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1 Resumen del trabajo

En el presente trabajo se realiza un estudio a gran escala de la morfologia y
del campo de velocidades del gas molecular existente en la regién préxima a la
asociacién estelar AraOB1 (l,b) = (336°.5, —1°.5). El interés de la propuesta
radica en que hasta la fecha no se ha llevado a cabo un estudio con tales car-
acteristicas en la zona. Por otra parte, existen evidencias de que el complejo
molecular localizado en las vecindades de AraOB1 constituye un escenario de
formacién estelar activa.

Para realizar este trabajo se recurrié a las observaciones de mondéxido de car-
bono (CO) correpondientes a la frecuencia de 115.271 GHz en la transicién
rotacional J = 1 — 0 del nivel vibracional inferior. Dichas observaciones
fueron realizadas en CTIO, Chile; abarcando una zona del cielo 4°.5 x 3°.0
centrada en (I,b) = (337°, —1°.5).

Esta Practica de la Especialidad consiste tanto en la obtenciéon de pardmetros
fisicos, la densidad de columna del CO y del H,, masa de la nube, como tam-
bién cinematicos del complejo molecular. Con el fin de corroborar la posible
vinculacion fisica entre las nubes moleculares y el grupo estelar, se ha recurrido
a la comparacién entre la emisién en ondas milimétricas y la infrarroja lejana
(60um y 100um) la cual ha sido extraida del relevamiento hecho por el satélite
IRAS. Ademads, se han buscado candidatos a objetos estelares en formacién
para avalar la idea de que la formacion estelar continda vigente en la zona.
Estos resultados, aunque interesantes per se, son ttiles dentro del marco de
un proyecto mas extenso llevado adelante por un grupo de investigadores de
esta Facultad y del Instituto Argentino de Radioastronomia cuyo fin, entre
otras cosas, es el de verificar la hipo6tesis de formacién estelar secuencial en la
asociacion.



2 Introduccion

2.1 Generalidades sobre asociaciones estelares OB

Al disponer de la clasificacidn espectral de las estrellas mas brillantes, se puso
en evidencia que las estrellas O y B no se encontraban distribuidas al azar
dentro de la Galaxia, sino que lo hacian formando grupos no muy conspicuos
(Blaauw 1964).

Ambartsumian (1947) encontré que la densidad de masa estelar de estos
grupos, a los que posteriormente llamé asociaciones OB, era usualmente infe-
rior a 0.1 Mg /pc®. Investigaciones de Bok (1934) habian mostrado que si el
valor de la densidad volumétrica de los grupos estelares era inferior a 0.1 - 0.3
M, /pc?, no podian sobrevivir a los efectos de marea provocados por las fuerzas
galacticas. Por lo tanto, las asociaciones OB debian ser objetos jévenes. Hoy
en dia se estima que las edades de las asociaciones OB oscilan entre 1 y 15
millones de afios (Blaauw 1991). Ademads, muchos de ellas se encuentran en
las cercanias del Sol.

En general, es factible encontrar dentro de las asociaciones un cimulo abierto
que forma lo que se denomina el nicleo de la misma. Ademads, en base a estu-
dios épticos, es posible encontrar en sus alrededores evidencia de la presencia
de gas y polvo. Tales elementos que forman el medio interestelar local de la
asociacion, se supone que estan intimamente vinculados con los procesos de
formacién estelar que dieron origen a la misma.

Un compendio actualizado sobre diversos aspectos inherentes a asociaciones
estelares puede encontrarse en Brown et al. (1999).



2.2 Resena de la investigacion hecha hasta la fecha de
AraOB1 y su medio interestelar

En esta seccién se presentard un resumen de las investigaciones realizadas has-
ta el presente de la asociacion estelar AraOBI y su medio interestelar local.

Dicha asociacién fue primero identificada por Whiteoak (1963) a través
de un estudio realizado utilizando fotometria fotogréifica y espectroscopia de
127 estrellas tempranas ubicadas en una zona del cielo de extensiéon angu-
lar 4°.5 x 3°.0 centrada en ([,b) = (337°.0,—1°.5). El nicleo central de la
asociacién es el cimulo abierto NGG6193 (o = 16"41™.25,6 = —48°45 .77)-
J2000-. En su trabajo, Whiteoak menciona que “la mayoria de las estrellas de
la zona se hallan a una distancia de unos 1400 pc. En particular, el cuimulo
galdctico NGG 6193 estaria a una distancia estimada de 1300 pc del Sol y
podria representar una concentracion de la agrupacion”. Ademds, deriva una
edad del orden de 5x10°® afhos para dicho ciimulo.

Posteriormente, Herbst y Havlen (1977) realizaron fotometria UBVRI fo-
toeléctrica y fotografica de 700 estrellas distribuidas en la zona de AraOB1.
Los miembros de la asociacion fueron identificados en base a diagramas color-
magnitud y a sus enrojecimientos. Mediante el ajuste de la Zero Age Main
Sequence (ZAMS) al diagrama (U — B)o — V4, obtuvieron para NGC6198 una
distancia de 13204120 pc. Usando el punto de entrada como indicador de
edad, llegaron a la conclusiéon de que NGG6193 tendria una edad similar a la
del cimulo de la nebulosa de “Oridn”, es decir, unos 3x10° afnos.!

Sobre la base de un estudio espectroscopico de los miembros mas conspicuos
de NGC6193 se encontr6 que el cimulo posee una velocidad radial baricentral
de unos -29 km/seg (Arnal et al. 1988).2

En cuanto a las estrellas pertenecientes al mismo, cabe destacar a HD150135

y HD150136. La primera es de tipo espectral O7V y la segunda es un sistema
binario de gran masa constituido por un par O5:V+06 (Arnal et al. 1988).
Debido a que ambas estrellas tienen un tipo espectral temprano, poseen un
elevado flujo de fotones en el continuo de Lyman. En consecuencia, son las
principales reponsables de la ionizacion de la regién Hit RCW108, en la que la
asociacidn se encuentra inmersa.
Mediante la observacion de lineas de recombinacién fueron realizados dos es-
tudios del gas ionizado de la regién RCW 108. En un caso, se obtuvo una
velocidad para el gas de -20+2 km/seg [H166c, Cersésimo 1982] y en el otro
de -25+6 km/seg [H109«, Wilson 1970].

Ademads de la asociacién OB, Herbst (1974, 1975) identificé en la zona a la
asociacién R AraR1 cuyos miembros mas importantes son problablemente ob-

1Para més detalles sobre la estimacién de la edad de Orién puede ser consultado Walker
(1969).
?En el texto todas las velocidades son medidas respecto al Local Standard of Rest (LSR)



jetos estelares de tipo espectral B. Dada la presencia de nebulosas de reflexién,
se puede afirmar que AraR1 se halla inmersa en una nube polvo cercana a
RCW108.

Unos 15 al oeste de la posicién de las estrellas O anteriormente men-
cionadas, es posible observar en las imagenes épticas de la regién un borde
brillante de emisién que separa la regién RCW 108 de una zona de elevada
extincién. La posicién de esa discontinuidad en el brillo superficial, represen-
taria la ubicacién del frente de ionizacion de la regién HII propagandose en el
interior de una nube molecular adyacente.

Por presentar tal aspecto morfolégico, RCW 108 fue parte de una muestra
utilizada en un estudio estadistico de los efectos dindmicos de las regiones Hi1
sobre la formacién estelar (Yamaguchi et al. 1999). Para ese trabajo fueron
seleccionadas nubes pertenecientes al catdlogo de Sugitani & Ogura (1994),
observables en el cielo austral. En particular, los autores escogieron zonas
de nubes moleculares que mostrasen evidencias de que el gas molecular se
encontraba asociado fisicamente con regiones HIl. Dentro de cada una de las
mismas seleccionaron a su vez dos regiones de interés, a saber: una en la que
se halla la interfaz entre la regién Hil y la nube molecular (denominada “zona
cercana”) y otra (llamada “zona alejada”) que muy posiblemente no interactie
con la regién HIL
Para cuantificar los efectos de la supuesta interaccién derivaron la relacion
masa luminosidad “M/L” para las dos areas de cada nube. En ese cociente, M
representa la masa molecular que se encuentra en cada zona, y L 1a luminosidad
que se origina en los objetos estelares probablemente asociados a la misma.
La relacion M/L encontrada por Yamaguchi et al. para la “zona cercana”
result6 ser un orden de magnitud superior que la correspondiente a la “zona
alejada”. En base a estos resultados, sugirieron que la formacién de estrellas
de gran masa podria ser activada por la compresion del material molecular
ocasionada por las ondas de choque y/o frentes de ionizacién que se forman
por la expansién de las regiones HiI dentro de las nubes moleculares.

Observaciones llevadas a cabo en transiciones moleculares, permitieron de-
tectar la presencia de emisién molecular proveniente de las zonas de mayor
extincidn presente en las imagenes épticas de AraOB1. Las especies molecula-
res observadas fueron OH (1667 MHz, Caswell et al. 1974), H,CO (Whiteoak
& Gardner 1974) y CO (Whiteoak et al. 1982). El material molecular muestra
emision dentro del rango de velocidades comprendido entre -22 y -24 km/seg.
Las mencionadas observaciones formaron parte de proyectos de investigacién
mucho més amplios en los cuales no se abord¢ la problematica sobre la posible
relacién entre esos complejos moleculares y AraOB1. Dicho enfoque hace que
estos trabajos no puedan ser considerados como un estudio sistematico acerca
de las propiedades fisicas y dindmicas del material molecular.

La distribucién del gas neutro en la zona de AraOBI fue estudiada por
medio de la emisién de la linea de A~ 21 cm de H1 (Arnal et al. 1987). Dichos



autores informaron que habian detectado en la zona una estructura de Hi en
expansién, que se encontraria a una distancia de 1200 pc y tendria una edad
de 4 x 107 afios. La velocidad de expansién de la misma seria de unos 12
km/seg y su centroide podria encontrarse en las cercanias del cimulo abierto
NGC6167.

