méaximo en el mapa de la razén de N 111/N 11. Hay otra fuente de rayos-X dentro de
la burbuja y a una distancia del centro de la burbuja similar a la anterior, se trata
de 1E1743.1-2852, indicada con un triangulo en la Figura 5.8, pero tampoco se puede
probar ninguna relacién directa entre ella y el origen de la burbuja.
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Figura 5.8: Mapa de la emisién de la linea de Fe a 6.4 keV de Koyama et al. (1996) sobre la
imagen de MSX de la Figura 5.7. En unidades de 10~% cuentas/s/0.106 min?, los niveles en
el mapa de Fe 6.4 keV son: 0.25 y de 0.4 a 1.1 en pasos de 0.1). Nétese que la emisién de Fe
6.4 keV en torno a (I,b) ~ (0°13,—0°11) llena la burbuja. Las posiciones de 1E 1742.9-2849
y de 1E 1743.1-2852 se indican con un circulo y un tridngulo, respectivamente.

Como se ha comentado en el Capitulo 1, la emisién de continuo de rayos-X duros

3La base de datos SIMBAD es mantenida por el CDS, Estrasburgo, Francia
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(2-10 keV) observada por el satélite ASCA en el CG es extensa y cubre una importante
fraccién del Arco (Koyama et al. 1996). Esto indica que la BDA podria estar llena
de gas caliente emitiendo en rayos-X. Una prediccién interesante en el caso de una
burbuja llena de gas muy caliente (varios millones de grados) la morfologia de la linea
de 6.4 keV del hierro (Fe) neutro o poco ionizado deberfa mostrar las paredes de la
burbuja, puesto que es una linea que traza gas neutro irradiado por rayos-X duros (es
decir XDRs, regiones dominadas por rayos-X). La Figura 5.8 muestra los contornos
del mapa de emisién en la linea Fe 6.4 keV de Koyama et al. (1996) superpuestos en
la imagen de MSX. La emisién en la linea de Fe 6.4 keV tiene dos maximos en las
cercanfas de Sgr A. Uno estd en (I,b) ~ (0204, —0°01), contorneando la emisién de
rayos-X de Sgr A, mientras que el otro maximo esta en (I,b) ~ (0°13, —0°11), dentro de
la BDA. El maximo de la emisién de Fe 6.4 keV en la BDA se sitiia entre 1E 1742.9-2849
y 1E1743.1-2852, aunque algo més cerca a esta ultima. Este maximo practicamente
cubre la region entre los FNTs a [ ~ 0218 y el borde la burbuja a [ ~ 0°08.

En resumen, la BDA parece estar llena de gas extremadamente caliente que emite
rayos-X duros que a su vez crean una gran XDR, delatada por la emisién en la linea
de Fe 6.4 keV. Se puede especular con la posibilidad de que las fuentes de rayos-X
del interior de la burbuja estan relacionadas con los eventos energéticos que crearon la
burbuja de polvo caliente. El hecho de que las fuentes no se encuentren en el centro
geométrico de la burbuja se explicaria por los posibles movimientos relativos entre estas
y el medio interestelar. Teniendo en cuenta la forma y el tamano de la burbuja asi como
la presencia de las lineas de Fe, consideramos que el origen de la BDA podria deberse
a una explosiéon de supernova.

5.7 Implicaciones generales en cuanto a la estruc-
tura del medio interestelar

Los resultados obtenidos para la regién del Arco confirman la presencia de radiacion
dura y diluida. De la comparacién entre los modelos y la ionizacién observada se
deduce que el medio interestelar en la regién del Arco es muy inhomogéneo. Esto
mismo sugiere la presencia de la burbuja llena de gas ionizado relativamente poco denso
y de gas extremadamente caliente que emite rayos-X. Esta estructura permite que la
radiacion de las estrellas calientes de los cimulos del Quintuplete y del Arco alcance
largas distancias y de lugar a extensas regiones ionizadas con densidades moderadas o
bajas.

La inhomogeneidad parece ser una caracteristica tipica del medio interestelar del
CG como sugiere la no deteccién de lineas de recombinacién del hidrégeno y la deteccién
de lineas de estructura fina de iones como Ne 11, S 111 0 O III en nuestro conjunto de
fuentes observadas por ISO (Martin-Pintado et al. 2000; Rodriguez-Fernandez et al.
en preparacién). Por otro lado, se han observado ejemplos de inhomogeneidades como
son las cdscaras y filamentos reveladas por el mapa de CO de Oka et al. (1998) o
los de la envoltura de Sgr B2 (Capitulo 2), las cuales, al igual que la BDA, también
parecen estar correlacionadas con la emisién de la linea de Fe 6.4 keV (Capitulo 6).
Una estructura inhomogénea producida por estrellas masivas evolucionadas podria ser
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una caracteristica general del medio interestelar del CG y explicaria muchas de sus
particulares propiedades (véase también el Capitulo 7).

5.8 Conclusiones

En este capitulo se han presentado observaciones de ISO de lineas de estructura fina en
la regién del centro galactico conocida como el Arco. Se han analizado las siguientes
lineas: N 111 57 um, N 11 122 ym, O 111 52 y 88 um, Ne 111 15.6 gm, Ne 11 12.8 um y S
11 18.7 y 33.5 um. A continuacién se resumen los principales resultados:

e Las densidades electrénicas que se derivan de la razén de O 111 52 a 88 um estan
en el rango de 10'® a 10>® c¢m™3. Las densidades electrénicas derivadas de la
razon entre las lineas de S 111 a 18.7 y a 33.5 pm (en el més pequeno haz del
SWS) son de ~ 10> c¢m™ para todas las fuentes excepto para el Quintuplete y
la nebulosa de La Pistola, donde se alcanzan densidades de ~ 103 cm™3.

e Una vez corregido el efecto de la extincidn, las razones de N 111/N 11 y Ne 111/Ne
11 varian de posicién a posicién desde 0.3 a 2.5 y de 0.05 a 0.30, respectivamente.
Ambas razones disminuyen para distancias crecientes al cumulo del Quintuplete.
En algunas de las posiciones observadas, la razén N 111/N 1I también muestra un
claro gradiente en la direccién del cimulo del Arco.

e Comparando los datos de las razones de N 111/N 11y de Ne 111/Ne 11 con modelos de
foto-ionizacion se confirma que las razones observadas y su distribucion espacial
son consistentes con los parametros de los ciimulos, temperaturas efectivas de
32000-35000 K, y un flujo de fotones del continuo de Lyman de ~ 104 sy
de ~ 10°%? 5! para los ctimulos del Arco y del Quintuplete, respectivamente.
Por tanto, la ionizacion en toda la regién del Arco estd completamente dominada
por la radiacién procedente de esos cimulos. Estos provocan la existencia de
una gran regién ionizada con una tamano aproximado de 30 x 30 pc?. Otros
mecanismos de ionizacién alternativos (como por ejemplo efectos magnéticos o
la presencia de més estrellas calientes) parecen desempenar un papel menor, al
menos a gran escala.

e Un simple modelo en términos de un parametro de ionizacion total definido como
la suma de los pardmetros de ionizacién debidos a los dos ciimulos puede explicar
no solo la estructura de ionizacion, sino también la distribucién del polvo caliente,
y en particular, la forma eliptica en vez de circular de algunas estructuras como
los Filamentos Térmicos. El polvo caliente parece estar correlacionado con el
gas ionizado y por tanto parece estar calentado por los mismos dos cimulos que
ionizan el gas.

e El andlisis confirma la presencia de radiacién dura y diluida que alcanza largas
distancias debido a la inhomogeneidad del medio. El largo alcance de la radiacién
de las estrellas del Quintuplete se debe, al menos en parte, a la presencia de una
burbuja practicamente vacfa o una cdscara de polvo caliente y gas ionizado (la
burbuja del Arco, BDA).
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e La BDA esta llena de gas muy caliente que emite rayos-X duros que crean una
gran XDR (regién dominada por rayos-X) delatada por la emisién de la linea Ko
a 6.4 keV del hierro neutro o poco ionizado.

e Teniendo en cuenta el tamano y la forma de la burbuja asi como la presencia de
la linea de rayos-X del Fe, una posibilidad es que el origen de la burbuja se deba
a una explosiéon de supernova.



Capitulo 6

La correlacion entre el SiO y la
linea Fe 6.4 keV a gran escala

6.1 Introducciéon

Como hemos visto en el Capitulo 1, el centro Galactico (CG) es una intensa fuente
difusa de emisién de rayos-X en el rango de 2-10 keV asi como en lineas de diferentes
iones (Kawai et al. 1988; Sunyaev et al. 1993; Koyama et al. 1989, 1996; Sidoli &
Mereghetti 1999; Sidoli et al. 2001). El satélite ASCA ha observado recientemente
la emisién de rayos-X en el CG (Koyama et al. 1989). Uno de sus resultados mas
interesantes es la distribucién espacial y la intensidad de las lineas Ko del hierro (Fe).
Las lineas Fe Ka de 4tomos muy ionizados (de tipo-He a 6.70 keV y tipo-H a ~ 6.97
keV) provienen de gas muy caliente con temperaturas de ~ 10 keV (ver también el
Capitulo 1). Su emisién se centra en torno a Sgr A-Oeste y estd distribuida de manera
aproximadamente simétrica a lo largo del plano Galdctico de un modo similar la emisién
de radio-continuo y las nubes moleculares (Maeda & Koyama 1996). Por el contrario,
la linea Ko de dtomos neutros o poco ionizados a ~ 6.4 keV (de aqui en adelante la
denominaremos como “linea de Fe®”) s6lo muestra emisién hacia las regiones de Sgr A
y Sgr B (Koyama et al. 1996).

La emisién en la linea de Fe® es debida a fluorescencia y aparece cuando nubes
moleculares frias y neutras son irradiadas por una fuente de rayos-X duros con energia
> 6.4 keV. Cuando una nube molecular se encuentra bajo la influencia de una fuente
de rayos-X, como es el caso de las nubes del CG, se espera ademas que estos afecten al
calentamiento, a la ionizacién y a la quimica de la nube (ver por ejemplo Maloney et al.
1996). Como hemos visto, las condiciones fisicas (por ejemplo las altas temperaturas)
y la quimica (abundancias de SiO, NHs,...) de las nubes moleculares en el CG difieren
sustancialmente de las de las nubes del disco de la Galaxia. Sin embargo, el origen
de éstas poco usuales caracteristicas no estd claro. En este capitulo presentamos un
estudio comparativo entre las distribuciones a gran escala de la emisién radio de la
molécula de SiO y de la linea de Fe®. Se observa que ambas emisiones estdn bien
correlacionadas, lo que sugiere que existe una cierta relaciéon entre los rayos-X y el gas
molecular y que los rayos-X podrian jugar un importante papel en el calentamiento y
la quimica de las nubes del CG.

113
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6.2 Observaciones

6.2.1 Observaciones de SiO

El mapa de la emisién de la linea J = 1 — 0 de SiO (43.42 GHz) se llevo a cabo
con el radio telescopio de 14 metros del Centro Astronémico de Yebes (Guadalajara,
Espana). Este mapa contiene los datos de Martin-Pintado et al. (1997) pero ha sido
extendido para cubrir la misma region que la observada por el satélite ASCA. Las
caracteristicas del receptor, el telescopio, el espectrometro y el procedimiento utilizado
son los descritos por Martin-Pintado et al. (1997). La tnica diferencia consiste en que
la eficiencia del telescopio a bajas elevaciones se ha mejorado en un factor 1.5 gracias
a la conformacién del subreflector que consigue corregir la deformacién gravitacional
del reflector principal (Garrido et al. 1999). La anchura a media potencia del haz del
telescopio es de 2'. El receptor estaba equipado con un mezclador de tipo Schottky. La
temperatura de receptor era de 75 K y la temperatura de sistema en banda lateral tinica
era tipicamente de 250-300 K. Como espectrémetro se usé un dispositivo acusto-6ptico
con 512 canales de 108 KHz con lo que se obtiene una resolucion en velocidades de 0.74
km s~!. Los datos se calibraron observando cargas calientes y frias de temperaturas
conocidas. Las observaciones se realizaron en modo de conmutacién de posicién con
una referencia alejada 15" del plano galdctico. Debido a la inesperada larga extensién
de la emision de SiO, se ha comprobado que los espectros de las posiciones més criticas
del mapa no estdn contaminados por emisién en la referencia. El ruido rms tipico en
los espectros es de 0.10-0.15 K en los canales de 0.74 km s~!. La Figura 6.1a muestra
el mapa de la intensidad integrada de la linea SiO J =1 — 0 en el rango de —100 a
100 km s

6.2.2 Otros datos observacionales

Las Figura 6.1b muestra la distribuciéon espacial de la linea de Fe°. Este mapa ha
sido obtenido por Koyama et al. (1996) utilizando los espectrémetros de estado sélido
del satélite ASCA (Tanaka et al. 1994). ASCA estd equipado con cuatro telescopios
de rayos-X de incidencia rasante. La resoluciéon angular que se obtiene es de 3'. En
cada plano focal hay un espectrémetro. Dos de estado sélido y dos en fase gaseosa.
Los espectréometros de estado sélido tienen un campo de visién cuadrado de 20" x 20’.
Su resolucién espectral (AE/E=50 para energias, F, de 6 keV) permite resolver las
principales lineas como las distintas lineas Ka del Fe.

Las Figura 6.1c muestran la intensidad de la linea J = 2 — 1 de CS (97.98 GHz)
integrada en el rango de —100 a 100 km s~!. El mapa ha sido realizado por Bally et

al. (1987) con una resolucién angular de 3. EI rms tipico de los espectros es de 0.15
K en canales de IMHz (~5 km s™').
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Figura 6.1: a-c Distribucién espacial de la emisién integrada de la lineas SiO J = 1 —0,
Fe° (Koyama et al. 1996) y CS J =2 —1 (Bally et al. 1987). El rango de velocidades usado
para calcular la intensidad integrada de las lineas de SiO y CS es de 100 a 100 km s~'.
Los niveles de los contornos son de 10.9 a 100.6 K km s ' en pasos de 11.2K km s~ ! para
el mapa de SiO y de 14.4 a 136.4K km s~ ' en pasos de 15.3 K km s~' para el mapa de CS.
Para el mapa de la linea de Fe° los contornos estan a niveles de 0.25 y de 0.4 a 1 en pasos de
0.1 (en unidades de 10~% cuentas/s/0.106 min.arco?). Los puntos en el mapa de SiO indican
las posiciones en las que se tomaron espectros.
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6.3 Analisis

6.3.1 Morfologia

Comparando las Figuras 6.1a y 6.1c se observa que la distribucién espacial de la emision
integrada de SiO es apreciablemente diferente de la de CS. La distribucion de la emision
integrada de CS es bastante suave. Por el contrario la emisién de SiO proviene princi-
palmente de Sgr A y Sgr B.

En el mapa de SiO se han representado 8 niveles, decreciendo desde el maximo
absoluto del mapa (con un valor de 100.6 K km s™') hasta el valor ~20 (10.9 K
km s7!). Por tanto, se ha representado un nivel cada 11.2 K km s~'. Para ilustrar
que las diferencias entre los mapas de SiO y CS no se debe a problemas de rango
dindmico, en el mapa de CS se han representado también 8 niveles, decreciendo desde
el valor méximo (136.4 K km s !, 1.36 veces mayor que el méximo de SiO) en pasos de
1.36x11.2=15.3 K km s~!. Por tanto, el nivel mas bajo del mapa de CS corresponde
a144 K km s (~40).

Independientemente de las consideraciones anteriores, la emisién integrada de CS
s6lo aumenta en un factor <3 en los complejos de nubes moleculares de Sgr A, Sgr B y
Sgr C respecto a su entorno. Sin embargo, la emisién de SiO en Sgr A y Sgr B aumenta
respecto a las nubes de su entorno en un factor z8.

Por el contrario, la morfologia de la emisién de SiO a gran escala muestra una
buena correlacién con la de la linea de Fe® (Figura 6.1b). Ambas se detectan en Sgr
B y Sgr A pero no en Sgr C. También se observan regiones donde no parece cumplirse
esa correlacion, lo cual en realidad no es extrano habida cuenta de la diferencia en
las condiciones requeridas para la excitaciéon de ambas lineas. La principal excepcién
a la correlacién es la presencia de emision de SiO en el Arco a [ ~ 0.18°, donde no
se detecta la linea de Fe°. Por el contrario, no se observa emision de Fe° sin emision
de SiO salvo por el maximo de Fe® a (I,b) ~ (0214, —0°11). Como se muestra en el
Capitulo 5 la emisién de rayos-X en esta regién se encuentra confinada por una burbuja
de polvo caliente y podria deberse a una explosién de supernova. Por otro lado, las
condiciones en esta region pueden de algin modo diferir del resto de las nubes del CG
al estar la mayoria del gas directamente expuesto a la radiacién UV de los ciimulos del
Quintuplete y del Arco.

6.3.2 Velocidades y abundancias de SiO

Dentro de los propios complejos de Sgr A y Sgr B, también se observa una correlacion
entre las emisiones de SiO y de Fe°. Este efecto se ilustra en la Figura 6.2, donde se
muestran los espectros de SiO y CS promediados las zonas de Sgr A y Sgr B con y sin
emision en la linea de Fe®. La intensidad de linea de CS varia en menos de un factor 2
entre las nubes con y sin emision de Fe°. Por el contrario, la intensidad de la linea de
SiO es un factor 210 mayor en las regiones con emision de Fe° que en las regiones sin
emision de Fe°.

Por otro lado, en las regiones con emisién de Fe® se observa que los perfiles de las
lineas de SiO y CS son diferentes. La emision de SiO aparece principalmente en las
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nubes con velocidades radiales entre 10 y 60 km s~' (en adelante nos referiremos a

éstas como las nubes de 40 km s~'). En particular, en Sgr B no se detecta emisién de
SiO en las nubes de CS con velocidades radiales entre 70 y 110 km s! (que llamaremos
nubes de 90 km s™!). Recientemente se ha encontrado que el CoH5OH exhibe el mismo
comportamiento: se detecta principalmente en las nubes con velocidades radiales entre
10 y 70 km s~! (Martin-Pintado et al. 2001).

Sgr A

Tmb — 2a
51— cs(z-1)

Con emision
de Fe

Sin emision
de Fe

Con emision
de Fe

Figura 6.2: Comparacién de los
perfiles de las lineas de SiO J =
1 -0y CSJ = 2 —1 prome-
diados en las regiones con y sin
emisién de Fe° para Sgr A y Sgr B.
Las regiones usadas para promedi-
ar los espectros en Sgr B y Sgr A
se muestran en la Figura6.la con
lineas paralelas a declinacién con-
stante. La region sin emision de
Fe® se ha definido como aquella
donde la emisién es menor de 0.25

0 100 _, %10~ cuentas/s/0.106 min.arco?.
Velocidad LSR (km s )

Sin emision
de Fe

La Figura 6.3 muestra las razones entre las intensidades integradas de las lineas de
SiO y CS (razén SiO/CS) en funcién de la intensidad de la linea de Fe® para Sgr B.
La razén SiO/CS para las nubes de 40 km s™' se representa con tridngulos negros.
En la figura se puede apreciar que no se detecta emisiéon de SiO en las regiones sin o
con débil emisién en la linea Fe® (£0.25 X 107% cuentas/s/0.106 min.arco®). Para estas
nubes podemos fijar un limite superior de 4 x 10~2 para la razén SiO/CS. Sin embargo,
la razén aumenta en mds de un factor 20 en las nubes de 40 km s~! con emisién
intensa de Fe°. Para estas nubes, la razén SiO/CS muestra una cierta tendencia a
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aumentar con la intensidad de la linea Fe®. Sin embargo es un efecto débil ya que esta
contenido dentro de la dispersién de las razones SiO/CS (ver la Figura 6.3). La razén
SiO/CS para las nubes de 90 km s™! se representa en la Figura 6.3 con un tridngulo
sin rellenar. En estas nubes no se detecta emision de SiO independientemente de la
intensidad de la linea Fe°. En Sgr B se puede fijar un limite superior para la razén
SiO/CS en estas nubes de 6 x 1072, similar al derivado para las nubes moleculares de
40 km s~! sin emisién de Fe® o donde ésta es muy débil.

SGR B
1 [ | [ [ [ [ | [ [ [ I I ]
sio/cs F .
107" - —
B | |
B ! ;]; b

| | | | | | | | | | | |

0 0.5 1
Fe 6.4 keV

Figura 6.3: Razdn entre la intensidad integrada de las lineas de SiO y CS en Sgr B en

funcién de la intensidad de la linea de Fe® en unidades de 10~ cuentas/s/0.106 min.arco?.

Los triangulos negros y blancos representan las nubes de 40 y 90 km s~ !, respectivamente.
Las barras de error indican el rango de variacién de la razén SiO/CS en la regién con emision
de Fe°. Las flechas indican que esos puntos representan limites superiores.

Las diferencias entre las lineas CS J =2 — 1y SiO J = 1 — 0 no pueden ser
debidas a efectos de excitacién ya que las dos moléculas tienen momentos dipolares
y constantes rotacionales similares y las dos transiciones tienen densidades criticas
parecidas. También se pueden descartar posibles efectos de opacidad puesto que las
dos lineas tienen opacidades parecidas (Hiittemeister et al. 1998). Por tanto, las
diferencias entre las emisiones de SiO y CS son debidas a cambios en la abundancia de
SiO relativa a CS (Martin-Pintado et al. 1997). No se esperan grandes variaciones en
la abundancia de CS porque su distribucién espacial es similar a la de *CO (Bally et
al. 1987). Para una abundancia de CS de ~ 5 x 107 y las tipicas condiciones de las
nubes del CG (densidad de Hy de ~ 5x 10* ¢cm™ y temperatura cinética entre 40 y 200
K), la abundancia de SiO en las nubes de 40 km s™' con emisién de Fe® es de ~ 107°.
Esta abundancia se reduce a <5 x 107! para las nubes sin emisién de Fe° como Sgr C
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asf como para las nubes de 90 km s~! en Sgr B. La correlacién a gran escala entre el

SiO y la linea de Fe®, asi como el andlisis del cociente SiO/CS a menor escala y con alta
resolucién espectral sugieren que la mayor parte de la emisiéon de Fe® proviene de las
nubes moleculares de 40 km s~ !. Para comprobarlo se necesitarian observaciones de
la linea de Fe® con muy alta resolucién espectral, dificil de conseguir con la tecnologia
actual. Sin embargo, hay otros argumentos indirectos que apoyan esta hipétesis. Las
nubes de 40 km s~! constituyen el ~ 60% de la masa de Sgr B. Este valor coincide
con los resultados del modelo de Murakami et al. (2000) para explicar la intensidad de
linea Fe° en Sgr B. Segun estos autores sélo un ~ 50% de la masa de Sgr B contribuye
a la emision de Fe®. En resumen, la emision de Fe® en el CG debe provenir de las nubes
moleculares con una gran abundancia en fase gaseosa de elementos refractarios como
SiO y moléculas complejas como CoH;OH (ver Martin-Pintado et al. 2001).

6.4 Discusiéon

La relacion entre la abundancia de SiO y la presencia de la linea de Fe® nos brinda la
posibilidad de estudiar desde una nueva perspectiva el origen del SiO en fase gaseosa y
de la linea de Fe® en el CG. La mayor parte de las nubes moleculares de los complejos
con emisién en la linea de Fe°® tienen una alta abundancia de SiO en fase gaseosa.
La explicaciéon mas simple podria ser que la asociacién entre ambas emisiones esta
relacionada con una alta abundancia de metales en algunas nubes moleculares como
parece indicar la modelizacién de la linea de Fe® en Sgr B (Murakami et al. 2000). Estas
nubes moleculares enriquecidas en metales podrian tener maés silicio en fase gaseosa
que seria convertido completamente en SiO (Herbst et al. 1989). Sin embargo, parece
bastante improbable que haya grandes cambios en las abundancias de metales de nube
a nube pues la metalicidad de la componente difusa caliente es bastante homogénea en
la regién de 1° x 1° alrededor del CG (Maeda & Koyama 1996).

La correlacion observada también podria explicarse si los rayos-X y el SiO tuviesen
un origen comun o bien, si hubiese algin tipo de relacién causa-efecto entre ambos. Por
ejemplo, si por efecto de una quimica peculiar inducida por los rayos-X se favoreciese
fuertemente la formacion de SiO. El origen de los rayos-X que producen la linea de
Fe° en el CG no estd claro en absoluto (Koyama et al. 1996; Sunyaev & Churazov
1998; Murakami et al. 2000; Sidoli et al. 2001). En cuanto a las altas abundancias de
Si0 en fase gaseosa en las nubes del CG y su distribucién espacial, se pueden explicar
por un aumento de Si y SiO en fase gaseosa debido a procesamiento de los granos por
efecto de ondas de choque (Martin-Pintado et al. 1997; Hiittemeister et al. 1998). Es
posible que las fuentes que generan los fuertes choques responsables de la destruccién
de los granos también generen la emision de rayos-X que excita la linea de Fe®. En
este escenario ambas lineas tendrian de algiin modo un origen comin. En efecto, este
podria ser el caso de Sgr A. De hecho, se ha propuesto un evento explosivo en Sgr A-
Este para explicar el origen de la actividad a altas energias de esta regién (Yusef-Zadeh
et al. 1997a).

En cuanto a Sgr B, se ha sugerido que la linea de Fe® no puede ser excitada por el
plasma caliente ya que la luminosidad observada en rayos-X es un orden de magnitud
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menor que a necesaria para explicar la linea de Fe®. Por ello, se ha propuesto que
este complejo de nubes es una nebulosa de reflexién de rayos-X iluminada por una
fuente de rayos-X duros variable que estaria situada fuera del material frio neutro
(Koyama et al. 1996; Murakami et al. 2000). Es posible que un destello de rayos-X
que haya ocurrido hace unos cientos de afnos en la regién de Sgr A (quizéds en Sgr A*)
esté ahora irradiando el complejo molecular de Sgr B (Koyama et al. 1996; Sunyaev
& Churazov 1998). En el caso de una nebulosa de reflexién, los rayos-X incidentes
estarfan influenciando el calentamiento, la ionizacién y la quimica de las nubes (ver
los modelos de XDRs -regiones dominadas por rayos-X— de Maloney et al. 1996). Las
XDRs contienen zonas con altas temperaturas donde podrian contribuir a la formacion
de moléculas reacciones quimicas con barreras de activacion que otros entornos no
se pueden producir (Neufeld et al. 1994). La abundancia de SiO en estas regiones
calientes podria ser alta si hubiese silicio en fase gaseosa. La pequena fracciéon de Si
en fase gaseosa necesaria para explicar la abundancia de SiO en las nubes moleculares
del CG, se podria conseguir por la evaporacién de pequefios granos de silicatos (<10
A) debido a los propios rayos-X (Voit 1991). En este escenario, al contrario que en el
propuesto para Sgr A, los propios rayos-X serian de algin modo la causa de las altas
abundancias de SiO.

Es interesante destacar que el maximo de la linea de Fe® en Sgr B coincide con la
zona de la envoltura de Sgr B2 donde se han encontrado las burbujas que se presentan
en el Capitulo 2. Estas burbujas, que parecen haberse producido por el efecto de
los vientos de estrellas masivas evolucionadas, las cuales, en la fase de Wolf-Rayet o
supernova, presentan emisién de la linea de Fe® (Kinugasa et al. 1999) y una gran
abundancia de SiO (Ziurys et al. 1989). Una posibilidad es que alguna de las fuentes
que generan las cdscaras moleculares calientes en expansién haya sufrido hace 30 anos
un fenémeno violento y haya emitido suficientes rayos-X duros para explicar la linea de
Fe® que se observa en la actualidad.

6.5 Conclusiones

Hemos presentado un nuevo mapa de la emisién de SiO en los 400 pc centrales de la
Galaxia. Comparando con la emisién en la linea de Fe a 6.4 keV (Fe®) se encuentra
que ambas estan correladas. La linea de Fe® debe originarse en las nubes donde la
abundancia de CoH50H y de SiO es alta (un factor 20 mayor que en las nubes donde
no hay emisién de Fe®). Sin embargo, no estd claro cual es el origen de la asociacién
entre ambas emisiones. Entre las posibles explicaciones estan fuentes de rayos-X que
ademds generen fuertes choques o bien nebulosas de reflexién de rayos-X.



Capitulo 7

Sumario, conclusiones y
perspectivas

7.1 Sumario

7.1.1 La morfologia del gas caliente en la envoltura de Sgr B2

Hemos comenzado estudiando con alta resolucién espacial la morfologia del gas caliente
y la distribucién de la temperatura cinética en la zona sur de la envoltura de Sgr B2.
Este estudio se ha llevado a cabo gracias a las observaciones realizadas con el VLA
de dos lineas metaestables del amoniaco: NH;(3, 3) y (4,4). Se ha encontrado que la
distribucién del gas caliente es muy inhomogénea. Su morfologia se caracteriza por la
presencia de arcos y anillos de forma eliptica, cuyos tamanos varian entre 1y 2.6 pcy
su grosor entre 0.2 y 0.4 pc. La temperatura del gas que forma estas estructuras es de
50-150 K. Varios de los anillos se observan a distintas velocidades, lo que indica son la
huella de burbujas o “céscaras” tridimensionales que se expanden con una velocidad
de 6-10 km s~!. Al analizar las densidades de columna de NHj se encuentra que los
anillos de gas caliente son regiones de alta densidad de H, , alta abundancia de NH3 o
ambas cosas.

El origen de estas burbujas podria ser la interaccién de potentes vientos estelares
de estrellas masivas evolucionadas con el medio interestelar circundante. De hecho, la
energia y el momento de las burbujas observadas coincide con los esperables a partir
de los modelos de burbujas creadas por efecto del viento de estrellas Wolf-Rayet. En
este contexto el NH3 puede ser calentado tanto por choques de baja velocidad como
por la radiacién (UV,X,...) de las estrellas.

7.1.2 El hidrégeno molecular caliente
La cantidad de gas caliente en las nubes de la ZMC

En los Capitulos 3 y 4 se ha determinado de manera directa la cantidad de gas caliente
en 18 nubes de la ZMC gracias a observaciones de lineas rotacionales puras del Hy. La
mayor parte del gas molecular caliente tiene temperaturas de ~150 K y su densidad de
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columna asciende a 1-2 102 ¢cm~2. La columna de gas con temperaturas de ~500 K
es menor que el 1% de la de gas a 150 K. Exceptuando un par de nubes para las que
la fraccién de Hy caliente respecto a CO es mayor del 70%, en el resto el promedio es
de un 30%.

Comparando con modelos de choques y de regiones de foto-disociacion se encuentra
que el gas a ~500 K debe de ser calentado por un choque de tipo-C o una PDR de alta
densidad (~ 10° ¢m™?). Para explicar la cantidad de gas con temperaturas de ~150 K
se necesitarfan varias PDRs de menor densidad (~ 10* c¢m™3), varios choques de baja
velocidad (~7 km s™!) o una mezcla de ambos. La temperatura de esta componente
también se puede explicar por la disipacion de turbulencia supersénica en las nubes del

CG.

Razén orto/para y polvo en dos nubes

En las dos nubes donde se observaron las cuatro transiciones més bajas del Hy (lineas
de la S(0) a la S(3)) se ha derivado una razén orto/para de ~1 que no corresponde al
valor de equilibrio para la temperatura del gas (a ~250 K la ROP debe ser 3). Esta
temperatura es similar a la derivada con las observaciones de NH; de Hiittemeister et
al. (1993a). Analizando la emisién del polvo se obtiene que la mayor parte del polvo
tiene baja temperatura (< 25 K). La cantidad de polvo con temperatura > 60 K es
mas de 200 veces menor que la cantidad de polvo frio.