La apariencia nebulosa y filamentaria que la regién presenta en imagenes
6pticas llevé a Herbst y Havlen (1977) a proponer que el origen de NGC6193
podria estar vinculado a un evento explosivo. Sugirieron que el mecanismo
causante podria ser la interacciéon de las nubes moleculares con el material en
expansion proveniente de una explosién de supernova. Por otro lado, Arnal et
al. (1987) propusieron que las estrellas de NGC6167 fueron las responsables de
la formacién de la céscara de Hi, la que al expandirse interactué con la nube
molecular que se ve en las cercanias de NGC6193. Como consecuencia de
este proceso pudo haberse desencadenado la formacién del cimulo en la nube.
Posteriormente, Rizzo & Bajaja (1994) llegaron a conclusiones similares, en
cuanto a la existencia y propiedades de la cdscara de HI en expansién. Cabe
notar que estos ultimos investigadores plantearon dudas sobre la existencia de
NGC6167 como objeto fisico real, tal como lo sugirieran en su trabajo Briick
& Smyth (1967). Sin embargo, Follatelli (1999) haciendo uso de fotometria y
espectroscopia obtenidas con detector CCD confirmé la realidad del mismo co-
mo agregado estelar. En esta investigacion se derivé una edad para el cumulo
de 5 x 107 afios y se lo ubica a una distancia de 12804180 pc del Sol.

El trabajo observacional realizado por Straw et al. (1987) en el rango de lon-
gitudes de onda de 1.2 ym a 100 pm permiti6 detectar un grupo de fuentes in-
frarrojas compactas dentro de la nube molecular cercana a NGC6193. Dichas
fuentes no presentaban contrapartida optica y fueron identificadas como un
cumulo infrarrojo al que denominaron RCW 108-IR. El mismo presenta una
absorcién visual de ~20 magnitudes en su parte central. Algunas de sus com-
ponentes podrian ser objetos en formacién. Se supone que RCW 108-IR no
superaria el milléon de anos de edad. Inmersa en dicha nube, también se ob-
serva una regién HiI compacta (Goss & Shaver 1970) que se encuentra a una
distancia angular de sélo 1" del ciimulo infrarrojo RCW 108-IR.

En resumen, las diversas evidencias disponibles llevaron a varios autores (Ar-
nal et al. 1987, Rizzo & Bajaja 1994) a sugerir como factible la aplicacién de
la teoria de formacién estelar secuencial desarrollada por Elmegreen & Lada
(1977), para explicar el origen y evolucién de la asociacién AraOB1. El esce-
nario de formacién estelar secuencial sugerido por Arnal et al. (1987) com-
prende una sucesidén de hechos energéticos que fueron modificando el medio
interestelar en la regién de AraOB1, desencadenando la formacién estelar por
etapas.

Dentro de este contexto, una perturbacién en el medio interestelar, probable-
mente causada por la evolucién de las estrellas de mayor masa de NGC6167
podria haber desencadenado eventos de formacién estelar en una nube mo-



lecular cercana al mismo, originando en ella la formacién del cimulo abierto
NGC6193. Esta segunda generacion estelar, con la acciéon conjunta de la ra-
diacién y vientos de sus estrellas habrian impulsado el colapso de otro sector
de la nube, favoreciendo la formacién del cimulo infrarrojo RCW108-IR.

La figura 1 muestra la ubicacion espacial de los objetos estelares que han sido
mencionados anteriormente.

En resumen, motiva hacer este trabajo las evidencias de que el comple-
jo molecular localizado en las vecindades de AraOB1 constiluye un escenario
de formacion estelar activa, por lo que es de interés estudiar las propiedades
fisicas y las caracteristicas dindmicas del medio interestelar en que la aso-
ciacion se encuentra inmersa.

Como objetivo concreto se pretende realizar un estudio a gran
escala de la morfologia y del campo de velocidades del gas molecular
existente en la region.
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Figura 1: En la figura aparecen indicados NGC6193, NGC 61G7, RCW 108-
IR, ARA R1, con un rectdngulo, una cruz sin centro, un circulo y un tridngulo,
respectivamente. El inico de los simbolos que representa la extensién angular
del objeto es el correspondiente al ciimulo NGC 6193.



3 Emisiones moleculares e infrarrojas

3.1 Moléculas en el espacio

La identificacién en el espectro éptico de estrellas brillantes de lineas de absor-
cién H y K del Ca (Hartmann 1904) dié comienzo al estudio cuantitativo del
medio interestelar. Estas lineas de absorcién eran generadas por el paso de la
radiacion estelar a través de nubes difusas que se encontraban entre la estrella
y el Sol, a lo largo de la linea de la visual a la misma. De igual forma, fueron
identificadas otras lineas atdmicas pertenecientes a especies como Na, Fe, Ti,
Mg.

En 1934 con la deteccién de cuatro bandas difusas interestelares en el visi-
ble, surgié la idea de la posible existencia en el medio interestelar de moléculas.
Aunque estas bandas nunca habian sido identificadas, Russell (1935) sugiri6
que su origen podria ser molecular. A fines de la década del 30, se propuso
que las bandas difusas podrian corresponder a las moléculas de CO,, y a la
posible existencia de CH, OH, NH, CN y C; en el medio interestelar (Swings
& Rosenfeld 1937). Entre los afios 1937 a 1941 se corroboré lo predicho. En el
rango 42304 a 4300A del espectro electromagnético fueron detectadas lineas
de absorcién de CHT, CH y CN (Adams 1941).

Si bien se llevé a cabo un estudio exhaustivo del espectro éptico de CHT,
CH y CN en direccion a estrellas brillantes, el mismo no fue suficiente para
discernir el origen interestelar o circumestelar de las mismas (Adams, 1949).
Bates y Spitzer (1951) concluyeron que la formacién de moléculas en el espacio
era un proceso lento y que la radiacién ultravioleta constituiria un mecanismo
muy efectivo para su destruccion, aun en el caso de las moléculas mas simples,
como las diatomicas. El iinico mecanismo considerado por dichos autores para
la formacion de las moléculas fue la asociacién radiativa. En vista de estas con-
clusiones, resultaba dificil explicar la presencia en el espectro 6ptico de rasgos
espectrales que pudieran ser identificados con la presencia de las moléculas
diatémicas CH, CH" y CN, anteriormente citadas.

La primera molécula interestelar detectada en ondas de radio fue el radical

oxhidrilo (OH) en 1963 (Weinreb et al. 1963). La existencia de moléculas
en el espacio, mas alla de cualquier duda, no fue reconocida sino hasta dos
afios mas tarde con la deteccién de la emisién maser de OH (Weaver 1965)
proveniente de regiones H 11 (Gundermann 1965) y, definitivamente, a partir
del descubrimiento de la emisién de vapor de agua (H,O, Cheung 1968) y la
correspondiente a transiciones del amoniaco (N Hz, Cheung 1969).
Luego de estos resultados no quedaron dudas de que en algunas zonas del
medio interestelar existian las condiciones propicias para dar lugar a la for-
macién y supervivencia de moléculas. Esto impulsé la realizaciéon de estudios
espectroscépicos del medio interestelar, lo que permitio el descubrimiento de
una gran cantidad de especies quimicas (Andernach 1999).



3.2 Espectroscopia molecular
3.2.1 Introduccién

Una gran cantidad de moléculas poseen una configuracién de niveles de energia
que, bajo las condiciones fisicas presentes en el medio interestelar, pueden ser
excitadas apreciablemente. Los mecanismos de excitaciéon son fundamental-
mente colisionales o radiativos.

Algunas moléculas sirven como densimetros, tal es el caso de C'S, HCN,
HC(C;3. Esto se debe a que la diposicién de sus correspondientes estructuras en-
ergéticas estan simplemente escalonadas por lo que las poblaciones observadas
de los niveles dependen fuertemente de la densidad.

Mientras que otras moléculas actian como termdémetro, al presentar transi-
ciones prohibidas entre algunos de sus niveles, por ejemplo, N Hj.

En particular,'2C'®0 constituye un trazador de la distribucién del gas mo-
lecular interestelar. Esto se debe a su bajo momento dipolar permanente y al
hecho de ser una de las especies mas abundante en el espacio. Usualmente,
sus lineas estdn saturadas, por lo que se necesita otra especie isotépica, *CO,
para obtener una mejor informacién sobre las condiciones fisicas imperantes
en las nubes.

De este breve resumen, se puede asegurar que el estudio de la espectroscopia
molecular permite:
a)-conocer el estado fisico de las regiones en las que se encuentran inmersas, a
partir de la obtencién de temperaturas y densidades ambientales.

b)-a partir de las abundancias, deducir qué reacciones de formacién molecular
son més frecuentes, lo que hace posible inferir las componentes quimicas del
espacio interestelar.

3.2.2 Tipos de transiciones

Cuando dos dtomos se combinan para formar una molécula, los electrones
mas fuertemente ligados de cada 4tomo préacticamente no son afectados, per-
maneciendo unidos a sus nucleos originales. En cambio, los electrones exteri-
ores (o de valencia) son los que desempefian un rol fundamental en este proceso
al ser los reponsables de la unién quimica y de la mayoria de las caracteristicas
fisicas de las moléculas. Debido a la gran diferencia de masa entre ntcleos y
electrones se puede estudiar el movimiento de estos ultimos como si el mis-
mo fuese alrededor de micleos fijos ubicados a una distancia dada unos de
otros. Los niveles de energia de tal sistema se llamaran U,,. Se puede dividir
el problema de la determinacién de dichos niveles de energia en dos partes:

1. Determinar los niveles de energia del sistema de electrones para nicleos
en reposo.



2. Estudiar el movimiento relativo de los nicleos para un dado nivel elec-
trénico. Esto implica considerar a los nicleos como particulas que inter-
actian de acuerdo a la ley U,(r), que es el término electrénico.

Con la resolucién de la ecuacién de Schroendinger, para cada molécula se
conoce la configuracién energética y las posibles transiciones entre niveles. En
particular, se hara un breve resumen de los dos modelos mas simples:a) rotador
rigido y, b) oscilador lineal.

A continuacion, se enuncia la clasificacion de transiciones moleculares:

e transiciones electronicas: energias tipicas del orden de decenas de eV
(electronvolts). Se ponen de manifiesto en el rango dptico y ultravioleta
del espectro electromagnético.

e transiciones wibracionales: originadas por oscilaciones de las posiciones
relativas del nucleo respecto a las de equilibrio. Los rangos de energia
van de 0.1 a 0.01 eV, correpondiente a la parte infrarroja del espectro.

e transiciones rotacionales: dadas por la rotacion del nicleo con energias
del orden 107% eV. Sus lineas se observan en el rango centimétrico y
milimétrico.

Los elementos de teoria que se describiran tienen como objetivo dar un lin-
eamiento general de los conceptos utilizados para analizar los datos obtenidos
a partir de la emisién de 2C'0O 3 en la transicién rotacional J = 1 — 0 del
nivel vibracional fundamental.

A partir de aqui, se expondrd un resumen de la parte tedrica que tiene
aplicacién directa para el andlisis de las observaciones realizadas como parte
de esta investigacion.

3.2.3 Transiciones rotacionales

En primer lugar, para estudiar transiciones rotacionales puras, una molécula
diatémica puede representarse como un sistema constituido por dos masas
puntuales unidas por una barra rigida.

Para, este sistema, la energia de rotacién alrededor de un eje perpendicular
a la linea que une los nucleos y pasa por el centro de masa es:

1
Erat = _Iwz
2

3De aqui en adelante se sustituira 2C*%0 por CO
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siendo I, el momento de Inercia de la molécula respecto a su centro de masa

2
_ Mg

1
2

donde 7y es la distancia media entre nicleos y ,u, la masa reducida del sistema

. mi + mo
mimsa
El momento angular tiene la direccién de w, la velocidad angular de rotacion,

y es

L=1w
La relacién entre L 'y E,q es,
L2
Ero = 57
Y

De la mecanica cuantica se obtiene que el impulso angular esta cuantificado
en forma discreta, por lo que la energia tiene como valores posibles a

E;=h2rBJ(J+1) J=0,1,2, (1)

que dependen del nimero cudntico rotacional, (J), y de la constante rotacional,
B. Esta ultima se define como,

_h
drxl

Cuando la energia rotacional aumenta, hay un estiramiento de la molécula
debido a un efecto centrifugo, por lo que a la ecuacién (1) se le agrega un
término adicional,

Brot = B27BJ(J + 1) — hD(J(J + 1))?

en la cual D es la denominada constante centrifuga.
La regla de seleccién para una transicién rotacional es

AJ = =1

La radiacién emitida al pasar de un nivel con (J+1) a uno J, tiene una fre-

cuencia dada por

,/:E(”—l)h__E_(J_)ZQB(]+1)

Los espectros rotacionales se observan en las ventanas infrarroja y de
radio del espectro electromagnético. Por ejemplo, la transicién rotacional
J =1 — 0, del nivel vibracional inferior de las moléculas formadas por las es-
pecies isotépicas mas abundantes del CO y HC'N se observan a una frecuencia
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de ~ 115 GHz y de 90 GHz, respectivamente.

Para que una molécula posea un espectro rotacional, debe tener momento dipo-
lar eléctrico permanente, ya que este interviene tanto en el proceso de emision
como en el de absorcién. Por un lado, en el proceso de absorcion de radiacion
por parte de la molécula, dicho momento interactia con el campo eléctrico de
la onda incidente. Por otro, la rotaciéon del dipolo es la responsable del proceso
de emisién de radiacion.

Por tal motivo, las moléculas que no tienen momento dipolar eléctrico perma-
nente, no pueden generar estos espectros. Tal es el caso de las moléculas
diatémicas homonucleares como el Hy, el Oy, el Ny. FEn consecuencia, la
molécula de hidrogeno, el elemento molecular mds abundante no puede 0b-
servarse por medio de un espectro rotacional en ondas de radio.

3.2.4 Transiciones vibracionales

En la seccién anterior se supuso que los nicleos estaban en posiciones relativas
fijas. Pero en realidad describen un movimiento que depende de la forma del
potencial central a la que estdn sometidos.

Dada una configuracion electrénica, el movimiento en un potencial central
puede separarse en dos términos, uno que da cuenta del movimiento angular y
otro del radial. El primero se analizé con el modelo de rotador rigido. Mientras
que para el segundo se debe conocer la forma explicita del potencial.

Existe una expresion empirica que reproduce con bastante precision la energia
potencial de un estado ligado de una molécula diatémica para una configu-
racion electrénica dada. Segun el nivel electrénico, varian los pardmetros de
dicha expresion. Tal aproximacién es el llamado Potencial de Morse

P(r) = D,(1 — exp=®r=7))2

en la cual:

o7, es la separacién de equilibrio de los nicleos constitutivos de la molécula.
oD, es la energia de disociacién de la misma para el valor minimo de la energia
potencial

Por ejemplo, en el caso de CO, D, vale 11.1 eV. Mientras que para el OH,
4.8 eV.

Si la molécula se encuentra en un estado proximo al de minima energia,
el potencial de Morse puede aproximarse por una pardbola. En este caso la
ecuacion de Schrédinger unidimensional para una particula de masa p, tiene
solucion exacta. El movimiento resultante es arménico simple y la energia esta
cuantificada.

Los niveles de energia donde v es el nimero cuantico vibracional estin dados

12



por
1
EU:(U+§)hw0 v=0,1,2,3,...

Como la regla de transicién es la siguiente
Av = %1

wp es la dnica frecuencia absorbida o emitida en una transicion.

3.2.5 Espectro rotovibracional

La energia molecular debida a la rotacién y a la vibracién, se puede expresar
combinando lo ya visto, o sea:

1
E=EU+ET=(v+§)hwo+hBJ(J+1)

En general, la cantidad #°/2I es mucho menor (107* eV) que hw, (10~
eV). Asi, a cada nivel vibracional le corresponde una sucesién de niveles rota-
cionales.

El espectro de rotovibracion es el resultado de las transiciones entre dos
niveles rotacionales pertenecientes a dos niveles vibracionales distintos.

El mismo tiene las siguientes reglas de seleccién:

AJ =41, Av=+1
Dicho espectro estd formado por lineas que aparecen a las frecuencias:
v=u+2Be(J+1), J=0,1,...

No consideraremos las transiciones electrénicas de una molécula ya que el
tratamiento de las mismas escapa al objetivo de esta tesis.
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3.3 Obtenciéon de parametros fisicos a partir de las ob-
servaciones

En las siguientes secciones se verd cémo en base a observaciones de transi-
ciones rotacionales del nivel vibracional inferior de una especie molecular, se
pueden derivar los pardmetros fisicos y dindmicos que caracterizan a una nube
molecular dada.

En particular, se verda que se puede inferir la temperatura cinética, la den-
sidad de columna de la molécula y la masa de la nube en la que se encuentra
inmersa, a partir de la observacién de transiciones rotacionales de diferentes
isétopos de CO.

3.3.1 Temperatura de excitacion (Te;.)

La transicién rotacional J = 1 — 0 involucra dos niveles de energia.
Si se supone equilibrio termodindmico, el cociente de las poblaciones entre
estos dos niveles estara dado por la ecuacién de Boltzmanm,

n _Es-E; _ _hv
—S = &e kTezc — &e kTezc (2)
n; G 9i

donde:
ns = densidad numérica de moléculas “en el estado J=1, v=0
n; = densidad numérica de moléculas en el estado J=0, v=0
E, = energia correspondiente al nivel superior J =1, v=0
E; = energia correspondiente al nivel inferior J =0, v=0
hv = E; — E;
gs = peso estadistico del nivel superior
¢; = peso estadistico del nivel inferior

La temperatura que figura en la ecuacién (2), se denomina Temperatura de
excitacion. Para calcular la misma, se supondra que la configuracién energética
de la molécula puede considerarse constituida por dos niveles ligados. Ella
puede obtenerse a partir de la ecuacién de balance detallado que se aplicara a
dicha configuracién. Tal ecuacién da cuenta del equilibrio que existe entre los
procesos que pueblan y despueblan los niveles involucrados en una transicién.
Particularmente, los mecanismos que despueblan el nivel superior se describen
por medio de los coeficientes de Einstein Ay, By; y, Cy; que especifican la
probabilidad, por unidad de tiempo y de volumen, que pueda dar lugar a una
transicién del nivel superior (s) y al inferior (Z) por emisién espontdnea Ag;,
por emisién inducida By;, y por colisiones Cj;, respectivamente.
La probabilidad de que el campo radiativo y las colisiones pueblen el nivel
superior estan dados por los coeficientes de Einstein de absorcién inducida By;

‘De aqui en adelante, se hara referencia a n, y a n; como “densidad numérica de
moléculas” en el nivel superior e inferior, respectivamente.
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y de excitacidn colisional C§;, respectivamente.