La ROP de no-equilibrio y la temperatura del gas en estas fuentes se puede explicar
por el calentamiento transitorio producido por un choque de baja velocidad actuando
en gas inicialmente frio y con una ROP correspondiente al valor de equilibrio a bajas
temperaturas. De la escala de tiempos caracteristica del choque se deduce que debio
de producirse hace ~ 10* afos.

7.1.3 Emision de rayos-X y gas neutro

Se ha encontrado una cierta correlacién entre la emisién de SiO y la emisién de la linea
a 6.4 keV del hierro neutro o poco ionizado. Ambas emisiones deben de tener un origen
comin. O bien la misma fuente que genera los rayos-X duros que excitan la linea del
Fe a 6.4 keV también provoca los choques responsables de las altas abundancias de
Si0O en fase gaseosa, o bien los propios rayos-X duros que provocan la fluorescencia del
hierro podrian destruir pequenos granos de silicatos liberando silicio a fase gaseosa y
favoreciendo de este modo la formacién de SiO.

La emision de la linea Fe 6.4 keV en el CG presenta tres claros maximos: Sgr B2,
Sgr A y otro en la zona del Arco. Los dos primeros estan asociados con los complejos
moleculares de Sgr B2 y Sgr A pero el del Arco no estd claramente asociado con
ninguna nube molecular. Por vez primera, se ha visto que el maximo de la linea Fe
a 6.4 keV en la regién del Arco coincide con una gran burbuja (~17 pc de didmetro)
de polvo caliente y de gas difuso principalmente ionizado por las estrellas masivas del
Quintuplete. La emisién de rayos-X duros sugiere que la burbuja también estd llena
de plasma. Los rayos-X duros provocarian una XDR de donde provendria la emision
en la linea Fe 6.4 keV. La emision extensa de rayos-X asi como otras caracteristicas
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de la burbuja (forma, tamafo,...) sugieren que esta debe de haberse formado por un
fenémeno energético, quizds una explosion de supernova.

Por otro lado, el maximo de emisién de la linea de Fe a 6.4 keV en la regién de Sgr
B2 se encuentra al sur del complejo, exactamente donde se han encontrado las burbujas
de NHj en expansién que probablemente han sido causadas por estrellas masivas evolu-
cionadas tipo Wolf-Rayet. Una de estas estrellas ha podido experimentar un fenémeno
violento que haya dado lugar a suficientes rayos-X duros como para explicar la linea
de Fe a 6.4 keV observada en la actualidad. Por tanto, este es un escenario alternativo
al de una nebulosa de reflexién de rayos-X creada por una fuente en el centro de la
Galaxia.

7.1.4 Quimica

Comparando las observaciones de Hy con las de NH3 de Hiittemeister et al. (1993a) se
ha derivado la abundancia de NH; en la componente caliente (~150 K) de las nubes
del CG. Esta abundancia es de unos pocos ~ 1077, similar a la que se deriva para la
fase fria. En las burbujas de NH3 de Sgr B2 la abundancia de NH3 también podria
alcanzar estos valores.

Las nubes del CG con una quimica mas particular son aquellas con velocidades
entre 10 y 70 km s~!. Estas son las nubes que emiten en SiO y como hemos visto,
probablemente también es donde se origina la emisién en la linea de Fe a 6.4 keV.
Recientemente se ha encontrado que estas son también las nubes que presentan emisién
de CoH50H (Martin-Pintado et al. 2001).

7.1.5 Gas ionizado en la region del Arco

El andlisis de la emision de lineas de estructura fina en la zona del Arco revela la
existencia de una componente extensa de gas ionizado con densidad electronica del
orden de 100 cm™2. Se ha encontrado que la ionizacién del gas en una regién de 30 x
30 pc? estd dominada por el efecto conjunto de los ctimulos del Arco y del Quintuplete.
No hay evidencias de que el estado de ionizacién este influenciado por los campos
magnéticos de los FNT. Para explicar el alcance de la radiacién a tan largas distancias
es preciso que el medio sea muy inhomogéneo como también indica la presencia de una
gran burbuja de polvo relativamente vacia. En definitiva, la radiacién es dura (~35000
K) y diluida.

El cociente constante entre el flujo a 25 ym y la linea de O 111 a 88 pm sugiere que
el polvo esta calentado por las mismas fuentes que ionizan el gas. También apunta
en esta direcciéon el hecho de que la morfologia de la emision del polvo coincide con la
distribucién espacial de la estructura de ionizacion. La forma arqueada de los F'T se ha
interpretado por vez primera como causada por el efecto conjunto de los dos cimulos.

7.2 Calentamiento, ionizacion y quimica en el CG

En esta seccion se resumen las conclusiones que se pueden obtener a partir de los datos
presentados anteriormente respecto a los mecanismos que calientan, ionizan y provocan



124 SUMARIO, CONCLUSIONES Y PERSPECTIVAS

la caracteristica quimica de las nubes del CG. En primer lugar se repasan argumentos
a favor y en contra de distintos mecanismos de excitacién y finalmente se discuten
algunos posibles escenarios en los que actuarian dichos mecanismos de excitacién.

7.2.1 Posibles mecanismos de excitacion
Choques

Hemos visto que el gas molecular més caliente (~500 K) y denso (10° ¢m™?) se puede
explicar tanto por el efecto de choques de tipo-C como por choques de tipo-J. El gas
menos caliente (~150 K) y menos denso (como se deduce de las razones de las lineas de
CO de bajo-J) es més dificil de explicar. Por un lado, los choques de tipo-J no predicen
temperaturas tan bajas, por otro lado para explicar la gran cantidad de de gas a esas
temperaturas se necesitan decenas de choques-C de baja velocidad (~7 km s7!).

Las altas velocidades de los choques-J son dificiles de reconciliar con las anchuras
de las lineas de CO o la separacién entre distintas componentes de velocidad. Los
choques-C no ionizan el gas. Por tanto, es dificil de explicar el material ionizado en un
escenario de choques.

La ROP de no equilibrio medida en M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34 también
sugiere un calentamiento debido a choques de baja velocidad. Sin embargo, una de las
principales evidencias de la existencia de choques en el CG es la deteccién de emisién
extensa y las altas abundancias en fase gaseosa de moléculas normalmente asociadas
a los granos de polvo como son el SiO, el NH3 o el CoH;OH. Es dificil que las altas
abundancias de estas moléculas en el gas se deban a la evaporacién térmica de los
mantos de los granos porque la temperatura de estos no es suficientemente alta. El
NH;, por ejemplo, se evapora a partir de temperaturas de ~75 K. Ademads, se trata
de moléculas fragiles que se fotodisocian facilmente por efecto de la radiacion UV. De
hecho, en el CG la abundancia de CoH50H y de SiO decrece en las nubes asociadas a
fuentes de continuo térmico (Martin-Pintado et al. 1997, 2001).

Region de foto-disociaciéon

Como ya hemos dicho, el Hy caliente también puede provenir de una regién PDR, lo
que explicaria de manera sencilla el gradiente de temperaturas que se observa en las
nubes del CG.

Por otro lado, ISO ha detectado lineas de estructura fina de iones de moderada
excitacion como O 111, N 111, Ne 111, Ne 11, S 111,... a lo largo de toda la ZMC. Es légico
pensar que debe de haber PDRs en la interfase entre el gas ionizado y el gas molecular.
Podemos comprobar esta hipoétesis analizando las fuentes M+0.21 — 0.12 y M+0.16 —
0.10 que se encuentran en la conocida zona del Arco, cuya ionizacién a gran escala se
ha estudiado en detalle en el Capitulo 5. En general la ionizacién estd influenciada
por los cumulos del Arco y del Quintuplete pero la regiéon donde se encuentran las
fuentes M+0.21 — 0.12 y M+0.16 — 0.10 estd dominada por el Quintuplete. No es
dificil estimar el parametro GGy a una distancia dada del Quintuplete aproximando la
emisién del cimulo por la de un cuerpo negro (Apéndice D). Por ejemplo, tomando
una temperatura de 35000 K y un flujo de fotones del continuo Lyman de 10°°9 g1,
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se obtiene que a una distancia de ~10 pc (ligeramente mayor que la distancia proyecta
de M+0.16 — 0.10 y M+0.21 — 0.12 al ctiimulo del Quintuplete) el campo incidente,
Gy, es de ~10* (en unidades del campo de Habing 1968). El acuerdo es excelente con
los resultado de comparar los modelos de PDR con los datos observacionales (Capitulo
3). Por tanto concluimos que, al menos para algunas fuentes, es posible que parte del
material molecular se caliente en regiones PDR.

En el estudio del medio interestelar del CG se ha usado con demasiada frecuencia
el argumento de que las bajas temperaturas del polvo y las altas temperaturas del gas
descartan cualquier calentamiento de radiativo. Sin embargo, lo tinico que descarta esa
discrepancia de temperaturas es un calentamiento por colisiones del gas con los granos
de polvo. En efecto, como se puede ver en el Apéndice C, en cualquier PDR el gas
alcanza temperaturas mucho mayores que las del polvo en la regién mas externa de la
nube donde el mecanismo de calentamiento dominante es el efecto foto-eléctrico sobre
los granos de polvo, es decir, las colisiones entre el particulas del gas y los electrones
que son arrancados de los granos por efecto de los fotones UV incidentes. En concreto,
en una PDR con Gy = 10 y n = 10®> c¢m™ el gas alcanza temperaturas de 100-200
K en las primeras 2 mag de extincién visual (~2 10?! c¢m™2, por ello se necesitan
~10 de estas PDRs para alcanzar las densidades de columna de gas a 150 K de las
nubes del CG) mientras que en promedio la temperatura del polvo no es mayor que
35 K, de acuerdo con las estimaciones para el CG. En zonas mads internas y para esas
densidades, gas y polvo no estan acoplados y por tanto nunca llegan a tener la misma
temperatura. En resumen, no hay ningin problema por el hecho de que el polvo esté
mas frio que el gas.

Sin embargo, en el contexto de una regién PDR no es sencillo explicar la abundan-
cia de especies como el NH;. El ritmo de disociacion del NH3 en la regién caliente
(Ay<2) de una PDR con Gy = 10% es de 4.3 107 s7!, es decir, que si el frente de
disociacion es estatico no quedaria NHj caliente después de 7 afios. No obstante, se
puede considerar un frente de ionizaciéon dindmico. Por ejemplo, este seria el caso si
la tipica turbulencia de las nubes del CG continuamente estuviese llevando a las zonas
expuestas a la radiacion UV material rico en NH3 procedente de las zonas oscuras.
Para mantener una abundancia de NHj constante de ~1077, deberia entrar en la PDR
~2 10" cm~? de NH; cada 7 afios. Tomando una densidad de Hy de 10> ¢cm ™2 y por
tanto 10~* c¢cm 3 de NHj se deduce que el gas deberia estar entrando en la PDR a una
velocidad de varios miles de km s=!. Por tanto, definitivamente no es posible explicar
la quimica en un escenario s6lo de PDRs ni aunque estas sean dindmicas o turbulentas.

En cualquier caso, el efecto de la radiacion en las nubes del CG puede ser mayor de lo
previsto puesto que se acumulan las evidencias de que el medio es muy inhomogéneo,
lo que permite que la radiacién alcance largas distancias (Capitulo 5 y referencias).
Ademas, los tres espectaculares cimulos de estrellas masivas que se conocen en el CG
emiten menos de una quinta parte de los 2 1052 fotones del continuo de Lyman por
segundo que se miden en el BN. Por tanto no se puede descartar a prior: la existencia
de algin otro gran cimulo que, como el Quintuplete o el Arco, podria tener un gran
efecto sobre el medio circundante.
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Rayos-X

La linea de fluorescencia del hierro neutro o poco ionizado a 6.4 keV muestra que existe
interaccion entre los rayos-X duros y el material neutro. La correlacién entre la linea
Fe 6.4 keV y la emisién de SiO extiende esa interaccién de modo directo o indirecto
al gas molecular. Al contrario que la radiacién UV, los rayos-X actian directamente
sobre el gas y su atenuacién en una nube molecular es directamente proporcional a la
densidad de columna del gas (en regiones PDR la atenuacién provocada por el polvo
es exponencial). Por ello pueden calentar a temperaturas de ~100 K densidades de
columna de hasta 1022 c¢m™2, del orden de 10 veces mayores que las de una PDR.
Es posible estimar el valor del parametro de ionizacién efectivo, &, definido por Mal-
oney et al. (1996) para caracterizar las regiones XDR (Apéndice C). Para nubes con
densidades de 10> cm™ y columnas de 10?2 cm™2 el valor de & es:

Eef = 1.110 °Laqr? (7.1)

donde Ls4 es la luminosidad de rayos-X, Lx, en unidades de 1034 erg s7! y r es la
distancia de la nube a la fuente en pc. Por otro lado, la luminosidad en el rango de
2-10 keV en un radio de 8 (~20 pc) en torno a los maximos de los complejos Sgr B2,
C, D es de ~0.3 10% erg s—! mientras que en Sgr A puede ser 3 veces mayor.

Para Ly = 10% erg s=! y escalas espaciales de 10 pc se obtiene &; = 1.11075.
Segiin los resultados de Maloney et al. (1996 se necesitan pardmetros & del orden de
21073 para que el H, tenga temperaturas de 2100 K. Por tanto no parece un mecanismo
de calentamiento factible a gran escala (decenas de parsec).

La quimica podria ser la llave para entender la verdadera magnitud del efecto de los
rayos-X en las nubes del CG. De modo andlogo a la gran cantidad de gas que pueden
calentar, la abundancia de moléculas reactivas como CO* o Hj podria ser méds de un
factor 10 mayor que en PDRs.

Rayos césmicos

Uno de los primeros mecanismos que se propusieron para explicar que la temperatura
del gas en el CG fuese mayor que en las nubes del DG fue que el flujo de rayos césmicos
(RC) en el CG fuese mayor que en otras zonas de la Galaxia (Giisten et al. 1981). Con
un flujo de RC ~100 mayor que el local se pueden explicar temperaturas de ~80 K
(Apéndice C). Durante algin tiempo estas temperaturas se han considerado como
tipicas del CG. Sin embargo, los datos de Hy confirman y extienden los resultados
obtenidos con observaciones de NH3 en cuanto a la presencia de toda una gama de
temperaturas en las nubes del CG. Siendo el calentamiento por RC un mecanismo tan
pervasivo y si el flujo de RC fuese 100 veces mayor que el local, jcomo explicar las
temperaturas de 20-30 K?. Tampoco hay que olvidar que las recientes observaciones
de rayos ¥ no muestran ningtn indicio de que el flujo de RC en el CG sea mucho mayor
que el el DG.
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Campo magnético

Hemos estudiado la ionizacién y el gas molecular caliente en la zona del CG donde
mejor se conoce el campo magnético. Se cree que los Filamentos No-Térmicos (FNT)
de la zona del Arco implican intensidades del campo magnético de 1-2 mG. No se
ha encontrado ninguna evidencia de que el campo magnético de la regiéon de los FNT
juegue algun papel en cuanto a la ionizacién del gas a gran escala. En cuanto a la
quimica, hay alguna evidencia de que podria haber gas molecular interaccionando con
los FNT y emitiendo SiO y CoHsOH (Martin-Pintado et al. 1997, 2001). Las fuentes
de esta zona que han sido observadas en Hy (M+40.16 — 0.10 y M+0.21 — 0.12) no
tienen nada de particular, aunque se podria argumentar que si el campo magnético
es uniforme y homogéneo en el CG esto no seria de esperar. Pero, como acabamos
de ver un poco mas arriba, precisamente en estas fuentes lo mas probable es que el
gas molecular se caliente en regiones PDR. No obstante, en funcién de la fraccién de
ionizacién y de la intensidad del campo magnético, éste podria jugar un papel en el
calentamiento del gas, aunque es dificil de estimar.