La variacién neta del numero de moléculas por unidad de volumen y de tiempo
en cada nivel es lo que se gana por absorcién menos lo que se pierde por
emisién. En situacién de equilibrio, esas variaciones son nulas y se dice que
las poblaciones estan en equilibrio estadistico. Formalmente esta condicién se
escribe como la ecuacion de balance detallado, a saber:

Uz [Asi + UVBSi + Csz] =1y [UI/Bis + Cis] (3)

donde U, es la densidad del campo de radiacién generada por un cuerpo negro
a la temperatura 7T,,4 que incide sobre la molécula. Asi,

_47r

U,
donde °

c ekTrad —]_

Suponiendo que la distribucién de velocidades relativas entre las particulas
que colisionan es maxwelliana, la relacién entre los coeficientes colisionales es

hy,

Csi = is(e_m?: - 1)

donde vy es la frecuencia correspondiente a la transicion entre los dos nive-
les. Ademads si se tiene en cuenta la relacién entre los coeficientes de Einstein
Asia Bsi y Bis

gsBsi = g’iBis

CS

B 8rhud 9s

y haciendo uso de la ecuacién (2) y reemplazando las relaciones anteriores,
con la simplificacién g; = g;, en la ecuacién (3) puede obtenerse la siguiente
expresion para la temperatura de excitacion

9:Bis Agi

Trad + T*%:'f
Teve = 477 (4)
+ AsiTyin

donde h
Yy
T = —
k
El valor de T,,. dependera de la relacién entre Cy; y Ay; al determinar el

factor de peso en la ecuacién (4), de la contribucién de la temperatura de

SLa expresién B, (Temperatura) se refiere a la funcién de Planck. En este texto se utiliza
como variable a la frecuencia simbolizada por v.
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radiacion y de la cinética las cuales caraterizan al campo de radiacién y a las
colisiones, respectivamente. El cociente de poblaciones entre los niveles rota-
cionales, puede entenderse como una media pesada por la importancia relativa
de los procesos radiativos y colisionales. :

a) Si Cy; < Ay

Como predominan los mecanismos radiativos sobre los colisionales, la poblacién
de cada nivel se debe fundamentalmente al decaimiento espontaneo y procesos
inducidos por el campo de radiacion. (Teze — Traq)

b) Si Cy; > A

Predominan los procesos colisionales sobre los radiativos. En este caso, la
temperatura de excitaciéon toma un valor préximo a la temperatura cinética
de la particula con la que colisiona la molécula. En esa situacién se dice que
la transicién de la molécula estd termalizada (Teze — Tiin)-

Puede definirse un pardmetro que también permite inferir cudl de los co-
eficientes tiene mayor peso en la ecuacién (4). Tal cantidad es la llamada
densidad critica que es la densidad minima de la molécula responsable de las
colisiones, a partir de la cual se alcanza la termalizacién de la transicién mo-
lecular. Dada las abundancias del medio interestelar, las colisiones con la
molécula de hidrégeno H; es la que debe considerarse como principal causante
de excitacién y desexcitacién colisional.

La expresion en términos microscopicos, de la densidad critica estd dada
por

Cu
Ngpiy = —= (5)

av
en la cual o es la seccién eficaz de colisién, y v es la media correpondiente a
la distribucién de velocidad relativa entre las particulas que colisionan.
Como en este caso T,;. es un valor préximo a Tj;,, puede ser escrita como
un fraccién apreciable de esta ultima, por ejemplo T,,. = 0.97};, usando la
ecuacion (4) se llega a que la densidad critica es

0.9T% — Tyaq) Ass
Nerit = ( i 1 d) 1 (6)
T*01.45 x 13T, (£ + +)2

donde p; y po son los pesos moleculares de las especies que colisionan entre
si. De la ecuacién (6) se ve que la densidad depende directamente de Ay, cuya
expresiéon es proporcional a

J+1
2J+3
de la cual puede notarse que las moléculas con mayor momento dipolar y/o

transiciones entre estados més excitados, tendran tasas de emisién espontanea
mayores. En consecuencia, los niveles de esas moléculas seran dificiles de

Ay VU3, J—=J-1 (7)
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poblar en forma colisional.

A modo de comparacién, en la Tabla 1 aparecen las densidades criticas
correspondientes a distintas especies moleculares. Se supone que todas estan
sujetas a las mismas condiciones ambientales. Como ejemplo, se supone un
medio con una temperatura cinética de 10 K y como unico campo radiativo al
de fondo césmico (T, = 2.7K). Las transiciones listadas corresponden a una
de tipo rotacional J =1 — 0

Molécula Frecuencia A (1078) | nerr (10%)
de transicién[GHz] | [seg™!] [em™3]
cO 115.34 7.5 7.1
NH; 23.2 17 98
CS 48.0 180 340
HCN 88.7 2500 1900

Tabla 1: Comparacion de densidades criticas para diferentes especies molecu-
lares

La transicion rotacional de la molécula C'O tiene la menor densidad critica.
Por lo tanto, al necesitar menor cantidad de moléculas de H,, el CO alcanza
mas facilmente la condicién de termalizacion en comparacién con el resto de
las especies que aparecen en la tabla mencionada.
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3.3.2 Obtencién de la temperatura de excitacién a partir de las
observaciones

El campo de radiacién puede ser descripto en términos de la Intensidad es-
pecifica, cantidad que en el espacio libre es independiente de la distancia. La
radiacién interactida con la materia, hecho que se pone de manifiesto con la
generacién de lineas observadas en los espectros estelares!!!!

Formalmente, la interacciéon con la materia es expresada por medio de la
denominada ecuacién de transporte. Dicha ecuaciéon expresa que el cambio
de la intensidad luego de pasar por una capa de material de espesor d! serd
igual a la diferencia entre la radiacién absorbida por el material y la emitida.
Macroscopicamente, la respuesta del material esta descripta por x, y €, que
son los coeficientes de emisién y absorcién volumétrica ©, respectivamente.

La ecuacién de transporte puede escribirse como,

dl,
dl

=—kl, +e¢, (8)

En particular, nos interesa ver la solucién de la misma para la linea gene-
rada por la transicién rotacional J =1 — 0.
Integrando la ecuacién diferencial (8), desde la regién de emisién hasta el de-
tector 7 de la radiacién se llega a que la Intensidad especifica recibida estd
dada por:

(1= e ) )

Ky

I,(lg) = I,(0)e~ ™) 4

7, = / kodl  es la profundidad éptica

que se define como la inversa del camino libre medio de un fotén de frecuencia
v, I,(so) es la radiacién recibida por el instrumento, y 1,(0) es la radiacién
incidente sobre la capa de material mas alejada del observador.

Sustrayendo I,(0) de la ecuacién (9) y definiendo

AL, = L,(ly) — L,(0) (10)
la ecuacién (9) queda:
Al = (2 = 1,(0))(1 = e7() (11)

Por otro lado la opacidad de la linea se puede expresar como

6Los coeficientes de emisién y absorcién pueden expresarse en diversas unidades, por
ejemplo, por unidad de longitud, de masa, de volumen. En este trabajo se adoptara la
dtlima unidad mencionada

"hace referencia al telescopio
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1,(0) I,

dl

Figura 2: Material de espesor 'dl’ que interacciona con la radiacion

Lay

(Intensidad recibida
por el detector)

Linea debase) 10 {pum v*“/J\ (.

v ,YV\I L4 V\

V

Figura 3: Gréafico representativo de la ecuacién (10)

Ky

— )‘2Asifa(1/) lgs - ’I'Z;| (12)

8 ;
fa(v) es la funcién que describe la forma del perfil normalizado de la linea de
absorcion.
y la emisividad por,
vhAg fe(v)

v =T 13
€ ym— (13)

fe(v) es la funcién que describe la forma del perfil normalizado de absorcién.

Si suponemos que el perfil de absorcién y emisién son descriptos por la mis-
ma funcién f, (f, = fe(v) = fo.(v)), efectuando el cociente entre las ecuaciones
(13) y (12) y usando la relacién entre las poblaciones de los niveles (ecuacién
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(2)) se obtiene,

9h1d
gy 2”1 By(Tue) (14)

T*
Ky € eTeme — 1

La Intensidad incidente sobre la concentracién molecular y la recibida por el
instrumento estan caracterizadas por cuerpos negros cuya temperatura son
Trea ¥ 15, respectivamente:

2h13 1
I,,(O) = 0 T = Bu(Trad) (15)
c eTrad — 1
2h? 1
AL(0) = ——— = B,(T)) (16)

7 T
el —1

Si no hay ninguna fuente préxima al conglomerado molecular, la tnica
fuente de radiacién presente es la de fondo cdsmico cuyo valor es de 2.7 K.
Finalmente, reemplazando las ecuaciones (14), (15) y (16) en (11), se ob-

tiene
B,(Ty) = (By(Texe) — Bu(Traa))(1 — €7™) (17)

Luego de realizar ciertos pasos algebraicos en la ecuacién (17), se llega a que
la Temperatura de brillo para la linea observada resulta ser

Tb<u>=T*( e )(1—e—“> (18)

eTezc — 1 eTrad — 1

Es necesario precisar qué se entiende por temperatura de brillo. Ella se de-
fine como la temperatura que tendria un cuerpo negro que emite la intensidad
de radiacién observada.

Si la linea es opticamente gruesa (7 > 1) la ecuacién (18) se reduce a,

Tb(u)zT*( SR — ) (19)

€Texe — 1 eTrad — 1

A partir de la ecuacién (19), conociendo Ty(v) y Traq, Se obtiene la tempe-
ratura de excitacion.
A modo de ejemplo, se tomard un medio en el que la distribucién de veloci-
dades de la especie molecular H, se encuentra caracterizada por Tk, ~ 10 K,
donde el unico campo de radiacion presente es el correspondiente a los 2.7 K.
En el caso en que las colisiones predominan 7,,. ~ 10 K y T, ~ 6.7 K. En
cambio, si predominan los procesos radiativos, Te,. ~ 2.7, de la ecuacién (18)
se deriva que la linea serd muy débil para ser observada. Entonces, cuanto
mayor sea T, mas ficilmente podrd ser detectada la emisién molecular.
Con el ejemplo anterior se mostré que 7,,. se incrementa con la predominio
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de los procesos colisionales frente a los radiativos. Ya se habia visto que bajo
esta condicién, T,,. de la transicion se termalizaba.

En conclusién, la observacién de una linea intensa permite inferir un parametro
fisico caracteristico de la nube, Tj;,.
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3.4 Calculo de Densidad de Columna
3.4.1 Observacién de la misma transicién en dos especies isotépicas

La densidad de columna de una determinada especie molecular (o atémica) se
define como el nimero de dicha especie (0 d4tomos) contenida a lo largo de la
linea de la visual dentro de un cilindro cuya base posee un area de lem?.

Si dentro de una transicién seleccionamos la poblacién del nivel superior (n;)
entonces, la densidad de columna Ny es,

N, = / nydl (20)

Veamos en funcién de qué cantidades puede expresarse la densidad de colum-
na:

Si la relacién de poblaciones entre distintos niveles de energia obedece la dis-
tribucion de Boltzmann.