Turbulencia

Hemos visto que la componente de gas a 150 K se puede explicar por la disipacion de
la turbulencia que revelan las grandes anchuras de las lineas en el CG. En ese contexto
se espera que el gas este mas caliente en las nubes que presentan lineas méas anchas
pero no estd claro que esto ocurra con los datos de NH; (Mauersberger et al. 1986a;
Hiittemeister et al. 1993a). Desafortunadamente, con la resolucién espectral de los
datos de Hy no es posible hacer el mismo estudio.

7.2.2 Discusion: posibles escenarios

Es dificil precisar cual de los anteriores posibles mecanismos domina a gran escala o co-
mo se compensan los distintos mecanismos en cada region de modo que las propiedades
de la ZMC son tan homogéneas. No hay que olvidar que a la distancia del nicleo de
nuestra Galaxia, 1’ son ~2.5 pc y que ademds, debido al polvo, no es posible realizar
ninguna observacién en el UV o el visible.

Tampoco es sencillo explicar cuales pueden ser los escenarios en el que acttian los
distintos mecanismos de excitacién. Sobre todo cuando se habla genéricamente de
choques o turbulencia. Podrian deberse a colisiones o “fricciéon” entre nubes por efecto
de la dindmica galdctica en el contexto de un potencial barrado. Las escalas de tiempo
derivadas del CoH5OH (Martin-Pintado et al. 2001) y de la ROP de no equilibrio son
coherentes con este mecanismo ya que los choques a gran escala debidos a la dindmica
galdctica deben ocurrir en una escala de tiempos menor que ~ 10° afos, que es el
periodo de rotacién estimado para estos radios (Giisten 1989). Las altas abundancias
de SiO que se han medido en las resonancias internas de Lindblad de nuestra Galaxia
(Hiittemeister et al. 1998) y de NGC253 (Garcia-Burillo et al. 2000) apoyan este
escenario. La ROP de no equilibrio de M+1.56 — 0.30 y M+3.06 + 0.34 asi como la
gran abundancia de H, caliente en M—0.96 4 0.13 podrian también explicarse en este
contexto. Por tanto, concluimos que la quimica y el calentamiento del gas de las nubes
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situadas en los extremos de la ZMC, en torno a [ ~ 195 0 a |l ~ —1°, asi como en el
Clump 2 pueden deberse a choques de nubes en las érbitas x; mas internas.

En cuanto a las nubes del interior de la CMZ la situacién se complica. Algunos
fenémenos, como la turbulencia magneto-hidrodindmica, podrian dar lugar a propiedades
muy homogéneas pero son dificiles de evaluar. Hemos visto que no se puede despreciar
el efecto de la radiacién UV. De hecho, en algunas fuentes este puede ser el mecanismo
de calentamiento dominante, favorecido por la inhomogeneidad del medio. Los rayos-X
también podrian jugar un papel en ciertas regiones aunque probablemente no a gran
escala. También puede haber choques de baja velocidad de origen local por ejemplo
asociados a los vientos de estrellas evolucionadas.

No es facil decir si nuestros hallazgos en la envoltura de Sgr B2 son extrapolables
a otras nubes moleculares del CG. Sin embargo, muchas de las nubes del CG tienen
caracteristicas en comiin con la envoltura de Sgr B2, como son la emision extensa de SiO
y CoH5OH, altas abundancias de NHj, altas temperaturas,... Es importante resaltar
que este escenario da cabida de forma natural tanto a choques de moderada velocidad
(~10 km s ') por la expansién de las burbujas como a regiones PDR e incluso XDR
por la radiacién de las estrellas. Ademads este escenario implica la existencia de un
medio muy inhomogéneo en el cual la radiaciéon puede alcanzar largas distancias y
diluirse antes de incidir sobre el medio interestelar. Un medio inhomogéneo también
favorece que la radiacién pueda calentar grandes cantidades de gas. Ademads, con dos
burbujas en la linea de mira habria 4 regiones PDR y 4 choques de baja velocidad con
lo que préacticamente se conseguiria la cantidad de gas caliente que se observa. Las
edades dindmicas de las burbujas de Sgr B2 son de ~ 10° afos, consistentes con las
derivadas del etanol (Martin-Pintado et al. 2001). De hecho las velocidades de las
burbujas también podrian explicar las velocidades de entre 10 y 70 km s™! a las que
se detecta la emisién de CoHsOH y de SiO y que probablemente también sean estas
las que emiten en la linea de 6.4 keV del hierro.

Eso si, para explicar que las caracteristicas de la mayor parte del gas molecular de
la ZMC sean tan similares a las de la envoltura de Sgr B2 tiene que haber ocurrido
un brote de formacién estelar masiva en el CG hace unos ~ 107 afios. Como hemos
visto al discutir la formacion estelar en el CG en el Capitulo 1, se trata de una idea
razonable.

En resumen, es posible que las nubes situadas en los limites de la ZMC y en el
Clump 2 el principal mecanismo de excitacidn sean las colisiones de nubes en el contexto
de un potencial barrado. En cuanto al resto del gas de la ZMC, sus propiedades
(quimica, temperaturas, inhomogeneidad,...) se pueden explicar facilmente si se ha
producido un brote de formacién estelar hace unos ~ 107 afios. Los ciimulos de estrellas
masivas del Quintuplete y del Arco, asi como las estrellas que pueden haber producido
las burbujas de gas caliente de la envoltura de Sgr B2, deben haberse creado en ese
brote.

Teniendo en cuenta el flujo total de fotones del continuo de Lyman medido en la
ZMC, no se puede descartar la existencia de algunos otros cimulos como el Quintuplete.
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7.3 Perspectivas

Sin duda queda mucho por hacer para entender en profundidad la fisica y la quimica de
las nubes del CG y por extensién la formacion estelar en esta regién de la Galaxia. A
continuaciéon vamos a comentar algunas de las lineas de trabajo que son consecuencia
de las presentadas en esta tesis.

En primer lugar, en relacién a las burbujas de NHj caliente de la envoltura de
Sgr B2, un paso légico es intentar comprobar la hipétesis de que podrian deberse a la
presencia de un cumulo de estrellas masivas evolucionadas. Para ello habria que inten-
tar observarlas directamente mediante observaciones profundas en el IR. Otro trabajo,
actualmente en fase de realizacin, es el estudio de la emisién en la linea NH3(3, 2) para
completar los datos en las lineas (3,3) y (4,4). Por las caracteristicas de la molécula
de amoniaco la distribucién espacial y la excitacién de la linea (3,2) nos puede ayudar
a entender el papel de la radiacion en la excitacion del gas molecular en esta intere-
sante region del CG. Los resultados obtenidos para la envoltura de Sgr B2 ponen de
relieve el interés de estudiar el gas molecular caliente con alta resolucién y la necesidad
de extender estos estudios a los otros complejos de nubes del CG al igual que se fue
haciendo con el continuo radio y el gas ionizado durante la pasada década.

En lo que respecta al estudio del gas molecular caliente a lo largo de toda la ZMC,
hay un paso evidente: el estudio de la emisién de Hy con alta resoluciéon espectral.
Esto haria posible discernir cuales de las componentes de velocidad que emiten en CO
emiten también en Hy (jlas que presentan una quimica particular?) y si la fraccién del
~30 % del gas es comiin a todas las nubes o un promedio entre nubes calientes y nubes
frias. También nos permitiria buscar efectos cinemdticos a gran escala que pudiesen
revelar choques entre nubes en el contexto de un potencial barrado. Actualmente no
hay ningin instrumento capaz de hacer las observaciones requeridas. Parte de este
trabajo se podra realizar con SOFIA. Una alternativa es la observacion de lineas de
CO de alto J, a longitudes submilimétricas. La diferencia fundamental respecto a las
lineas S(0) y S(1) del Hy es que las lineas de CO de alto J requieren altas densidades
para excitarse. Sin embargo, éstas también permitirian investigar la existencia de la
fase densa y caliente que sugiere la comparacién de los datos de Hy con los modelos de
choques y regiones PDR.

Otro proyecto en realizacién consiste en investigar en mayor profundidad la cor-
relacion entre la emisién de SiO y la de la linea del hierro a 6.4 keV. Para ello se han
realizado mapas en varias especies moleculares con resolucién de ~20” en zonas del CG
proximas a fuentes de rayos-X. La comparacién de mapas de la emision de moléculas
compuestas de elementos refractarios (como la de SiO) con datos de rayos-X con alta
resolucion espacial como los de Chandra o XMM pueden ser decisivos para entender
la correlacién espacial observada y averiguar si ambas emisiones coexisten en el mismo
espacio o bien, por ejemplo, una rodea a la otra.

También se encuentra en estado avanzado el andlisis de los datos de ISO de lineas
de estructura fina en comparacién con las lineas de recombinacién del hidrégeno a lon-
gitudes de onda de radio para el mismo conjunto de fuentes en las que se observé el Hs.
Los resultados parecen indicar la presencia de radiacién de alta temperatura efectiva
pero bajo parametro de ionizaciéon y de un medio interestelar muy inhomogéneo. En
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el futuro, el satélite FIRST/HERSCHEL podré contribuir decisivamente al estudio del
gas ionizado en el CG por ejemplo realizando mapas de lineas de estructura fina como
la linea a 205 pm del NI1I.

Y por supuesto no hay que olvidar la quimica, que como hemos discutido puede ser
de una gran ayuda para entender los mecanismos de excitacion del gas. Por ejemplo,
seria 1til la observacién de otras moléculas ligadas a la quimica de los granos de polvo
como el HOCO+, SO,... asi como otras que pudiesen revelar la presencia de gas
fuertemente irradiado como HCO*, Hf o CO*.

7.4 Conclusiones finales

e La morfologia del gas caliente en la envoltura de Sgr B2 a pequena escala estd
dominada por arcos y anillos que corresponden a burbujas en expansién probable-
mente causadas por la interaccion de vientos de estrellas masivas evolucionadas
con el material interestelar.

e La emisién en lineas rotacionales-puras del H, es extensa en el Centro Galactico.
Las lineas més bajas trazan una componente de gas a ~150 K con una densidad
de columna de ~10?2 cm~2que es un ~30 % de la columna derivada de ¥CO y
C'80. Las lineas mas S(5) y S(4) trazan una componente de gas a ~500 K con
una densidad de columna menor que el 1% de la de gas a 150 K. La abundancia
de NHj en el gas a ~150 K asi como en el frio trazado por CO es de unos pocos
1077,

e En dos nubes se ha medido una razén orto/para del Hy lejana al valor de equi-
librio a la temperatura del gas. Se ha interpretado como consecuencia de un
calentamiento transitorio por un choque de baja velocidad.

e Se ha encontrado que la ionizacion en la region del Arco estd completamente
dominada por los cimulos del Quintuplete y el Arco. No se aprecia ninguna
evidencia de fendmenos magnéticos que afecten a la ionizacién. La morfologia
de la emisién de polvo caliente parece estar relacionada con la estructura de
ionizacién, lo que sugiere que el polvo se calienta por efecto de las mismas fuentes
que ionizan el gas. La forma arqueada de los Filamentos Térmicos puede deberse
de hecho al efecto conjunto de los dos cimulos.

e Para que la radiacién de los ciimulos del Quintuplete y del Arco alcance la dis-
tancia observada el medio interestelar debe de ser bastante inhomogéneo. La
presencia de una burbuja (burbuja del arco, BDA) de polvo caliente casi vacia
apunta en la misma direccion.

e La zona de la BDA presenta emisién difusa de rayos-X duros. Ademads, se ha
encontrado que el prominente maximo de emisién de la linea a 6.4 keV del hierro
de la regién del Arco llena la burbuja de polvo caliente. El origen de la burbuja
no estd claro pero su perfecta forma esférica, el tiempo dindmico y la emisién de
rayos-X sugieren que podria tratarse de una supernova.
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e Comparando la emisién a gran escala de SiO(1-0) y la linea del hierro neutro o
poco ionizado a 6.4 keV se ha encontrado que existe un cierta correlacion entre
ellas. Ademds comparando la emisién de SiO con CS en zonas con y sin emisién
de Fe 6.4 keV se encuentra que la abundancia de SiO en las zonas con emision de
Fe aumenta (principalmente en las nubes con velocidades entre 0 y 70 km s™')
respecto a las zonas sin emisién de Fe. Este hecho sugiere que la emisién de
Fe también proviene de estas nubes que tendrian una alta abundancia en fase
gaseosa de elementos refractarios.

e La correlacion entre SiO y Fe sugiere que ambas emisiones tienen que estar rela-
cionadas directa o indirectamente. O bien las propias fuentes de rayos-X duros
que excitan la linea de hierro provocan choques que liberan silicio a fase gaseosa o
bien los propios rayos-X duros rompen pequenos granos de silicatos aumentando
la abundancia de Si y SiO en fase gaseosa.

e Es dificil decir cual es el mecanismo que domina el calentamiento en las nubes
del CG. Varios mecanismos pueden explicar la emision de Hy caliente, entre ellos
la disipacién de turbulencia supersoénica.

La quimica parece dominada por choques que aumentan la abundancia en fase
gaseosa de moléculas que habitualmente estdan en los mantos de los granos.

Por el contrario, la deteccién de lineas de estructura fina de iones de moderada
y alta excitacion no parece explicarse por choques sino por radiacion UV, como
en la region del Arco. En la interfase con el gas molecular frio debe de haber
regiones PDR que podrian explicar en parte la emisién de H, caliente en algunas
fuentes. El hecho de que en el CG el polvo esté frio no descarta un calentamiento
en PDRs de Gy moderado.

La luminosidad actual de los rayos-X no parece ser suficiente para elevar la tem-
peratura del gas a 150-200 K en grandes escalas espaciales.

La confirmacién de que las nubes del CG exhiben toda una gama de temperaturas
excluye la posibilidad de que las temperaturas de 150-200 K se deban a un flujo
de rayos césmicos en el CG mucho mayor que el local (del que por otra parte no
hay ninguna evidencia a partir de la emisién de rayos-7y).

En la zona del Arco, donde mejor se conoce el campo magnético en el CG, no
hay evidencia de que este influya en la ionizacién o en el calentamiento del gas.

e En cuanto a las fuentes de calentamiento, el mecanismo dominante en las nubes
que se encuentran cerca de las resonancias internas de Lindblad podria ser choques
a gran escala en el contexto de un potencial barrado.

En general, la mayor parte de las propiedades de la ZMC (turbulencia, inhomo-
geneidad, altas temperaturas, quimica...) se pueden explicar si se ha producido
un brote de formacién estelar masiva en la ZMC hace ~107 anos. En este con-
texto hay cabida tanto para choques de baja velocidad por efecto de los vientos
de estrellas masivas evolucionadas como para regiones PDR y XDR causadas por
la radiacion de las estrellas.
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Apéndice A

El amoniaco

A.1 Propiedades de la molécula

La molécula de amoniaco es un trompo simétrico. Sus niveles rotacionales de energia
se pueden expresar en funcién del momento angular total (J) y de su proyeccién (K)
en el eje de simetria de la molécula (K'). La degeneracién de espin nuclear de los niveles
con K distinto de 0 y miltiplo de 3 es 2 veces mayor que la de los niveles con K =0 o
no multiplo de 3. Por motivos histéricos los niveles con K miltiplo de 3 se denominan
orto y el resto de los niveles se denominan para. La energia de los niveles en unidades
de temperatura se puede aproximar por

E(J,K)=BJ(J+1)+ K*(C — B) (A1)

con B =14.295362 Ky C' = 9.0665217 K.

Las reglas de seleccién para transiciones dipolares son AK = 0; AJ + 1. Por tanto
los niveles de J = K no se pueden desexcitar radiativamente y son metaestables.
Todos los niveles rotacionales (metaestables y no-metaestables) se desdoblan en dos
subniveles de similar energia por la oscilacién del nicleo de nitrégeno a ambos lados
del plano formado por los tres niicleos de hidrégeno. Entre estos dos subniveles con
mismo J y K se producen transiciones que se suelen denominar de inversién y tienen
frecuencias del orden de 24 GHz. En la Tabla A.1 se muestra la energia de algunos
niveles metaestables respecto al nivel fundamental. También se encuentran en esta
tabla las frecuencias y los coeficientes de desexcitacion espontanea de las transiciones
de inversién en esos niveles rotacionales. También se muestra en la Tabla A.1 el factor
de conversién que permite obtener la poblacién en el estado (J, K = J) a partir de la
intensidad integrada de la linea de inversién entre los dos subestados con esos nimeros
cuanticos.