E = %6_ k'}feua:c (21)
ng G
Reemplazando (21) en (20):
N, = N e vt (22)
9i

Ademas la opacidad estd dada por la ecuacién (12) (que se repite para facilitar
la lectura)

Ky =n; — ng
8

)

_ NAf(v) [gs ]

y la profundidad éptica,
T, = / kil (23)
reemplazado las ecuaciones (12) y (22) en dicha definicién, se obtiene:

hv

)\QA”-f(l/) Js o hu
= 71\/};— 1— kTexc
T, - gi( e~ FTesc ) (24)

De la ecuacién (24) puede apreciarse que la densidad de columna depende
de gs, gi, Asi, f(V), 7y ¥ Teze. Dos de estas cantidades son desconocidas: 7, y
T,.:c. En nuestro caso se quiere obtener la densidad de columna de CO. Si
se cuenta con emisiones de dos especies isotdpicas, una que da lugar a una
linea épticamente delgada (ej: *CO) y la otra a una linea pticamente grue-
sa (12C0), se puede proceder en base a los siguientes criterios (Dickman, 1978):

a)-La temperatura de excitacion de la transicién J = 1 — 0 de las moléculas
no presenta un gradiente a lo largo de la linea de la visual.
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b)-Las distintas especies isotépicas tienen la misma temperatura de ex-
citacion la que a su vez coincide con la temperatura cinética del gas.

¢)-El CO es 6pticamente grueso.

En base a las suposiciones mencionadas, del perfil de emision de las especie

épticamente gruesa de CO puede derivarse la temperatura de excitacién (Ver
ecuacién (19)).
Una vez conocida la misma, se puede despejar la profundidad 6ptica de la
linea 6pticamente delgada (**CO) usando la ecuacién (18). Derivada 7, para
la transicién del isétopo 6pticamente delgada, y usando T, inferida a partir
de la linea del is6topo 6pticamente grueso, empleando la ecuacién (24) se puede
derivar N;. Debe recordarse que ésta representa sélo la densidad de columna,
del nivel inferior de la transicién del is6topo para el cual la linea es 6pticamente
delgada.

Como el objetivo es obtener la densidad de columna de la especie molecul-
ar CO, deben efectuarse otros calculos adicionales. En resumen, los mismos
involucran:

a)- Encontrar la densidad de columna total para la especie 4pticamente
delgada, suponiendo que la de los distintos niveles se encuentra en equilibrio
termodinamico:

Ni g; _hy
= = (1 — eFTezc 25
Ntotal Q( ) ( )

y Q es la funcion de particién para este isétopo

hBeJ(J+1)

Q = gje kTezc(J) (26)

gJ=2J+1 (27)

Si hB, < kT, empleando el desarrollo en serie de Taylor de la exponencial
puede mostrarse que Q se reduce a:

kT

@~ hB,

(28)

b)- Relacionar la densidad de columna de esa especie isotépica, con la
densidad de columna de los otros isétopos del CO, es decir, que la densidad
de columna de la especie quimica serd la suma de las contribuciones de cada
especie isotdpica,

Niotat(CO) = N(CO) + N(**CO) + N(CV0) +
N(C®O) + N(®CY0) + N(3*C®0) + ... (29)
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Si se supone que las densidades de columna de las distintas especies isotopicas
guardan relacion con las abundancias isotépicas de los &tomos constituyentes,
del monéxido de carbono, que se hallan presentes en la Tierra, por ejemplo:

N(CO)  N(C)

NOSCO} = NG) ™ 81 (30)
N(CO)  N(C)N(O)
N(Cw0) ™ NCIN0) ™ 500 (31)
N(€O) _ NON©) o =00 (32)

N(BC1B0) ~ N(BC)N(180)

usando las ecuaciones (30), (31) y (32), se reemplazan las abundancias de
N(BCO) y N(33C'0) en funcién de N(CO) en la ecuacién (29), resultando

Niota(CO) = N(CO) +1.23 x 1072N(CO) +
2 x 107°N(CO) + 2.5 x 107°N(CO) + ... (33)

La ecuacién (33) permite ver que la densidad de columna total a partir de las
observaciones puede reducirse a la contribucién de los dos primeros términos,

es decir
Niotat(CO) = N(CO) +1.23 x 107°N(CO) (34)

LLamando para generalizar, a la abundancia fraccional isotépica de N(*CO)
respecto a N(CO), (N(**CO)/N(CO)), a entonces:

Niotat (CO) ~ (a + 1)N(CO) (35)

¢)- Como la molécula méds abundante por masa y nimero es Hs, lo que aho-
ra se necesita es derivar la densidad de columna del H, a partir de N0 (CO).
Para ello, se utiliza la denominada abundancia fraccional del CO (X (CO) =
Ntotal(CO)/Ntotat(H2)) (Lang 1978)
Teniendo en cuenta la definicién de abundancia fraccional:
Niotat(CO) (@ +1)N(CO)

Ntota.l(HZ) = X(CO) = X(CO) (36)

De esta forma se obtiene finalmente, Nypzq(Ho)
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3.4.2 Observacién de sélo un isétopo 6pticamente grueso

En el caso de contar sélo con observaciones de un isétopo de monéxido de car-
bono 6pticamente grueso, el método anterior no puede ser aplicado. Sin em-
bargo, empleando datos del mismo existen métodos alternativos para derivar
la densidad de columna del hidrégeno molecular.
En particular, los rayos 7 (gamma) de alta energia producidos como conse-
cuencia de la interaccién de rayos cdsmicos con elementos constitutivos del
medio interestelar pueden ser utilizados, entre otras finalidades, para deter-
minar el cociente entre la densidad de columna del hidrégeno molecular y el
ancho equivalente de la emisién de CO (W¢o), es decir,

¥ - N(H,)

Weo

Los mecanismos dominantes que generan rayos gamma cuyas energias se hallan
comprendidas entre los 30 MeV a 30 GeV son el decaimento de piones pro-
ducidos en colisiones con protones de rayos césmicos y los procesos free-free de
electrones. La interaccion se produce con el hidrégeno neutro y el hidrégeno
molecular presentes en el medio interestelar (Fazio 1967, Stecker 1971).
Como los rayos césmicos penetran uniformemente el medio interestelar y el
mismo es transparente a la radiaciéon gamma difusa, la intensidad de los mis-
mos observada en una dada direccién del cielo, I,(l, b), puede expresarse como
la suma de las contribuciones provenientes de distintas fuentes, a saber;

I,y(l,b) :IH1+IH2 +Ids+Iog+Ibg (37)

donde Iy, I,, 145, 1,9 son las intensidades originadas en las interacciones de
los rayos césmicos con el gas atéomico y molecular del material interestelar,
proveniente de fuentes discretas y la emisién extragaldctica, respectivamente.
Finalmente, I, caracteriza a la emisién de fondo.

Por otro lado, es razonable suponer que Iy, se encuentra distribuida como
N(H1) e Iy, como Weo. Ademds, si la contribucién de las fuentes localizadas
es despreciable, la ecuacién (37) puede expresarse como,

L(l,b) = AN(H1) + BWco + C (38)

donde C representa la contribucién de fondo (I,,) y la extragalactica ().
Suponiendo que la emisividad de rayos gamma por dtomo de hidrégeno, g,
es uniforme en nuestra Galaxia, las tasas proveniente del hidrégeno atémico
y molecular serdn Iy, = (¢S/4n)N(H1) y Iy, = (¢S/47)2N(H,), respectiva-
mente, donde S es la superficie colectora efectiva del detector de rayos gamma
y N(H1) y N(H,) la densidad de columna del hidrégeno neutro y del molecular,
respectivamente. . En consecuencia, A = ¢S/4n y B = (¢S/47)2N(H,)/Weo,
por lo que N(H;)/Wco resulta ser B/2A. Asi, si se conocen las cantidades B
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y A, podemos determinar X.

En consecuencia, si se cuenta con observaciones de rayos v, de Hi y de CO
de una cierta regién del cielo, podemos aplicar a la misma el modelo anteri-
or mediante el método de maxima verosimilitud. Este consiste en ajustar los
valores A, B y C del modelo (ecuacién (37)) de tal forma que maximicen la
probabilidad de obtener la distribucién de rayos gamma observada. Entonces,

Np
Qt

donde €2 es un factor geométrico, t es el tiempo de integracién de la obser-
vacion, y N, es la tasa de rayos gamma detectados por el instrumento. Los
datos de la emisién de los mismos fueron tomados, en forma separada, de los
relevamientos hechos por los satélites COSB y EGRET. Cabe mencionar que
dada las caracteristicas de los instrumentos utilizados en los mismos, en gene-
ral se tuvo I,y << Iy, por lo que la constante C de la ecuacién (39) representa
principalmente la contribucién de /.

Asi, se construye un mapa de la distribucién espacial de la emisiéon de rayos
gamma, el cual es dividido en una grilla equiespaciada angularmente. Luego,
se cuenta el niimero de fotones de los mismos en cada sector de misma, llamado
bin. Si suponemos que la cantidad de fotones recibidos por un bin, Ny, obedece
a una distribucién de Poisson con media /V,, entonces la probabilidad de que
se obtenga un numero total dado de fotones predicho por el modelo serd igual
al producto de las probabilidades de todos los “bins” que conforman la grilla.
Dicho producto tiene la siguiente expresion algebraica, a la que llamaremos L:

L=1]] (%) (40)

bins

(l, b) = AN(HI) + BWgo +C (39)

Los valores A, B y C que maximicen L, seran los escogidos como el mejor
ajuste a las observaciones.

La Tabla 2 lista trabajos en los que se calculé X con el método descripto en el
parrafo anterior (excepto el referido como galazia externa que se la menciona
sélo para fines comparativos). Los complejos moleculares observados ofrecen
ventajas observacionales, como son el hecho de que subtienden grandes angulos
solidos debido a sus distancias y tamanos fisicos, de que se encuentran fuera
del plano galéctico (o hacia la parte externa de la Galaxia) lo que disminuye
la confusién de la superposicién con emisién proveniente de otras zonas.

Para poder comparar los datos de rayos 7 con los obtenidos del relevamiento
de los trazadores del material interestelar (H1 y CO), fue necesario reducir
éstos ultimos a la resolucién angular del primero. Para ello, los datos de
dichos trazadores fueron convolucionados con la funcién PSF (Spread Point
Function) de COSB y EGRET donde el FWHM fue de 2°.3 y 1°.2, respecti-
vamente.