El NHj se evapora de los granos de polvo a temperaturas de ~75 K (Gaustad 1963;
Urey 1952). Su abundancia “tipica” en el medio interestelar es de 3 107® (Irvine et
al. 1987). El NHj se fotodisocia en NH, y H a un ritmo que se puede expresar en
funcién del campo de radiaciéon incidente, GGy, y de la columna de polvo que atenia
la radiacién, Ay, como: ~ 31071°Gyexp[—2.16Ay + 1.711072A4%] (véase por ejemplo
Sternberg & Dalgarno 1995). La reaccién por la que pierde un electrén y se ioniza es
unas 6 veces mas lenta.

133



134 EL AMONIACO

Tabla A.1: Pardmetros de las lineas metaestables de NH (Adaptada de Mauersberger 1986).

(J,K) Frec. Energia Ay, N/(T,Av)
GHz K 107"st em 2/ (108 K km s 1)
(1,1)  23.694496 23.2 1.67 1.38
(2,2)  23.722631 64.1 2.23 1.04
(3,3)  23.870130 122.9 2.56 0.92
(4,4) 24130417 199.3  2.82 0.84
(5,50)  24.532985 293.6 3.09 0.80
(6,6)  25.056025 405.6 3.38 0.76

A.2 Conversion de temperaturas de brillo a densi-
dad de flujo

La densidad de flujo S, medida por la antena es la integral de la intensidad especifica
o brillo de la fuente, B, en el dngulo sélido del haz del telescopio (€2):

S, = B, cos 0dQ2 (A.2)
Qr

Para un haz gaussiano de anchura a mitad de altura 6, la ecuaciéon anterior se puede
escribir como: .
=— B A3

41n2 b (A-3)
Podemos definir la temperatura de brillo 7, de una fuente como la temperatura que
debe tener un cuerpo negro con el mismo brillo a una frecuencia dada. Si B, es la
funcién de Planck entonces, en el limite de Rayleigh-Jeans, T} vendra dada por:

Sy

02

Ty =B,—/——
b 2]€Bl/2

(A.4)
donde kp es la constante de Boltzmann. Usando las dos iltimas ecuaciones se puede

escribir:
4In2 ¢

m 2kgv?
Para la frecuencia de las lineas NHj (3, 3) y (4, 4) y para 6, = 2.7" x2.8" (haz sintetizado
del VLA con pesos naturales, ver Capitulo 2) se obtiene:

T, =S, 01;2 (A5)

Ty, = 0.284S,,, (mJy) (A.6)
Ty,, = 0.278S,,,(mJy) (A7)

A.3 Columnas de densidad

Consideremos una transiciéon desde un nivel v a otro [. Podemos estimar la densidad
de columna de moléculas en el estado [ a partir de la expresién general del coeficiente
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de absorcién k, (ver Rohlfs & Wilson 1996, p. 278):

——=n —ex
8T g Aull p kgT.,

Ky =

le(v) (A-8)

donde c es la velocidad de la luz, v, es la frecuencia en el centro de la linea, g, y g; son
las degeneraciones del nivel superior e inferior respectivamente, A,; es el coeficiente
de Einstein de la transicion, h es la constante de Planck, kg la constante de Boltz-
mann, T, es la temperatura de excitacién y ¢(v) es el perfil normalizado de la linea
([ ¢(v)dv = 1). Integrando la Ecuacién A.8 en frecuencia (v) y en la linea de mira (s)
se obtiene la siguiente expresion para la densidad de columna de moléculas en el estado
l:

3
87y

N —hl/() _1/
Nl = 2 gu []_ kBTem] Tdv (Ag)

donde la opacidad 7 y la densidad de columna N, provienen de integrar x, y la densidad
ny, respectivamente, a lo largo de la linea de mira. También se ha tenido en cuenta que
[p(v)dv =1y que dv = vy/cdv. Ahora, asumiendo ETL y si la linea es épticamente
delgada (7 < 1) y despreciando la radiacién de fondo césmica, la temperatura de brillo
T, vendra dada por 7T, ~ T,,7 por tanto en el rango de validez de la aproximacion de
Rayleigh-Jeans (hvy < kp Tex) se puede escribir:

8112 q
N, = / Tyd Al
: c? guAul h b ( O)

y sustituyendo las constantes por su valor:

Ny(em™?) = 2.0710° % 2(GHz) A / Tydv (A.11)

u

Si estamos tratando con transiciones de inversion del NHj, se suele asumir que la
poblacién en cada nivel rotacional es el doble de la dada por expresion anterior. Te-
niendo esto en cuenta y sustituyendo los valores de v y A, en la Ecuaciéon A.11 se
obtiene el factor de conversion entre la densidad de columna total del nivel rotacional
y la intensidad integrada de la linea de inversién.

Naz(em™2) = 2.61 1012 / Syas (mJy)du(kms 1) (A.12)

Nus(em™2) = 2.3410'2 / Sy, (mJy)dv(kms1) (A.13)

Asumiendo perfiles gaussianos con anchura a mitad de altura Av las integrales se
pueden sustituir por:

/ Sy = || 7= 5, A (A.14)



136 EL AMONIACO

A.4 Temperaturarotacional y densidad de columna
total

A.4.1 Lineas en emision

Una vez conocidas las densidades de columna en los dos niveles se puede derivar una
temperatura rotacional, 7}, utilizando la distribucién de Boltzmann. Para el caso que
nos ocupa la temperatura rotacional vendra dada por:

Euy — FEs3 lln N33g44] -
kp Nyags3

Teniendo en cuenta que el nivel (4,4) se encuentra a 199.3 K del fundamental y el (3,3)
a 122.9 K, usando las Ecuaciones A.12 podemos escribir T,,; como:

Toot = (A.15)

(A.16)

-1
Ty, = 76.4 lmo.ngM]

f SV44 A7)44

donde T, vendra dada en Kelvins, las densidades de flujo en mJy y la anchura de las
lineas en km s 1.
El error en la temperatura rotacional debido a los errores en la determinacion de

los flujos de las lineas a partir de ajustes gaussianos se puede expresar como:

T2, | (A(Avss)\?  [(A(Avw)\  [AS,,\  [(AS,,)
ATro _ _rot =\=va4) V33 Vag Al
k 764\] ( A’U33 * AU44 * S - SU44 ( 7)

V33

A.4.2 Lineas en absorcion

Suponiendo que la temperatura de excitacion T, es mucho menor que la del continuo
(T.), la temperatura de la linea de absorcién (77,) de una nube de gas que esta delante
de una region de continuo vendra simplemente dada por:

T, =T,(1 —exp(—71)) (A.18)

Por lo tanto, una vez medida la temperatura del continuo y de la linea se puede
estimar la opacidad. Como hemos visto méas arriba en el caso épticamente delgado
Nji < TjxTexjk- Si tenemos dos lineas termalizadas, por ejemplo NH; (3, 3) y (4,4),
entonces Tec33 = Toxaa=Trot y asi el cociente entre las poblaciones de los dos niveles
rotacionales vendria dado por el cociente entre las dos opacidades. Utilizando ahora la
Ecuacién A.15 podemos determinar una 7};.

A.5 Columna de densidad total

Una vez determinada 7} podemos calcular la densidad de columna total, N, en todos
los niveles metaestables asumiendo que la temperatura de excitaciéon de todos ellos es
T:Trot
s N3z & E33s — Ey
Nr=3Y Ni=-2Y% giexp (7k 7 ”) (A.19)
=00 933 =00 B



COLUMNA DE DENSIDAD TOTAL 137

En la practica, bastara con efectuar la suma de los seis o los siete primeros niveles. Si
los niveles no-metaestables no estan apreciablemente poblados esta serd densidad de
columna total, en el caso contrario hay que que evaluar la funciéon de particiéon Z

Z=33 gexp = (A.20)

=0 k=0 ksT

La densidad de columna total vendria entonces dada en funciéon de la densidad de
columna de moléculas en el estado (j, k) por:
N Z E;
Ny = =% exp (—]k) (A.21)

Jik kgT
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Apéndice B

El hidrégeno molecular

B.1 Propiedades de la molécula y notacion

La fisica de la molécula se encuentra descrita en detalle en los articulos de revisiéon de
Field et al. (1966) y Shull & Beckwith (1982). Aqui sélo vamos a discutir algunos
aspectos particulares.

El peso estadistico de cada nivel rotacional es funcién del nimero cuantico rota-
cional y del de espin nuclear. Los dos nicleos son fermiones idénticos. Por tanto, para
conservar la antisimetria de la funcién de ondas total respecto al intercambio de nucle-
ones, so6lo es posible una combinacién de espines nucleares para cada nivel rotacional.
En el nivel electrénico fundamental todos los niveles con J impar (funcién de ondas de
rotacién antisimétrica) son tripletes de espin nuclear (espin nuclear total 1, simétricas)
y se suelen denominar en conjunto como orto-hidrégeno. Los niveles con J par son
singletes de espin nuclear (espin nuclear total 0) y se denominan para-hidrégeno. Por
tanto, el peso estadistico de un nivel J en el estado electrénico fundamental es 3(2J
+1) si J es impar y (2J+1) si J es par.

Por el caracter homonuclear del Hy, las transiciones dipolares eléctricas estan pro-
hibidas, pero no las transiciones cuadrupolares cuyas reglas de seleccién son AJ = 0, +2
(siempre que no sea J = 0 — 0). Debido a la anarmonicidad de las funciones del po-
tencial electrénico no hay ninguna regla de seleccién estricta en Av. La notacién para
una transicién de (v;, J;) a (vy, Jf) es (v; —vy) O(Jf), (vi —vy) Q(J¢) v (vi —vg) S(Jf)
para Jy—J; = 2,0, —2, respectivamente. Las transiciones con Av = %1 tienen energias
~ 0.5 eV y longitudes de onda en torno a 2 ym. Las lineas rotacionales puras (0-0)
S(J) se suelen denominar simplemente por S(.J), sus longitudes de onda estdn entre las
3y las 28 pm.

La Tabla B.1 lista algunas propiedades de los niveles rotacionales mas bajos de la
molécula de Hy y de las transiciones que tienen lugar entre ellos. Como el Hy tiene
un momento de inercia muy pequeno los niveles rotacionales estdn muy espaciados.
El primer nivel que da lugar a una linea de emisién observable estd a 510 K sobre
el fundamental. Por ello el Hy traza gas con temperaturas de varios cientos de gra-
dos. Como se trata de transiciones cuadrupolares, las probabilidades de desexcitacién
espontdnea , A;r, son bastante pequefias. Las densidades criticas que se muestran en
la Tabla B.1 indican que las transiciones rotacionales puras mas bajas no necesitan
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Tabla B.1: Energias de los primeros niveles rotacionales del Hy. Ritmos de desexcitacion
espontanea y densidades criticas para las transiciones de J a J — 2.

J E.z} AB,J_Q ncrit(H)C ncrit(HQ)C
K s ! cm 3 cm 3

0 0

1 170 ..

2 510 29107 1.310%2 12

3 1015 4.810719 1.410® 2.1102

4 1682 2.810°° 1.210* 2.010°

5 2504 9.810°° 5.210* 1.4 10*

6 3476 2.610°°% 2.210° 7.810*

7 4587 59107% 4.910° 3.510°

8 5832 1.11077 1.310% 1.210°

9 7199 2.0107 2.010% 3.4 10°

& Mandy & Martin (1993)
> Turner et al. (1977)

¢ Densidades criticas a la temperatura de 500K (Le Bourlot et al. 1999); los coeficientes para las
colisiones Hy-Hy se pueden encontrar en Flower (98) y para las colisiones H-Hs en Mandy &
Martin (1993). Otras referencias se pueden encontrar en Le Bourlot et al. (1999).

grandes densidades para excitarse.

B.2 Columnas de densidad y temperaturas de ex-
citacion

Las probabilidades de las transiciones cuadrupolares son pequenas. Por ello las lineas
no suelen tener problemas de opacidad. Sin embargo, debido a que la emisién se
produce en el infrarrojo medio y cercano, el polvo interestelar si absorbe los fotones
emitidos por estas lineas. Por tanto, la intensidad observada de la linea emitida por la
transicién desde 7 a f se puede escribir simplemente como:

L = (AifEif Nie ") [ [erg s~ em st (B.1)

donde E;; es la energia de la transicién (erg), IV; es la densidad de columna ( cm™2)
de moléculas en el nivel superior y 7;5 es la opacidad del polvo a la frecuencia de la
transicién. Como A;f y E;f son conocidos e I;; es observable, si estimamos la extincién
que provoca el polvo podremos determinar N;. Y observando varias transiciones pode-
mos derivar temperaturas de excitacion entre pares de niveles usando la ecuacion de
Boltzmann. Cuando se observan varias lineas es 1til representar los resultados en un
diagrama de poblaciones, es decir, representar el logaritmo de las poblaciones en cada
nivel divididas por la degeneracion del nivel frente a la energia del mismo. En el caso
en que la emision del gas se pueda caracterizar por una distribucién de Boltzmann el
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diagrama de poblaciones légicamente sera una linea recta con pendiente inversamente
proporcional a la temperatura. Sila emision observada proviene de varias componentes
de gas con distintas temperaturas el diagrama de poblaciones mostrard un curva en vez
de una linea recta. Por ejemplo, en la Figura B.1 se muestra el diagrama de poblaciones
que se obtiene al integrar la emisién de Hy a lo largo del perfil continuo de temperaturas
y de abundancias de Hy de una PDR (Burton et al. 1990) suponiendo que la emisién
estda en ETL a cada temperatura.

— T ]
50 |- -
45 |- -
- B i
\ | - -
>
T 40 —
35 —
3 O ‘ 1 ‘ 1 1 ‘ 1 1 ‘ 1 1
0 2000 4000 6000 8000
E/Kb

Figura B.1: Diagrama de poblaciones para los nueve primeros niveles rotacionales puros del
Hy obtenido calculando la emisién total a lo largo del perfil de temperaturas en una PDR
hallado por Burton et al. (1990). Los cuadrados representan la distribucién en equilibrio
termodinamico local. Triangulos, estrellas y circulos han sido hallados considerando orto- y
para-Hy como dos especies diferentes con ROP=3,2 y 1 respectivamente (ver Secciéon B.4.2).

B.3 Excitacion

Para comparar con nuestros datos se han calculado diagramas de poblaciones a partir
las predicciones de modelos de choques y de regiones PDR. La Figura B.2 muestra los
diagramas de poblaciones que se derivan de algunos de los modelos de choques-C de
Draine et al. (1983). Los pardmetros de los modelos representados se indican en la
Tabla B.2. Las densidades n son densidades totales de nicleos de hidrégeno, es decir,
n = n(H) + 2n(H,). Hemos calculado las temperaturas de excitacién entre los niveles
J =3y J =2, T3. Sus valores también constan en la Tabla B.2. Se puede observar
que dos choques con la misma velocidad producen diagramas de poblaciones con la
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Tabla B.2: Pardmetros de los modelos de Draine et al. (1983) representados en la Figura B.2.
Velocidad del choque, densidad antes del paso del choque e intensidad del campo magnético.
También se muestra la temperatura de excitacion T3y estimada a partir de los modelos.

Modelo v log(n) B T3o
kms™! log(ecm™@) mG K
1 10 6 0.5 320
2 20 6 0.5 414
3 30 6 0.5 621
4 10 6 1 236
5 20 6 1 414
6 30 6 1 469
7 10 4 0.05 320
8 20 4 0.05 591
9 30 4 0.05 537
10 10 4 0.1 236
11 20 4 0.1 487
12 30 4 0.1 414

misma pendiente (misma temperatura) pero la emisién aumenta con la densidad del
gas (compédrese por ejemplo los modelos 1 y 7). Comparando modelos con la misma
velocidad y densidad pero distinto valor del campo magnético (por ejemplo el 1y el 4) se
observa que cuando la intensidad del campo aumenta, la temperatura del Hy disminuye
pero la cantidad de gas caliente es mayor. Esto probablemente se deba al efecto del
precursor magnético. Hay una mayor cantidad de gas en cada instante que se “entera”
de la presencia del choque pero la energia del mismo es similar y por tanto el gas se
calienta menos.

La Figura B.3 muestra los diagramas de poblaciones que se derivan de algunos de los
modelos de choques-J de Hollenbach & McKee (1989). Los pardmetros de los modelos
representados se indican en la Tabla B.3. Los resultados para v < 30 km s~! se han
derivado de la extensién de los modelos de Hollenbach & McKee (1989) realizada por
Burton et al. (1992). Las T35 que hemos calculado también constan en la Tabla B.3. Los
diagramas de poblaciones son considerablemente mas complejos que los derivados para
choques-C porque los choques-J de ciertas velocidades disocian las moléculas de Hs.
El efecto es mas notorio para densidades bajas porque la velocidad de reformacion del
Hs en la regién post-choque es entonces menor. Para gas denso la propia reformacién
del Hy es una importante fuente de calentamiento.

En la Figura B.4 aparecen los diagramas de poblaciones que hemos obtenido combi-
nando los resultados de los modelos de regiones PDR de Burton et al. (1990) y Burton
et al. (1992). Los pardmetros de los modelos se muestran en la Tabla B.4. Se puede
apreciar que la temperatura de excitacién de los niveles bajos depende débilmente del
campo incidente siendo fundamentalmente funcién de la densidad. Esto se debe a que
para Gy/n < 1 cm?® la transicién H/H, estd dominada por el auto-apantallamiento del
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Figura B.2: Diagramas de poblaciones obtenidos a partir de los modelos de choque de tipo-C
de Draine et al. (1983)
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Figura B.3: Diagramas de poblaciones obtenidos a partir de los modelos de choque de tipo-J
de Hollenbach & McKee (1989).

Tabla B.3: Pardmetros de los modelos de Hollenbach & McKee (1989) representados en la
Figura B.3. Velocidad del choque y densidad antes del paso del choque. También se muestra
la temperatura de excitacion T3y estimada a partir de los modelos.

Modelo v log(n) Tso
km s™! log( cm™®) K
1 10 4 162
2 20 4 144
3 30 4 106
4 130 4 203
) 10 6
6 20 6
7 30 6 359
8 a0 6 339
9 120 6 421
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Tabla B.4: Pardmetros de los modelos de Burton et al. (1990, 1992) representados en la
Figura B.4. Densidad, campo UV-lejano incidente en unidades del campo de Habing (1968)
y temperatura de excitacion T3s.

Modelo log(n) log(Go) Tso
log( cm™3) K
1 3 3 130
2 4 3 150
3 3 3 140
4 6 32 140
5 6 3P 110
6 7 32 160
7 7 3P 100
8 3 4 150
9 4 4 180
10 3 4 220
11 6 4 260
12 7 4 310
13 3 5 160
14 4 5 200
15 3 5 260
16 6 3 310
17 7 3 320

& Solucién de alta temperatura (véase Burton et al. 1990)

b Solucién de baja temperatura (véase Burton et al. 1990)

H, en vez de por el apantallamiento debido al polvo (Hollenbach & Tielens 1997). De
este modo, al aumentar la densidad, la formacion del Hy ocurre cada vez en capas mas
externas de la PDR y por tanto més calientes. Las lineas que se originan en nive-
les de J alto son méds sensibles al campo incidente (compérese los modelos 10 y 15)
porque provienen del gas més caliente y la temperatura méxima que se alcanza en las
regiones externas de una PDR es mayor para valores altos de Gy independientemente
del cociente Gy/n (ver Tielens & Hollenbach 1985; Hollenbach et al. 1991).

B.4 La razén orto/para

La ROP, R, es el cociente entre la poblacion total del orto-Hy v la de para-Hs

NO
R=-_T B.2
La poblacién en un estado para, i, vendra dada de la forma habitual por:
NP —p
NP = “Lge 7 (B.3)

Z_Zp
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Figura B.4: Diagramas de poblaciones obtenidos a partir de los modelos de PDRs de Burton
et al. (1990, 1992)
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donde la funcién de particién para es:

72 =3 giewt (B.4)

i par

Para cualquier estado orto se puede derivar unas expresiones equivalentes en términos

de N% y Z°. Por otro lado, si orto ara-H, estan en equilibrio podemos escribir la
T )

poblacién en cualquier estado (orto o para) como:

—E;

Ni — %gze KT (B5)

Donde la funcién de particién Z vendrd dada por:
o) _E
i=0

Comparando las Ecuaciones B.3 y B.5 se deduce que:

Ne VBN ..
A zP z° .

y por lo tanto la ROP en equilibrio se puede escribir a partir de la Ecuacién B.2 como:

—E.
_ Z° _ Ziimpargieﬁ

—E
Zi par gi€ KT

R

donde, como ya hemos dicho, g; = 2i +1sii es pary g; = 3(2i + 1) si ¢ es impar. La
Figura B.5 se muestra la ROP de equilibrio en funcién de la temperatura obtenida a
partir de la Ecuacién B.8. Esta funcién es aproximada porque se ha obtenido sumando
solamente sobre niveles rotacionales, sin embargo es casi igual a la que se obtiene si
tomasemos toda la estructura de niveles del Hy. Para T > 200 K, la ROP tiende
asintoticamente a un valor de 3, que es justo la razén entre las degeneraciones de
espin. Para temperaturas menores la ROP desciende, ya que en el limite 7" = 0 todas
las moléculas estarian en el nivel J=0, que es para-Hy, con lo que la ROP seria 0.

B.4.1 Procesos de conversiéon orto-para y razén de equilibrio

Ningin proceso radiativo puede lugar a conversién orto-para. En particular, las tran-
siciones en las bandas de Lyman y Werner en regiones PDR o las transiciones ro-
vibracionales no pueden provocar conversion orto-para. Si puede haber conversion
gracias a colisiones que cambien el espin como son los procesos de intercambio de pro-
tones y las colisiones reactivas con hidrégeno atéomico. Estos procesos se han discutido
ya en detalle en el Capitulo 4.

Una tercera via de conversion orto-para son las reacciones de intercambio en la
superficie de los granos. Habitualmente se considera que no es probable que estas
reacciones alteren la ROP significativamente (Burton et al. 1992; Sternberg & Neufeld
1999). Sin embargo, recientemente Le Bourlot (2000) ha modelizado estas reacciones
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Figura B.5: Razén orto-para de equilibrio en funcién de la temperatura. También se mues-
tran las fracciones de orto-Ho y para-Ho respecto al total

pues los resultados de laboratorio indican que de hecho, el tiempo de conversién orto-
para en la superficie de los granos es muy corto, del orden de 1 minuto. Por tanto, la
eficiencia del proceso depende fundamentalmente de si la molécula de Hy permanece en
la superficie de los granos un tiempo comparable al tiempo de conversién. El tiempo
de permanencia en el grano depende de la temperatura de los granos y de la energia
de ligadura del Hy al manto del grano. La energia de ligadura varia de 100 K sobre
una capa de Hy, a ~500 K si el manto es de H,O, CH3OH o de carbono amorfo y llega
hasta 800 K sobre un grano desnudo. Le Bourlot (2000) ha mostrado que para energias
de ligadura de 800 K la conversion orto-para en los granos es efectiva si su temperatura
es menor de 25 K. Por el contrario, si la energia de ligadura de las moléculas de Hy a
los granos es de sélo 100 K, la temperatura de estos debe ser menor que 3 K para que
haya conversién. Le Bourlot (2000) sostiene que la conversién orto-para en los granos
de polvo puede ser un mecanismo competitivo en PDRs de bajo Gy, donde el polvo
esta muy frio.

Independientemente de cuales sean los mecanismos de conversiéon, cuando estos
son suficientemente répidos, la razén de abundancias orto/para alcanza el equilibrio
termodindmico local (LTE) y orto- y para-Hy se comportan a todos los efectos como
una sola especie y la ROP es sélo funcién de la temperatura segiin muestra la Figura
B.5.

B.4.2 Razones orto/para de no-equilibrio

Un diagrama de poblaciones en forma de zig-zag es una clara indicacién de que la ROP
no esta en equilibrio. La Figura B.1 muestra diagramas de poblaciones obtenidos calcu-
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lando la emision total de Hy en una regién con el perfil de temperaturas y abundancias
de Hy de la PDR de Burton et al. (1990). Considerando que la ROP estd en equilibrio
a la temperatura del gas se obtiene una curva suave para el diagrama de poblaciones
(cuadrados y linea de puntos). Por el contrario, considerando orto- y para-Hs como dos
especies diferentes con una ROP de 2 (estrellas) y 1 (circulos) se obtienen diagramas
de poblaciones en forma de zig-zag. También se muestra el diagrama de poblaciones
obtenido considerando orto- y para-Hs como dos especies diferentes con una ROP de 3
(tridngulos). Como a la temperatura del gas caliente en esta PDR la ROP de equilibrio
es 3, las diferencias entre considerar que la ROP esta en equilibrio o considerar que
tiene un valor constante de 3 sélo se pueden apreciar en las poblaciones de los niveles
més bajos (J = 0,1), pues corresponden a gas relativamente frio para el que la ROP
de equilibrio es menor que 3.

Sila ROP no estd en equilibrio, la temperatura 7;; derivada entre un nivel orto, 7, y
otro para, 7, no es una verdadera temperatura de excitacién rotacional, 7. Si podemos
estimar 7', por ejemplo observando dos niveles para, podremos estimar la ROP en
funcién de ambas temperaturas, T' y T;;, y de la ROP en equilibrio a la temperatura
T tal y como se describe a continuacion.

Las poblaciones orto y para totales seran:

Ni E;

Ng = Z"(T);eﬁ (B.9)
N. B;

NP = 7ZP(T)—Lewr (B.10)
9j

y la ROP, R:
_ N _ 2°(T) Nig; FioE (B.11)
Np Z°(T) Njg;

L

que en funcién de la ROP en equilibrio a la temperatura 7', R(T)yrg = %(TT;, y de la

N;qg. —Lﬁ(EiiE‘)
temperatura de excitacion entre el nivel ¢ y el j, T}; (N—’,'Z% =e " ) se puede escribir
79
€omo:
1 1
R = R(T)LTE exp (Ez - E]) — — (B12)
T T

B.4.3 La evolucion de la ROP en nubes oscuras, PDRs y ma-
terial chocado

Imaginemos que el Hy se forma en los granos de polvo de una nube fria (7" ~ 30 K)
y es expulsado a fase gaseosa con ~ 3. ;Cuanto tiempo tardaria la ROP en alcanzar
el equilibrio a la temperatura del gas (ROP(30 K)< 0.1)? Flower & Watt (1984)
han analizado este caso teniendo en cuenta la quimica y la tasa de ionizacién por
rayos césmicos, Crc, encontrando que en nubes con 10* < n(Hy) < 105 cm™ y
Crc ~ 10717 — 1078 57! (que en el modelo de Flower & Watt implican densidades
de protones de 107*-10~> ¢m™3, adecuadas para nubes oscuras), se necesitan al menos
107 —108 anos (Fig. B.6). Obviamente a mayor flujo de rayos csmicos menos tiempo se

necesita porque aumenta la densidad de protones. Si la nube es menos densa también
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Figura B.6: La razén z = n(orto)/n(Hz) en funcién de la edad (log t (afios)) y de la tasa
de ionizacién primaria por rayos césmicos, ((s~'). La densidad de la nube es n(Hy)=10*
cm 3 y la temperatura cinética es T=30 K. (Figura de Flower & Watt 1984)

se necesitaria menos tiempo pues aumenta el efecto de la radiacion UV. En cualquiera
de los casos el tiempo minimo necesario es 10° afos.

Timmermann (1998) y Wilgenbus et al. (2000) han estudiado el comportamiento
de la ROP en choques tipo-C de baja velocidad. La abundancia de H en estos choques
es pequena, como en la nube inicial, y la temperatura que se alcanza no es suficiente
para que las colisiones reactivas con atomos de H sean efectivas. Por tanto, si la ROP
inicial es bastante diferente de 3, el tiempo en que el H, estd caliente por efecto del
choque puede no ser suficiente para que se alcance el equilibrio. Nétese que el Hy sélo
es observable mientras su temperatura es > 100 K. Sélo los choques que son capaces
de aumentar apreciablemente la temperatura del gas y la abundancia de H llevaran la
ROP al equilibrio. Como hemos visto, en ese caso las colisiones reactivas con H son
muy efectivas para la conversion orto-para. Segin Timmermann, para que se alcance
una ROP de 3 son necesarios choques de v > 20 km s~ ! para n<10® c¢cm 2 o bien de
v > 25 km s ! para densidades mayores. Los modelos de Wilgenbus et al. predicen
menores abundancias de protones y de hidrégeno atémico en el gas chocado pero la
velocidad minima necesaria para una conversién orto-para eficaz sigue siendo de ~25
km s~'. Wilgenbus et al. también han estudiado la conversién en choques-J. En estos
choques los procesos de conversion son muy rapidos por las altas temperaturas que se
obtienen, sin embargo el gas chocado es muy denso y su enfriamiento muy eficiente de
modo que la la ROP no llega a 3 si la velocidad del choque es menor que 10 km s™*.

La Figura B.7 muestra los diagramas de poblaciones que hemos obtenido a partir
de los modelos 2 y 3 de Timmermann (1998) cuyos pardmetros bésicos listamos en
la Tabla B.5. La ROP antes del choque era 1. En la tabla también aparece la tem-
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Figura B.7: Diagramas de poblaciones obtenidos a partir de los modelos de choques de
Timmermann (1998) con ROP=1 antes del choque.

peratura de excitacion 7T3,. En este caso esta temperatura no es una temperatura de
excitacién rotacional, porque como se puede ver la ROP no ha alcanzado el equilibrio y
los diagramas de poblaciones son tipo zig-zag, aunque menos marcado segin aumenta
la velocidad.

En regiones PDR, la evolucién de la ROP es diferente. Como se discute en Fuente
et al. (1999), en las capas expuestas a la radiacién el Hy es disociado en menos tiempo
que el necesario para que la ROP alcance el equilibrio por colisiones con H (el ritmo de
disociacién en la superficie de la PDR es ~ 5 107!* Gy s7!). De este modo, si después
de formarse pasa a fase gaseosa con ROP< 3, nunca llegara al valor de equilibrio a
alta temperatura. En el interior de la nube, suponiendo que el H, se forma a la misma

Tabla B.5: Pardmetros de los modelos de Timmermann (1998) representados en la Figura
B.7. Velocidad del choque, densidad antes del paso del choque y temperatura de excitacién
entre los niveles J =3 y J = 2.