En la Tabla referida se indica el complejo molecular estudiado, el cuadrante
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Regién Cuadrante X,o Autores
estudiada al cual | [10®°mol cm~?]
pertenece [Kkms™1]
Galaxia Estudio 2.3+0.3 Strong et al.(1988)
general
Cepheus Flare 11 23+1.2 Grenier & Lebrun (1990)
11 0.92+0.15 Digel et al. (1996)
Ophiuchus Iv 1.1+0.2 Hunter et al. (1994)
1.1+£0.5 Lebrun & Huang(1984)
Orion 111 26+1.2 Bloemen et al. (1984)
1 1.06 + 0.14 Digel et al. (1995)
Galaxia externa 1,11 6 Sodrosky (1991)
11,1V

Tabla 2: Lista de algunos complejos moleculares en los que fue calculado X

al cual pertenece &, el valor obtenido de X, con su correspondiente desviacién
media cuadratica y la cita bibliografica correspondiente.

A continuacién se mencionan ciertas cuestiones que caben resaltarse de las
regiones que aparecen en la Tabla 2 en funcién de la aplicacién que se les da
en este trabajo:

Cepheus Flare region

Esta region abarca la zona comprendida entre 100° <[ < 141° y 8° < b < 22°.

El trabajo de Grenier & Lebrun (1990) involucra nubes que se encuentran a

una distancia heliocéntrica inferior a 1 kpc, de las cuales las mas préximas

(300 pc) contribuyen con la mayor parte de la emisién de CO.

En cuanto a la discrepancia de los resultados obtenidos en base al empleo de

datos recogidos por diferentes satélites, puede deberse a la resolucién de dos

fuentes discretas por parte de EGRET, que con las limitaciones instrumentales

de COSB no pudieron ser identificadas.

Cabe destacar, que este complejo no posee estrellas jévenes de gran masa, ni

tampoco presenta una regién HII que pudiese calentar el gas local, situacién

completamente diferente a la regién objeto de este trabajo.

Ophiuchus

Se encuentra alejada del plano galactico y subtiende una gran zona compren-

dida por 355° < b < 110° y 15° < b < 25°. El andlisis de Hunter et al. (1994)

arroja como resultado un valor menor que el obtenido para Orién. Los autores

atribuyen esta diferencia, a que Ophiuchus presenta una morfologia que se ase-

meja mas a los cirrus infrarrojos que a los grandes complejos moleculares. La
8

nos referimos a una convencién que permite dividir la proyeccién plana de la Galaxia en
cuatro zonas llamadas cuadrantes. Esto se utiliza en caso de emplear coordenadas galcticas
como sistema de referencia de posicién para objetos astronémicos.
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concentraciéon molecular de Ophiuchus se encuentra fuera del plano galactico,
posee una masa del orden de ~ 10* M, (de Geus et al., 1990). Esta es 10 veces
menor que la derivada del teorema del virial, lo que podria implicar una con-
centracién, que aunque estable, no estd fuertemente ligada gravitacionalmente.
Tales carateristicas son propias de los cirrus, por lo que Hunter et al. (1994)
sugieren que el valor de X deberia ser similar al de los éstos, que es igual a
0.5 £ 0.3 [10%° mol em™2/Kkms~!] (de Vries et al., 1987).

Orion

Abarca la zona del cielo comprendida entre 195° < [ < 220° y —25° < b <
—10°. Esta regién conforma el complejo molecular gigante mas cercano a
nosotros (~ 500 pc), posee una masa ~ 10°M, (Maddalena et al., 1986). Es
una zona con activa formacién estelar, entre los que se pueden mencionar la,
Nebulosa de Orién. Ademads, se encuentra alejada del plano galactico, en di-
reccion hacia la parte externa de la galaxia, por lo que su emisién en rayos
gamma no se confunde con otras que no involucren al material perteneciente
a este complejo.

Primero se hizo un estudio empleando los datos del satélite COSB (Bloemen
et al., 1984) y luego uno con los datos obtenidos por EGRET (Digel et al.,
1995). Ambos utilizaron los mismos mapas de emisién de CO y HI. Por tal
motivo, Digel et al.(1995) suponen que la diferencia se debe a las mayores in-
certezas instrumentales que presenta COSB. Para este instrumento, la I, es
al menos tan grande como la contribucién del gas molecular y tiene una escala
de estructura angular similar a la misma, por lo que si no fue correctamente
tenido en cuenta (substraido) el fondo puede contribuir a Iy, incrementando
el valor de X.

En cuanto a la diferencia que presenta su trabajo con el de Strong et al. (1988),
la cual es del orden del 40 %, Digel et al.(1995) la atribuyen a una variacién
real nube a nube o a una tendencia en el andlisis de la emisién general de la
Galaxia a usar datos de la parte interna de la misma.

Parte externa de la Galazia

Sodroski (1991) realizé un estudio acerca de complejos moleculares situados en
la parte externa de la Galaxia (60° < [ < 300°). Suponiendo vélido la curva
de rotacion galédctica chata, encontré que la mayoria de las concentraciones se
hallaban entre 8.5 y 10.5 kpc (distancia galactocéntrica).

En base a un analisis estadistico de las masas viriales de los complejos mole-
culares junto con las observaciones de monodxido de carbono, obtuvo para X
un valor de 6 x 102°. Este es un factor 2-3 superior que el determinado por los
autores anteriormente mencionados.

Dado que éste trabajo se menciona unicamente con el fin de tener una refe-
rencia al valor de X para la parte externa de la Galaxia, no se detalla con mas
profundidad el método utilizado para derivar el mismo.

Finalmente, debido a la similitud de las caracteristicas fisicas entre el com-
plejo molecular de Orién y nuestro objeto de trabajo, se han escogido como
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referencia los estudios del mismo. Se adopté el valor de X encontrado en el
trabajo de Digel et al. (1995), a saber, 1.06 +0.14. Motiva hacer ésto el hecho
de que los datos de emisién <y estarian menos contaminados con problemas
instrumentales que los utilizados por Bloemen et al. (1984).
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3.5 Calculo de la Masa y de la Densidad media de la
Nube Molecular

Una vez derivada la densidad de columna, Ngo, estamos en condiciones de
estimar el valor de la masa de la nube molecular,

]\4'1.12 = mH2NH2ACO

mpyo es la masa de una molécula de Hy y, Aco es el area de la regién de donde
proviene la emision de la linea observada.

El drea puede calcularse a partir de una cantidad obtenida de las observaciones:
el dngulo sdlido de la zona de emisién (€2). Formalmente este dltimo se define
como el cociente entre el drea proyectada en el plano del cielo y la distancia
entre el observador y la fuente,

A =d*Q

Cabe preguntarse si el drea de emisidn de la linea es representativa de la
extension lineal de la nube. Esto depende de la densidad critica. Si suponemos
que la distribucién espacial de las especies es homogénea, una menor densidad
critica permite una emision dentro de un area mayor del complejo molecular.
Por ende, el angulo sélido que subtiende serd un mejor indicador de la exten-
sién espacial total de la concentracién molecular.

Si nos remitimos a la Tabla 1, puede observarse que especies como CO dan
una buena estimacién del area.

Habiendo calculado la masa de la concentracién molecular es posible derivar
una estimacién para la densidad media de la misma, a través de n = Npg,/I,
donde [ es la extensién ocupada por el conglomerado molecular a lo largo de 1a
linea de la visual. Dicha cantidad se calcula suponiendo un modelo geométrico
para la distribucién molecular. En particular, en este trabajo se supone que
la misma es esférica, por lo que su extensién angular en el plano del cielo
coincide con I Cabe aclarar que la densidad derivada tiene como unidades
moléculas por unidad de volumen. Para obtener la densidad volumétrica, debe
multiplicarse por el peso de una molécula de esa especie.
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3.6 Emisiones en el infrarrojo

Hoy en dia es ampliamente aceptada la idea de que las estrellas de gran masa
en nuestra galaxia se forman principalmente en los nicleos densos de las nubes
moleculares. Dichos niucleos se encuentran ubicados en las zonas interiores de
las mismas (Garay & Lizano, 1999). Ya que las estrellas de tipo espectral O
y B emiten la mayor parte de su radiacién en longitudes de onda inferiores a
los 912 A, generando en su entorno una regién de hidrégeno ionizado. En la
misma o en sus proximidades también se encuentran presentes granos de polvo
los que absorben radiacién estelar en forma directa, o luego de que la misma
haya sido procesada por el gas caliente con el que se halla mezclado. Este
hecho hace que el polvo sea calentado y que re-emita la energia en el infrarrojo
lejano.

En este contexto, un parametro fisico importante es la Temperatura de polvo,
T4, ya que su valor nos da cuenta de la fuente generadora de radiacién.

Las particulas de polvo intercambian energia con el medio que las circunda
como resultado de los distintos procesos de interaccién. En nuestro caso los
procesos de calentamiento y enfriamiento del polvo son radiativos. El campo
de radiacién generado por un cuerpo negro a temperatura 7,4 puede ser el in-
terestelar -IRSF-, o el originado a partir de los fotones emitidos por un grupo
estelar préximo a la concentracién de polvo.

Si se supone que los granos de polvo son esféricos con un radio apréximadamente
de 0.1 um, la potencia absorbida por particula estard dada por(Whittet 1992):

Wans = c(70?) [ Quss(Nurdy (41)

Qabs(A) es el factor de eficiencia de absorcién del grano y uy es la densidad de
energia del campo de radiacién,

47
Uy = ?BA(de) (42)

La potencia emitida por los granos de polvo estda dado por,
Wiaa = 47(ma?) / Qum(N) B(Ty)dv

siendo Qem(A) el factor de eficiencia de emisién del grano y B(Ty) la energia
emitida por el grano de polvo calentado a temperatura 7,. Se supone que el
grano de polvo emite como un cuerpo negro y que Qen(A) es igual a Qgps(A)
(Qem()\) = Qabs(/\) = Q/\)

En situacién de equilibrio, la ganancia y pérdida de energia se compensan.
Por lo que la potencia absorbida es igual a la emitida, o sea: Wy, = Wi,
Cabe destacar que la absorcién ocurre, predominantemente, de la parte ultra-
violeta del espectro, mientras que la emisién tiene lugar en el infrarrojo lejano
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(FIR)®.