Modelo v log(n) T3
km s~ log(cm™®) K
1 10 4 160
2 15 4 220
3 20 4 340
4 10 6 180
5 15 6 200
6 20 6 280
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velocidad que se destruye, se encuentra que el tiempo de conversion es similar al tiempo
de vida medio de la molécula, en consecuencia la ROP debe ser 3. Sin embargo, ésto
es la tendencia contraria a la que se se observa en NGC 7023, donde el gas menos
caliente (~200 K) muestra mayores diferencias respecto a la ROP de equilibrio que
el gas a ~700 K. Ademads, en este escenario estatico se esperaria también que otras
PDRs presentasen una ROP de no equilibrio y sin embargo, NGC 7023 fué el primer
caso conocido (ahora se conoce alguno més como la PDR de p Oph). Por ejemplo,
usando las lineas rotacionales puras, en S140 no se encuentra ninguna evidencia de no
equilibrio. La diferencia en el caso de NGC 7023 (véase Fuente et al. 1999) puede ser
que debido a un flujo de H I detectado por Fuente et al. (1998) el frente de ionizacién
puede ser dindmico. De ese modo estaria entrando continuamente gas frio con ROP< 3
en la la PDR. Alli el gas se calentaria a temperaturas de varios cientos de grados pero
abandonaria de nuevo la PDR antes de que la ROP alcanzase en valor de equilibrio
a la nueva temperatura. En este escenario, el gas que tendria una menor ROP seria
el que se haya incorporado mas recientemente a la PDR, que es también el gas menos
caliente. Este comportamiento si que es consistente con lo observado en NGC 7023.
Por tanto, en una PDR dindmica nuevamente tenemos un calentamiento transitorio
del Hy, como en el caso de los choques estudiados por Timmermann.

Por 1ltimo, hay que senialar la confusion que existe en la literatura entre la ROP
observada y la razén de abundancias orto/para. En PDRs es posible observar ROP< 3
usando lineas vibracionales pero no se corresponden a verdaderas razones de abun-
dancias orto/para menores que 3. Son consecuencia de que el ritmo de bombeo del
orto-H, es menor que el del para-H, debido a que el orto-H, se auto-apantalla con mas
eficiencia que el para-Hs,.

B.5 Formacion

Préicticamente todo el Hy se forma en la superficie de los granos (véase, por ejemplo,
Shull & Beckwith 1982). La tasa de formacién depende del ritmo de colisiones entre
atomos de H y granos de polvo, de la probabilidad de que los &tomos sean absorbidos, de
la movilidad y el tiempo de permanencia en la superficie y de la probabilidad de que la
molécula sea eyectada una vez formada. El ritmo de formacién es R ~ 3 10787 /2 571,
donde n es la densidad total de nicleos de hidrégeno en c¢cm™3. La expresién general
depende también de la temperatura de los granos (Hollenbach & McKee 1979). La
formacion es un proceso rapido si la temperatura de los granos es menor de 100 K.
Por encima de ese valor los atomos se evaporan de la superficie antes de asociarse.
La reaccion de formacién de la molécula de Hy, es muy exotérmica pues la energia de
ligadura, Eg;s, del Hy es ~ 4.5 eV. De esta energia aproximadamente 1/3 va a parar al
grano, 1/3 a la energia de translacién de la molécula y el 1/3 restante se transforma en
excitacién ro-vibracional del Hy segiin una distribuciéon de Boltzmann a la temperatura
Tiorm = (1/3)Egis/k = 1.73 x 10* K (Black & Dalgarno 1976, Black & van Dishoeck
1987). Se cree que al formarse a temperaturas tan elevadas, la ROP de formacién es 3.
Sin embargo, la formacién del Hy en los granos de polvo dista mucho de ser entendida en
su totalidad. Por ejemplo, no se sabe a ciencia cierta si después de formarse es eyectado
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con la ROP con la que se formé (3) o bien se alcanza el equilibrio a la temperatura
del grano (normalmente < 100 K) antes de pasar a fase gaseosa con lo que la ROP
seria menor que 3. El estado de excitacién del Hy, cuando sale del grano depende de
si se ha formado sobre hielos de agua y materiales poliméricos carbondceos o de si se
forma en material carbonaceo aromatico. En el primer caso el Hy quedaria en estados
vibracionalmente excitados, mientras que en el segundo quedaria en estados de poca
excitacién (Duley & Williams 1993).

La formacion del Hy por asociacion de dos atomos de H en fase gaseosa no puede
ocurrir porque la molécula no podria deshacerse de la energia sobrante, es por ello que
se necesitan los granos para catalizar la reaccién. Sin embargo, si son posibles otras
reacciones en fase gaseosa del tipo

Hy + X — HX' + H, (B.13)

donde X es O, CO, Ny 0 e”. Estos procesos son el 90% de los que ocurren en fase
gaseosa, pero en general no pueden competir con la formacién en la superficie de los
granos.

Pirronello (1987) ha sugerido que el Hy puede formarse en fase gaseosa cuando
compuestos ricos en H son irradiados por rayos cosmicos y que este mecanismo puede
ser competitivo cuando los granos estan calientes, pues entonces, como ya hemos dicho,
el tiempo de permanencia de los 4&tomos de H en la superficie de los granos es corto,
ya que se evaporan rapidamente.
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Apéndice C

Calentamiento y enfriamiento del
medio interestelar

En este capitulo vamos a ver los principales agentes que calientan y enfrian el gas
interestelar. Se puede encontrar un resumen de estos mecanismos en Black (1987) y
Genzel (1991).

C.1 Calentamiento por radiacion UV

En esta seccién vamos a presentar los mecanismos de calentamiento tipicos de una
region de foto-disociacién (PDR) que se define como una zona del medio interestelar
predominantemente neutra donde la radiacién UV lejana (6 eV < hv < 13.6 €V) dom-
ina el calentamiento y la quimica. Estas regiones se extienden hasta una profundidad
de unas 5-10 magnitudes de extincién visual (Ay ). Las regiones PDR se pueden car-
acterizar por el campo UV lejano incidente, Gy, en unidades del campo de radiacién
interestelar de Habing (1968) (1.6 1072 erg c¢cm 2 s7!) o de Draine (1978) (2.5 1073
erg cm™2 s7!), y por la densidad de niicleos de hidrégeno n en la regién. Tielens &
Hollenbach (1985) y Hollenbach et al. (1991) han modelizado PDRs en funcién de estos
parametros, teniendo en cuenta la quimica y diferentes mecanismos de calentamiento
y enfriamiento.

C.1.1 Efecto fotoeléctrico en los granos de polvo

Como se puede ver en la Figura C.1, el efecto fotoeléctrico en los granos de polvo es
el mecanismo de calentamiento dominante hasta Ay ~ 6. Consiste en la absorcién
de un fotén UV por un grano de polvo y la posterior eyeccién de un electrén que
calienta colisionalmente el gas (Draine 1978; de Jong 1977). Un fot6n incidente con
una energia de ~ 10 eV, produce un electrén con 1 eV disponible para calentar el gas.
Los 9 eV restantes se invierten en arrancar el electrén del grano La eficiencia de este
proceso depende de la densidad de energia UV (pues llega un momento en que debido
a la carga de los granos es muy dificil arrancar nuevos electrones) y de la densidad,
puesto que a mayor densidad mayor nimero de recombinaciones. Tipicamente, solo
1 de cada 10 fotones incidentes consigue arrancar un electrén aunque esto depende

155
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Figura C.1: Panel izquierdo: Ritmos de calentamiento para una regién PDR con Gy = 103
yn = 10° cm™> en funcién de la extincién visual, Ay. “Hy”se refiere a la desexcitacién
colisional de Hy bombeado por fotones UV, “dust” a las colisiones granos-gas 'y “photoelectric”
al efecto fotoeléctrico en los granos. Panel derecho: Temperaturas del polvo y del gas y ritmos
de calentamiento para una PDR con Gy = 10 y n = 10> c¢m 3 en funcién de la extincién
visual, Ay. “Hy”se refiere a la fotodisociacion del Hy y “H5” a la desexcitacion colisional de
Hs bombeado por fotones UV. “Dust” y “photoelectric” como en el panel izquierdo. “Cosmic
ray” es la tasa de calentamiento por impacto de rayos césmicos (Adaptada de Tielens &
Hollenbach 1985 y Hollenbach et al. 1991).

del modelo de grano utilizado, fundamentalmente de la abundancia de carbono y de
la distribucién de tamanos. A los granos muy pequenos y los PAHs (hidrocarburos
aromaticos policiclicos) es mds facil arrancarles electrones que a los granos grandes.
De hecho, estos deben ser la mayor fuente de calentamiento en el medio interestelar
difuso.

El ritmo de calentamiento por el efecto fotoeléctrico se puede expresar como (de
Jong 1977; Black 1987)

Lot = npopnee & 3 X 1072°Goexp(—1.8Ay)ng [erg cm s~ (C.1)

donde se ha utilizado que el producto de la densidad de polvo, n, por la seccién eficaz
op de los granos es ~ 1.5 107! ny (Spitzer 1978). x es el flujo UV lejano y por supuesto
depende de la profundidad en la nube, de ahi el término exponencial. 7 es la fraccién
de energia de los fotones incidentes que se disipa como calor.
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C.1.2 Bombeo UV del Hy

Como se muestra en la Fig. C.1, el segundo mecanismo de calentamiento mds impor-
tante en regiones PDR densas es el bombeo UV del Hy. Después de haber absorbido
radiacién en las bandas de Lyman y Werner (transiciones electrénicas) en 9 de cada 10
ocasiones se produce un decaimiento radiativo hasta un nivel vibracional excitado del
nivel electronico fundamental. A continuacion, en regiones més densas que la densidad
critica de las transiciones vibracionales del Hy (negy ~ 7 10* Cm’?’) se pueden producir
desexcitaciones colisionales que den lugar a un calentamiento del gas. Hasta un 30 %
de la energia de los fotones absorvidos se puede convertir en energia cinética para la
molécula de Hy. No obstante la eficiencia total depende de la fraccion de radiacion
incidente que es absorbida por el Hy en toda la nube. Esta fraccién a su vez depende
de la razén gas-polvo y de la razén Gy/n y no suele ser mayor del 10 %. El el apéndice
de Tielens & Hollenbach (1985) se pueden encontrar expresiones para evaluar la tasa
de calentamiento.

C.1.3 Disociacion del H,

En regiones menos densas que las anteriores, el segundo mecanismo de calentamiento
después del efecto fotoeléctrico en los granos es la disociacién de las moléculas de
H, (Fig. C.1). El 10% de las absorciones en las bandas de Lyman y Werner son
seguidas de la desexcitacién del H, hasta el continuo vibracional del estado electrénico
fundamental, es decir, provocan la disociacion de la molécula. Los atomos resultantes
se alejan con una cierta energia cinética que contribuye al calentamiento del gas. El
ritmo de calentamiento viene dado por (Tielens & Hollenbach 1985)

Ty, = 1.36 107 %n(Hy) B(7)Go exp (—2.5Ay) [erg cm™3s7] (C.2)

donde n(Hy) es la densidad de moléculas de Hy en el estado fundamental. El factor
exponencial da cuenta de los fotones que son absorbidos por el polvo y el factor 3(7)
del autoapantallamiento del Hy (es relativamente dificil de calcular, ver Tielens &
Hollenbach 1985).

C.1.4 Colisiones gas-polvo

En regiones PDR densas (n210° c¢m3) y con campo FUV intenso (G210°) las coli-
siones del gas con el polvo caliente y la desexcitacion colisional de la linea de O I a 63
pm son los mecanimos de calentamiento dominantes en la zona 6 < Ay < 10 (véase la
Fig. C.1). La tasa de calentamiento por colisiones gas-polvo depende de la densidad
al cuadrado y de la composicion del gas a través de las secciones eficaces de colision.
Como es légico también depende de la diferencia de temperaturas entre el gas (Tx) y
el polvo (T},). Asi para gas molecular se tiene:

[pgas = 2 10_33Té/2(Tp — Tx)n? [erg cm™3s7] (C.3)

Claramente, gas y polvo sélo estan acoplados para densidades elevadas. Notese que la
ecuacién anterior es también vélida para el enfriamiento del gas cuando Tx > T,
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C.1.5 Otros efectos

En las capas externas de una regién PDR también contribuye al calentamiento la
ionizacién del carbono neutro con una tasa similar a la del bombeo UV del Hy en
regiones densas o a la de disociacién del Hy en regiones menos densas (Tielens &
Hollenbach 1985; Hollenbach et al. 1991; Figura C.1)

En regiones PDR densas el mecanismo de calentamiento dominante en la zona
6 < Ay < 10 es la desexcitacién colisional del O1 (Tielens & Hollenbach 1985) Si la
densidad de la PDR es menor que la densidad critica de la linea del O1 a 63 pm el
mecanismo de calentamiento que domina en las zonas internas es la ionizacién que
provocan los rayos césmicos (Hollenbach et al. 1991).

C.2 Calentamiento por rayos-X

De modo analogo a las PDRs se suele denominar XDRs a las regiones dominadas por
radiacién X. La diferencia basica en cuanto al calentamiento en los dos tipos de regiones
es que en las PDRs el gas se calienta gracias a los foto-electrones arrancados del polvo,
mientras que los rayos-X duros (>1 keV) contribuyen al calentamiento de las nubes
moleculares debido a las ionizaciones que provocan al chocar con el gas de un modo
similar a los rayos cosmicos. Los rayos-X pueden alterar apreciablemente la quimica y
la estructura de temperaturas de nubes opacas a la radiacién UV. Esto es debido a la
alta energfa de los fotones y a las grandes densidades de columna (> 10?2 cm™2) que
pueden atravesar los rayos-X duros antes de ser absorbidos.

La energia que depositan por particula los rayos-X se puede aproximar por (Maloney
et al. 1996):

HXme—?S( N )_1< Lx ><R>_2 ferg 5] (C.4)

1022 cm—2 1034 ergs—1 pc

donde Lx es la luminosidad de rayos-X, R es la distancia a la que se encuentra la
fuente en pc y N la densidad de columna de gas atenuante. Si se asume que la fraccién
de energia de los electrones primarios que se transforma en calor es un 0.3, el ritmo de
calentamiento vendra dado por:

Ix ~2x 10728 ( N )1 ( Lx ) <R>2 n fergem sl (C.5)

1022 cm—2 103 ergs—' ) \ pc

El modelo de Maloney et al. (1996) tiene en cuenta muchos mecanismos de ca-
lentamiento provocados tanto por electrones primarios como secundarios asi como un
seguimiento de la quimica. Para analizar el efecto de los rayos-X en funcién de la
profundidad en la nube de un modo similar a los modelos de regiones PDR, Maloney
et al. (1996 definen un pardmetro de ionizacién efectivo, &, que se puede expresar
como:

L347'_2
ngNgs’

£ =1.1x107° (C.6)
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donde ns es la densidad de la nube en unidades de 10®> e¢cm™3, L34 la luminosidad de
rayos-X en unidades de 1034 erg s™! y Noy la densidad de columna de gas que atentia
la radiacién en unidades de 10%? cm 2.

Algunas diferencias entre regiones PDR y XDR son que en estas ultimas la aten-
uacion de la radiacion directamente proporcional a la densidad de columna de gas
mientras que en las regiones PDR la atenuacion es debida al polvo y es exponencial.
Por eso los rayos-X penetran mucho maés en las nubes. Otra diferencia, es que en las
regiones XDRs el gas emite alrededor del 10% de lo que emite el polvo y sin embargo
en las regiones PDR esa fraccién es solo del < 1%.

C.3 Calentamiento por rayos césmicos

Cuando un rayo césmico (RC) colisiona con un dtomo de hidrégeno neutro produce un
protéon y un electrén de alta energia,

H+ RC(1 — 100MeV) — H + e (E ~ 35 eV) + RC (C.7)

Por el contrario, si el RC colisiona con una molécula de Hy se produce un ion clave para
la quimica ion-molécula, el ion Hy™. El electrén producido, electrén primario, puede
contribuir directamente al calentamiento o bien provocar otras ionizaciones, pues tiene
energia suficiente para ello. La tasa total de calentamiento por RC depende de la
densidad de ntcleos de hidrégeno, del ritmo de ionizacién (rc(s™) y de la cantidad de
energia por ionizacién primaria que se transforma en calor, E.. En gas neutro denso
(z = n(Hj)/n(Hy) ~ 1073) se estima que, por cada ionizacién primaria se inyecta al
gas unos 7 eV (Cravens & Dalgarno 1978; incluyendo los procesos secundarios).

El ritmo de ionizaciones por atomo en la vecindad solar puede medirse directa-
mente a partir del flujo de RC cerca de la Tierra, aunque necesita ser corregido debido
a la interaccién con el campo magnético interplanetario y los vientos solares. Es mas
fiable determinarlo analizando la ionizacién y las abundancias quimicas en nubes inter-
estelares, pues ambas dependen de la tasa de ionizacién primaria. Estudiando nubes
difusas locales, van Dishoeck & Black (1986) encontraron (grc ~ 4 x 10717 s71. Usando
este valor se puede expresar la tasa de calentamiento como:

Ire = 4.7 1072 (Cre /4 10717)(E,/7eV)n [erg cm™®s™] (C.8)

C.4 Calentamiento mecanico

Los movimientos macroscépicos del gas también pueden dar lugar a calentamiento del
gas. Los movimientos ordenados en ondas de choque se pueden caracterizar facilmente
por sus velocidades, momento, tamafios y las energias de sus fuentes (por ejemplo
remanentes de supernova o burbujas en expansién causadas por vientos estelares). Los
movimientos turbulentos son mucho mas dificiles de caracterizar.
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Figura C.2: Estructura esquemdtica de un choque-J (arriba) y -C (abajo, Figura de Genzel
1991)

C.4.1 Frentes de choque

Las ondas de choque en el medio interestelar se generan por movimientos de masa
supersénicos, por ejemplo por choques entre nubes, flujos en estrellas jovenes, vientos
estelares o explosiones de supernova. La energia cinética de estos movimientos se
convierte en energia térmica. En el proceso el gas y el polvo son comprimidos y
acelerados. En la zona post-choque el movimiento ordenado de la onda se transforma
en movimientos térmicos cadticos y se emite radiacion. Los choques producen emision
principalmente en lineas. Los choques tipo-J pueden llegar a disociar moléculas e
ionizar atomos. Los choques de tipo-C, magneto-hidrodindmicos, pueden dar lugar a
grandes densidades de columna de gas molecular caliente.

Choques tipo J

Estos choques han sido modelizados por Hollenbach & McKee (1989), a continuacién
vamos a comentar algunas de sus caracteristicas.

Los choques tipo-J se producen cuando una onda de presiéon de gran velocidad
(> 50 km s7!) alcanza una masa de gas frio (velocidad del sonido ~ 1 km s~!) sin
campos magnéticos (o con campos muy débiles). En este tipo de colisiones la densidad,
la temperatura y la velocidad del material sufren un salto discontinuo (de ahi la J, del
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Figura C.3: Estructura de temperaturas de un choque-J. (Figura adaptada de Genzel 1991).

inglés jump, ver Fig. C.2). La estructura detrds del frente de choque estd ilustrada en
la Fig. C.3. Inmediatamente después de un choque de alta velocidad la temperatura es
tan alta que el gas se disocia e ioniza. Emite en el UV y en el visible, lineas prohibidas
y semiprohibidas del hidrégeno, helio y de iones de oxigeno, carbono, azufre y hierro.
Esos fotones UV son capaces de ionizar el hidrogeno de la regién post-choque, de este
modo la temperatura se mantiene constante en torno a 10* K. Aquf se originan lineas
de recombinacién de hidrégeno y lineas de estructura fina de [Ne II]. A continuacién
el gas se recombina y se enfria rdpidamente. Cuando las temperaturas descienden a
unos cientos de grados comienza la formacién de moléculas. El carbono se convierte
eficientemente en CO y el oxigeno restante en OH y H,O. En gas de densidad 27 10*
cm 3, la energia de formacién del Hy contribuye al calentamiento, con lo que se obtiene
otra zona de temperatura constante con 7' ~ 400 K (Neufeld & Dalgarno 1989a). La
mayor parte de la emisién en el IR proviene de esta regién y de la inmediatamente
anterior donde T < 10* K y las densidades son unas 100 veces mayores que la inicial
del gas. Entre un 1y un 10% de la energia del choque es radiada en el IR. Los principales
agentes que enfrian el gas son [O I] 63 um, [O I] 6300 A y [C 1] 9849 A, seguidos por
la emisién rotacional y vibracional del Hy y el CO. No obstante para densidades de
105 c¢m™ o mayores domina la emisién rotacional de OH y H,O y el continuo FIR
emitido por el polvo empieza a ser importante. La linea de [Sill] 35 um puede ser
también intensa si la abundancia de silicio en fase gaseosa es suficiente. También se
espera emisién rotacional de SiO, HNC, CN, SO y NO (Neufeld & Dalgarno 1989b).
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Choques tipo C

Si la velocidad de un choque es moderada < 40 km s~! y ademés el campo magnético
moderadamente intenso y la fraccién de ionizacién es pequena (z=|[electrones|/[hidrégeno]
< 107) el choque ser4 tipo-C. En presencia de un campo magnético las perturbaciones
se propagan a la velocidad magnetosonica de Alfvén, va, que viene dada por

va = 22(B/1mG)(n/10* cm™3)""/? [kms™!] (C.9)

Por lo tanto para que haya un choque, su velocidad, v., tiene que ser mayor que v, , de
otro modo la variacion de presion se transmite y se disipa por ondas de Alfvén. En un
gas con una cierta fraccion de ionizacion, los iones reaccionan rapidamente a los cambios
en el campo magnético y “comunican” esos cambios a los neutros por colisiones. Esto
se debe a que la velocidad magnetosénica de los iones es mayor que la de los neutros
(va (ion) =z7Y2v5 > v,). Si adem4s la fraccién de ionizacién es suficientemente baja,
se puede tener la situacién en que vy < v, < va(ion). En este caso aparece lo que se
suele llamar un “precursor magnético” que hace que el campo magnético y la densidad
de iones varie de forma continua a lo largo del frente de choque. Si ademés los neutros,
debido a su interacciéon con los iones también varian de forma continua, se dice que
el choque es tipo-C (continuo; ver por ejemplo Draine et al. 1983). La situacién estd
ilustrada en la Figura C.2. El frente de choque avisa de su llegada gracias a los iones y
al campo magnético. Asi los neutros se van calentando y acelerando de modo gradual.

Los choques-C radian la mayor parte de la energia a través de lineas moleculares y
atémicas. La linea de [O I] a 63 um domina para choques lentos (~ 10 km s !). Para
velocidades mayores y densidades moderadas, las lineas ro-vibracionales del Hy dom-
inan el enfriamiento. Para densidades de 106 cm™3 o mayores la emisién de lineas
rotacionales de OH y H5O es mas y mdas importante.

C.4.2 Turbulencia

Muchas nubes presentan lineas espectrales que son considerablemente mas anchas que
las esperables por el efecto Doppler a la temperatura del gas. Esto se debe a que
existe turbulencia por ejemplo por el efecto de explosiones de supernova. Cox (1979)
estimé que una nubes tipica de la Galaxia recibe una energia mecdnica de I'y,e, = 10725
erg cm 3 s~! por efecto de las explosiones de supernova.

Si estamos interesados en la cantidad de energia mecénica que recibe una nube
en particular debemos modelizar como se disipa esa energia. En general, si existe
turbulencia de velocidad v; ( km s7!) en una escala [ igual al radio de una regién
interestelar de densidad de masa p = 2.17 10 2n gr cm 2 (que incluye la masa en
helio y elementos pesados para las abundancias normales), el ritmo de calentamiento
vendra dado por (Black 1987)

1
Courp = épvf/l ~ 3.5 x 10780 n(1pc/l) [erg cm™3s7'] (C.10)
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Figura C.4: Enfriamiento (erg s ') por particula de Hy para densidades de 1 (curva inferior)
a 10® cm3 (curva superior).

C.5 Difusion ambipolar

Aparte de los choques, hay procesos mecanicos que pueden calentar el gas en presencia
de campos magnéticos debido a que las particulas cargadas se acoplan al campo pero no
las neutras. Las particulas neutras sélo interaccionan con el campo indirectamente, a
través de las colisiones con los iones. Se puede calcular la velocidad relativa que tendran
iones y neutros en funcién del campo, y después estimar la tasa de calentamiento
teniendo en cuenta la energia cinética relativa y el tiempo medio entre colisiones, t.
Asi tendriamos

/,an"U2 ~ 10—31 BﬁG
t L2.n2x;(u/my)

pc'‘n

LComp = [erg em™?s™] (C.11)

Donde n,, y n; son las abundancias de neutros e iones, respectivamente, z; es la frac-
ci6én de ionizacién (n;/n,), u la masa reducida del sistema y L, la escala de la nube
expresada en pc. En la ecuacién (C.11) se puede ver que si B y L son variables indepen-
dientes, entonces Ty, ~ n,2, y serfa mas importante en el medio difuso internube. Sin
embargo n,L,. es aproximadamente constante (Larson 1981) y se estima que B~ n}/ 2
(Troland & Heiles 1986), asi que finalmente Iy ~ ni Por tanto, la importancia
del efecto aumenta si el gas es denso. Noétese que es mas eficiente para fracciones de
ionizacion pequenas.

C.6 Mecanismos de enfriamiento

El principal mecanismo de enfriamiento es el radiativo. Estimar el enfriamiento que
se produce por la radiaciéon que emiten los 4tomos o moléculas puede ser complicado
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cuando la opacidad de las lineas es alta. En ese caso es necesario resolver de for-
ma simultanea las ecuaciones de transferencia de radiacién y de equilibrio estadistico
ademds de tener en cuenta la evolucién quimica. Existen sin embargo algunas expre-
siones generales que hay que utilizar con la debida cautela. Por ejemplo, Goldsmith &
Langer (1978) han estimado que para densidades menores que 310* c¢cm™ y temper-
aturas cinéticas entre 10 K y 60 K, el mayor agente a la hora de enfriar el gas es la
molécula de CO. Para densidades mayores otras especies como el C1 pueden contribuir
al enfriamiento de manera significativa. Asumiendo un gradiente de velocidades de 1
km s™! pc™!, Goldsmith & Langer (1978) derivaron que la tasa de enfriamiento total en
unidades de erg cm—3s~! varfa de 1.5 x 10~2'T"! para densidades de Hy de 100 ¢cm~3,
a 2.3 x 10726722 para densidades de 410> cm™2, o 3.8 x 10726729 para densidades
de 105 e¢m™3. Una expresién un poco mas general en un rango de parametros similar
seria (Genzel 1991):

T \27 n 03 Av/Al
Aco ~ 10* (—) ( ) 357! 12
co 0 10K 103¢cm—3 1lkms—!pc! lerg em™s™] (C.12)
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Figura C.5: Ritmos de enfriamiento en funcién de la extincién visual para distintos dtomos
y moléculas asi como para el polvo (dust) en dos regiones PDR de pardmetros: Gy = 10° y
n =10 cm~2 (panel izquierdo) y Gy = 103 y n = 10®> cm™3 (panel derecho).

Para temperaturas 100 < T' < 500 y bajas densidades (n < 10* c¢m™2) la molécula
que mas enfria es el Hy, pues la temperatura es suficiente para que emita las lineas
rotacionales puras pero la densidad no es suficiente para que emitan las lineas de CO
de alto J. Shull & Hollenbach (1978) han calculado la siguiente expresién analitica
para la tasa de enfriamiento:

Ag, ~ 1.4 1075T*+™n(Hy) [erg cm™s™!] (C.13)
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Recientemente, Le Bourlot et al. (1999) han revisado el enfriamiento que produce el
Hy. La Figura C.4 muestra la tasa de enfriamiento por molécula en funcién de la
temperatura para densidades entre 1 y 10® cm 3.

En regiones predominantemente atémicas, por ejemplo en regiones PDR (Figura
C.5), las principales lineas a la hora de enfriar el gas son las de estructura fina del O
Ia63 um y ladel Cira 158 um. Cual de las dos domina depende de la densidad ya
que la densidad critica de la linea de O 1 es mayor que la del C 11.

C.7 Balance energético

Comparando las tasas de enfriamiento y calentamiento de los mecanismos més efectivos
en unas condiciones determinadas se puede estimar la temperatura del gas.

Por ejemplo se puede deducir que los rayos césmicos por si solos pueden dar cuen-
ta de la temperatura cinética de las nubes frias sin formacién estelar (7" = 10 K;
véase, por ejemplo, Solomon et al. 1987). Como hemos visto, el mecanismo princi-
pal de enfriamiento serd la emision rotacional del CO. Comparando éste con el ritmo
de calentamiento por rayos césmicos dado por la Ecuacion C.8 se deduce que es un
mecanimo plausible para explicar T=10 K. Los rayos césmicos también puede explicar
temperaturas > 10 K en las proximidades de fuentes de RCs, como los remanentes de
supernova.
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Figura C.6: Estructura de temperaturas del gas y del polvo en dos regiones PDR de
parametros: Go = 10° y n = 10° cm 3 (panel izquierdo) y Go = 10 y n = 103> c¢cm 2 (panel
derecho).

De un modo similar, comparando la tasa de calentamiento por difusién ambipolar
(Ec. C.11) con las tasas de enfriamiento total dadas por Goldsmith & Langer (1978)



166 CALENTAMIENTO Y ENFRIAMIENTO DEL MEDIO INTERESTELAR

se deduce que la temperatura del gas debe de cumplir:

B\'®, p \ 045 N —0.9 n 0.45
T=27T—— — _— —_ K C.14
7 (2 uG) (10_7) (5 1022 cm2) (105 cm_?’) K] ( )

En funcién del valor de la intensidad del campo y de la fracciéon de ionizacién, la
difusiéon ambipolar podria explicar temperaturas de ~100 K.

En el caso de regiones PDR, al hacer el balance entre los distintos mecanismos de
enfriamiento y calentamiento de los que hemos hablado, las estructuras de temperatura
para gas y el polvo son las que aparecen en la Figura C.6.



Apéndice D

Estimacion de G a partir de Q(H)

En este apéndice vamos a describir brevemente como se puede estimar la intensidad UV-
lejana incidente (Gg) en una regién PDR causada por una fuente, F, que se encuentra
a una distancia R de la PDR y que emite Q(H) fotones del continuo de Lyman por
segundo.

Supongamos que la intensidad especifica, I(v), emitida por una la fuente F se puede
caracterizar por la funcién de Planck para un cuerpo negro a la temperatura 7', B(v,T).
Entonces:

I(v) = B(v,T) = 2};’ i (e 1) B (D.1)

La intensidad UV-lejana (UVL) total con energia menor de 13.6 eV (incapaz de ionizar
el hidrégeno) emitida por la fuente se puede expresar como:

Ijvi={ " B,T)dv (D.2)

La intensidad incidente sobre una nube que se encuentra a una distancia R de la fuente

F (cuyo tamafno denotaremos por Rp) se puede expresar en unidades del campo de
Habing (1.2 107* ergs™ ecm™2Hz !sr™!) como:

Iyvy Ry

Gy = —

1.210* R?

Por otro lado, el nimero total de fotones del continuo de Lyman, Q(H), emitidos por

la fuente sera:

(D.3)

oo dv
B(v,T )ﬁ (D.4)
Por tanto la relacion entre el campo UV-lejano a la distancia R y el numero total de
fotones del continuo Lyman serd:

Go

Q(H)

Cambiando la variable de integracion a x = Ic’;—UT’ la ecuacién anterior se puede escribir
€omo:

Q(H) = ar % [

vi= 13.25V

(D.5)

“ By, T)d
= (1.210* R 4m) ! l w B0 1) V}

e B, )3

xr 13
fﬂﬂOl emfld‘rb
[ 2 _dg

T1 e*—1

Go kgT
Q(H)  1.210~*R24rw

(D.6)
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Tabla D.1: Estimacién numérica de 1(T') para algunos valores de T.

T Y(T)
K K

25000 8.810°
30000 5.010°
35000 3.310°
40000 2.410°

donde ahora zy = 2;‘,} y T = %_ Definiendo una funcién (7") como:

o2y
Y(T) =T | "2 — (D.7)
fl‘l em—ldx

y sustituyendo valores numéricos se obtiene finalmente:

1

Go[Habings] = 10~°° Rlpd]

Y(T)QH)[s '] (D.8)

En la Tabla D.1 se encuentran los valores de 1(T") calculados numéricamente para
varias temperaturas.
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