El coeficiente @) puede ser calculada con la teoria desarrollada por Mie (1908).
En particular, en el FIR, el tamano de las particulas es mucho menor que la
longitud de onda involucrada. Por tal motivo, se puede hacer uso de la aprox-
imaci6n llamada de particula pequena, por lo que la eficiencia de emisividad
se comporta como un potencia de la frecuencia, Qprr x nu™, donde m se
denomina el indice de emisividad del polvo. Su valor estd comprendido entre
0 y 2, dependiendo del material que constituye a los mismos.

Por lo tanto, resulta que la emisién del polvo puede ser descripta por una dis-
tribucién de Planck modificada que, ademds, es épticamente delgada (Scoville

& Kwan, 1976)
. V3 1
B (Td) =™ X 2h—2,w— (43)
" eFa — 1
En particular, la temperatura del polvo puede ser derivada si se cuenta con los
datos del flujo emitido por el mismo en diferentes frecuencias. Ya que puede

verse segun la ecuacién (43) que el cociente de flujos resulta,

B hvg

v Vi myz€fd —1

5. =G e (44
v Vy eFTs — 1

Si en particular, se usa la base de datos suministrados por el satélite IRAS, se
puede usar la emisién a 60 y 100 pm para determinar 7.

%El infrarrojo lejano se define en este trabajo como la zona del espectro electromagnético
comprendida entre los 3 um a 300 uym
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4 Analisis de datos

4.1 Tratamiento de las observaciones

Las observaciones correspondientes a la transicién rotacional J =1 — 0 del
nivel vibracional inferior (v=0) del is6topo mas abundante del monéxido de
carbono, CO, se realizaron con el telescopio de ondas milimétricas de 1.2 m
de didmetro (HPBW= 8'.7) que la Universidad de Columbia (EEUU) tiene
instalado en el Observatorio Inter Americano de Cerro Tololo (CTIO) Chile.
La transicién observada tiene una frecuencia en reposo de 115.271 GHz.

La regién observada abarcé la zona del cielo comprendida por:

334°.74 <1< 337°.5
-3°0<b< —-0°25

Los puntos observados se encuentran espaciados en 7.5, cubriéndose un rango
de velocidades radiales comprendido entre -52.9 km/seg y 13.2 km/seg.

Las observaciones fueron realizadas usando la técnica de conmutacion en fre-
cuencia, con la banda de referencia ubicada unos 5 MHz por encima de la
frecuencia de la linea. El tiempo de integracién tipico por punto fue XXX
minutos, por lo se que logré obtener un ruido cuadratico medio del orden de
0.2 K 1°. Como analizador espectral se us6 un banco de 256 filtros, cada uno de
los cuales, llamados canales, tiene un ancho de banda de 100 KHz, correspon-
diente a una resolucién en velocidad de 0.26 km/seg a la frecuencia de emisién
del CO. Los datos fueron calibrados y reducidos siguiendo los procedimientos
establecidos para ese telescopio. Posteriormente, las observaciones fueron re-
ducidas con los programas de procesamiento de datos DRAWSPEC y AIPS.
Una de las utilidades del primero de los mencionados, es analizar cada uno
de los perfiles observados en forma individual. Es usual que una vez hecha la
calibracion de los datos, se le sustraiga a cada perfil su correspondiente “linea
de base”, la cual representa parcialmente la respuesta en frecuencia del ra-
diémetro. En nuestro caso, para obtener dicha linea se ajusté un polinomio de
tercer grado a aquellas partes del espectro libres de la emisién de linea prove-
niente de la molécula.

Luego, se puede proceder con el calculo de los momentos de distinto orden
de cada componente presente en el espectro de un punto dado. En el caso de
componentes que presenten cierta simetria, el programa DRAWSPEC también
permite realizar una descomposicién en gaussianas.

Si bien este programa permite obtener informacién sobre cada punto obser-
vado, analizando el comportamiento espacial de los distintos parametros, las
prestaciones del mismo son limitadas. Por este motivo, en una segunda etapa
se decidi6 usar el paquete de tareas AIPS (Astronomical Imaging Processing
System), el cual permite realizar un andlisis méas amplio. Para utilizar dicho

10De aqui en adelante, se abreviara ruido cuadratico medio por rms
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paquete de procesamiento de datos, se construyé con DRAWSPEC lo que se
denomina un cubo de datos. Este consiste en un archivo especial de datos que
contiene un arreglo de perfiles observados dispuestos de acuerdo a un conjunto
de tres ejes coordenados, dos de los cuales corresponden a algin sistema de
coordenadas astrondémicas, y el tercero a frecuencia o a velocidad radial. En
nuestro caso, el cubo de datos es de la forma (v,,b) donde v es la velocidad
radial respecto al Local Standard of Rest, [ representa la longitud galactica, y
b la latitud galactica. Luego, con la tarea IMLOD de AIPS el cubo de datos
esta en condiciones de ser procesado por los otros programas que conforman
el paquete. Una vez hecho ésto, con la tarea TRANSPOS la informacion del
cubo pasa de la forma (v,,b) a (1,b,v).

A partir del cubo de datos pueden generarse, con la tarea SUBIM de AIPS,
archivos que consisten en un arreglo de datos dispuestos de la forma (1,b,v)
donde la velocidad mantiene un valor constante. Comunmente, a estos mapas
se los llama mapas “posicion-posicion” y contienen la distribucién de inten-
sidad detectada para un dado canal. También podemos pensarlos como una
imagen de dimensién n pixels x m pixels, donde n y m representan el nimero
de pixeles contenidos en el intervalo longitudinal y latitudinal de la zona ob-
servada, respectivamente. En nuestro caso, la separacién entre dos puntos
consecutivos observados es de 7.5, por lo que considerando la extensién an-
gular total de la regién estudiada, cada mapa representa una imagen cuyas
dimensiones son de 22 “pixeles” x 22 “pixeles”. Este tamano hace que las
lineas de contorno de intensidad aparezcan demasiado irregulares, dificultando
la comparacién con datos que posean mejor resolucién angular. Para evitar
éste incoveniente, se modificé el numero de pixeles del cubo de datos con la
tarea LGEOM. Asi, dicha cantidad se logr6 incrementar mediante un algorit-
mo que respeta la informacién original, obteniéndose imagenes de tamafo 221
pixels x 221 pixels.

Gréaficamente, el cubo de datos puede representarse como la siguiente terna de
ejes coordenados, donde un corte en velocidad, representa un mapa “posicidn-
posicion”. Dicho esquema puede apreciarse en la Figura 4:

b

(latiwd
galactica)

" Mapa bidimensional
a una velocidad
radial dada

v(velocidad radial)

I
(longitud galactica)

Figura 4: Gréfico representativo del cubo de datos
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Para poder desplegar en forma grafica (en la terminal que deseemos), la
distribucién de intensidad que presentan éstos mapas, se usa la tarea GREYS.
Asi, podemos observar la variacién de dicha intensidad como una graduacién
cromética en tono de grises y/o en forma de lineas de contorno para un dado
nivel de intensidad, lo cual nos permite una facil identificacién de la distribu-
cién espacial de la emisién molecular en cada uno de los mapas. De esta
forma, la mera inspeccién visual de un conjunto de los mismos permite tener
una primera idea del comportamiento cinematico y de la distribucién espacial
del material molecular.

Una vez reducidas las observaciones, la siguiente tarea fue identificar las estruc-
turas moleculares que pudiesen estar vinculadas fisicamente con la asociacién
estelar. Para tal fin se siguieron los pasos que se describen a continuacidn:

a) Se seleccioné un conjunto de sectores de la regién observada con el obje-
to de obtener perfiles integrados en temperatura, los cuales se calcularon con
la tarea ISPEC de AIPS. Con estos se hizo una primera identificacién de los
intervalos de velocidad que presentaban emision.

b) Se construyeron mapas posicidn-posicion.

c) Se establecié un criterio que permitiera determinar cuando estdbamos,
en un mapa dado, en presencia de senal. Para tal objetivo, se determiné el
rms de cada mapa mediante el siguiente procedimiento:

Primero, se graficaron mapas posicion-posicion separados entre si por una can-
tidad igual a la resolucién en velocidad (0.26 km/seg). Se cubri6 todo el rango
de velocidades abarcado por las observaciones.

Luego, fueron seleccionados aquellos mapas en los que no habia evidencias de
la presencia de emisién molecular. En cada uno de los mismos se utilizé la
tarea TVSTAT de AIPS, la cual permite seleccionar una regién del mapa y
obtener cantidades estadisticas que la representan, por ejemplo, el valor medio
de la temperatura de brillo y su correspondiente ruido. Esta tarea fue aplica-
da a distintos sectores de los mapas escogidos. Una verificacién de la eleccién
acertada de mapas libres de senal proviene del hecho de que en ningin mapa
se obtuvo un conjunto de puntos lindantes entre si cuya senal superase en for-
ma sistemdtica el ruido obtenido para cada mapa. Luego, se asigné un valor
de ruido cuadratico medio igual a 0.15 K, el cual representa un promedio de
varias determinaciones independientes.

Dado que finalmente trabajaremos con un conjunto de mapas promedio de n
mapas individuales, se empleé la aplicacion SUMIM de AIPS para generarlos.
Por la ley de propagacion de errores puede decirse que si denominamos como
Oing &l rms de un mapa individual, el correspondiente al mapa promedio serd

Oind

Opr = —1
n2

relacién que se verificé experimentalemte ya que a los mapas promedios tam-
bién se les aplic6 TVSTAT, obteniéndose un valor coincidente con el resultado
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anterior.

c)-Una vez establecido el rms de la serie de mapas “posicidn-posicion”, se
analiz6 el comportamiento de la distribucién espacial de la emisién a lo largo
del intervalo de velocidad observado. Para ello, en cada mapa se consideré
como minima senal al nivel correspondiente a 50. Este punto se desarrollara
en las secciones 4.2.2 y 4.2.3.
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4.2 Caracteristicas generales de la emision molecular en
la zona

4.2.1 Componentes Principales

A los efectos de mostrar el comportamiento del gas molecular en la regién de
AraOB1, se han escogido cuatro zonas en la region observada. Mediante la
tarea, ISPEC de AIPS, se han obtenido los perfiles promedio de C'O en dichas
zonas. En la Figura 5 se muestra un mapa éptico de la zona bajo estudio,
sobre el cual aparecen superpuestas las dreas descriptas en la Tabla 3. En ésta
se listan la posicidn central y el drea angular abarcada por cada zona.

Zona | Posicién Central Area abarcada

i b (/2)
1 336°.87 | —0°.97 2.7
2 336°.25 | —1°.27 3
3 336°.52 | —1°.85 2.5
4 335°.85 | —2°.74 3

Tabla 3: Descripcién de las zonas donde se calcularon los perfiles que se mues-
tran en la Figura 5

La Figura 6 muestra los perfiles obtenidos en las zonas mencionadas en
la Tabla 3. La caracteristica mas prominente que presenta ésta figura es la
marcada diferencia que se observa entre los perfiles promedio.

En efecto, en el perfil correspondiente a la zona 1, la emision de C'O cubre
dos rangos principales, a saber, -50 km/seg a -34 km/seg y -28 km/seg a -20
km/seg, respectivamente. La componente mas intensa, que alcanza el maximo
a ~-45 km /seg, muestra una forma asimétrica con un ala de emision (la corres-
pondiente al ala mds positiva) mucho mas extendida que la otra. La emision
en el rango -28/-20 km/seg, alcanza un maximo en ~ —22.6 km/seg y presenta
un pico secundario cercano a ~ —24 km/seg. Ademds, puede apreciarse (ver
Figura 5) que la zona 1 se ve proyectada sobre una regién del mapa éptico con
una mayor extincién visual.

A su vez, en la zona 2 la emisiéon molecular sélo se encuentra concentrada en
el rango de -27 km/seg a -20 km/seg. El méximo de la emisién se alcanza a
una velocidad del orden de ~ —22 km/seg. Cabe destacar, que en esta zona
no aparece ningun rastro de la que fuera la emisién dominante en la zona 1.
En la zona 3 también estdn presentes dos componentes, menos extendidas en
velocidad que las observadas en la zona 1. Si bien la estructura principal es
similar a la observada en la zona 2, el maximo se halla desplazado en 2 km/seg
hacia velocidades mds positivas, lo que indicaria la existencia de un gradiente
de importancia respecto a lo observado en la zona 2.

37



S
—
8 S

Longitud galactica
8

337 30 00 336 30 " 00 33530 00

Latitud galactica
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sectores donde se calcularon los perfiles de la Figura 6
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Figura 6: Perfiles obtenidos en las zonas indicadas en la Figura 5
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En cuanto a la segunda componente principal, aparece en el rango -11 km/seg
a -3 km/seg, y posee dos maximos: uno en ~ —9 y el otro en ~ —7 km/seg.
Esta ultima estructura no se encuentra presente en ninguna de las otras dos
ZONas.

Por ultimo en el perfil correspondiente a la zona 4, la emisién mas intensa
alcanza un méaximo alrededor de -17 km/seg y se observa una nueva compo-
nente a velocidades positivas, con dos maximos uno alrededor de 1.5 km/seg
y el otro a ~ 3 km/seg.

En resumen, puede decirse que la emisiéon molecular en la zona de AraOB1
posee una distribucién de velocidades que cambia apreciablemente dentro de
la regién observada; extendiéndose de -45 km/seg (Zona 1) hasta 5 km/seg
(Zona 4). En todos las zonas se halla presente una componente bastante
simétrica cercana a los -20 km/seg, variando su extensién en velocidad en una
cantidad cercana ~ 5 km/seg, lo cual indicaria la existencia de un gradiente
de importancia dentro de la zonas seleccionadas.
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4.2.2 Distribucién espacial de la emisién de CO

Las Figuras 7, 8, 9, 10 y, 11 muestran los mapas promedios (lineas de contorno)
superpuestos a la imdgen Optica (tono de grises) de la zona. En dichos mapas
puede apreciarse la distribucién espacial del gas. El rango en velocidad abar-
cado por cada mapa, se escogié en funcién de la presencia de emisién en los
perfiles mostrados de la seccién anterior. El rango de velocidad se encuentra
indicado en el extremo superior derecha de cada mapa.

De los mapas puede apreciarse que:
En el rango de velocidad comprendido entre -45 km/seg y -40 km/seg (Figura
7) la emisién molecular presenta una distribucién extendida, con una clara
tendencia a confinarse hacia el plano galdctico. Ademés, a b ~ —1°.00 los
contornos nos indican la presencia de dos maximos que se superponen parcial-
mente a una zona de absorcién visual.
Entre -27 km/seg a -23 km/seg (ver Figura 8) existe una clara correlacién es-
pacial entre la zona de absorcién visual y las emisiones moleculares. De hecho,
las lineas de contorno de emisién acompanan la lengiieta de absorcién visual,
la cual aparece en el mapa éptico como una zona mas clara en comparacion
con el resto.
Ademads estas concentraciones moleculares se hallan, al menos angularmente,
muy préoximas al camulo NGC6198 y a la interfaz entre RCW108 y la zona de
maxima extincién éptica. Aparecen cuatro maximos bien definidos.
A medida que nos movemos hacia velocidades mas positivas, la distribucion
en el cielo cambia abruptamente. Efectivamente, en la Figura 9 aparecen
emisiones que se extienden alejandose del plano galdctico y hacia longitudes
menores con respecto a la de la asociacién estelar. Se destaca una estruc-
tura prominente, menos conspicua que las anteriormente mencionadas; exten-
diéndose desde | = 334°.9 a [l = 336°.75. La misma presenta una forma parcial
de arco, cuyo centroide se ubicaria en direccién al cimulo NGC6167. Por las
lineas de contorno que aparecen en esta figura, podemos destacar la presencia
de tres maximos. Cuyas coordenadas galdcticas son: (I = 336°.63,b = —1°.74),
(I =336°.25,b=—2°.49) y, (I = 335°.75,b = —2°.75).
A velocidades mds positivas (ver Figura 10), el patrén anterior desaparece
completamente. La emision muestra una clara tendencia a confinarse entre
b~ —1°.00y b~ —2°00, alcanzando el maximo en (I ~ 334°.77, b ~ —1°.00).
Finalmente, en la Figura 11 aparece la emisién desplazada hacia longitudes
menores en comparacion con NGC6193, extendiéndose en direccién opuesta, al
plano galdctico. Las concentraciones no guardan relacién alguna con zonas de
absorcién éptica. Su maximo se encuentra en (I ~ 335°.48, b ~ —2°.00).
En resumen, de este conjunto de figuras puede observarse que la variacién es-
pacial de la distribucién de C'O, no sigue un comportamiento al azar, sino que
revela la existencia de un patrén a gran escala. En efecto, a velocidades de
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Figura 7: Mapa de la emisién de CO (lineas de contorno) superpuesta sobre
una imagen Optica de la zona de AraOB1. El nivel inferior de las lineas de
contorno es de 120 (0 = 0.038K). El espaciado entre lineas también corres-
ponde a 120. El 4rea cubierta por NGC6193 se encuentra delimitada por el
rectangulo, mientras que el centroide de NGC6167 se indic6 con un signo”+”.
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Figura 8: Idem Figura 7.
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Figura 9: Idem Figura 7, excepto que en este mapa o = 0.05K.
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Figura 10: Idem Figura 7, excepto el espaciado entre lineas el cual corresponde
a 30, con 0 = 0.05K.
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Figura 11: Idem Figura 7, excepto el espaciado entre lineas el cual corresponde
a 60, con 0 = 0.03K.
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~ —40 km/seg se halla concentrada hacia el plano galdctico, mientras que a
medida que avanzamos hacia velocidades radiales mas positivas, la emisién se
corre hacia latitudes menores, encontrandose material molecular asociado con
regiones de alta opacidad éptica ubicada en las cercanias de NGC6193 a una

velocidad préxima a -25 km/seg.
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4.2.3 Estructuras posiblemente vinculadas con AraOB1

Con el fin de profundizar sobre la posible vinculacién fisica entre AraOB1 y
alguna de las concentraciones de C'O observadas, se adoptaron los siguientes
criterios:

a)- El acuerdo morfolégico existente entre la posiciéon de las nubes molecu-
lares con la zona de oscurecimiento de la regién 6ptica y con la interfaz de la
regién Hit RCW 108.

b)- El rango de velocidades de las concentraciones moleculares que mues-
tran acuerdo morfoldgico debe ser similar al de la velocidad radial de RCW108,
al de la velocidad radial de las transiciones observadas en otras especies mole-
culares, y a la velocidad radial del cimulo. Por tal motivo, se centré el analisis
de la distribucién espacial de la emisién molecular en el rango -27/-18 km/seg.
En la Figura 12 puede apreciarse las zonas comprendidas por las observaciones
de otras especies moleculares, las cuales coinciden con zonas de emisién intensa
para el monéxido de carbono.

Estos criterios nos llevan seleccionar una serie de posibles concentraciones
vinculadas a AraOB1. Con el fin de mostrar dichas concentraciones, se cons-
truyeron cinco mapas de la distribucién espacial del CO. Cada uno de ellos
comprende un intervalo de 2.3 km/seg, y, consiste en un promedio de nueve
mapas individuales. El ruido medio cuadratico de cada mapa promedio es de
0.05 K. Asi, la Figura 13 es un mosaico formado por la superposicion de la
iméagen dptica (tono de grises) con los mapas descriptos en el parrafo anterior
(lineas de contorno). En la Figura 13 la posicién de NGC6193 coincide con el
centro geométrico del cuadrado cuyos lados tienen una longitud de 14" a los
efectos de mostrar la extensién angular del cimulo. Por otro lado, la posicién
de NGC6167 aparece senalada con un signo “+”, de tal forma de indicar su
ubicacién espacial.

En principio, cabe destacar la presencia de una interfaz entre la regién Hil
RCW 108 y las nubes moleculares proximas a ella. La misma esta delimi-
tada por una linea oscura que atraviesa la figura en forma diagonal desde
(I,b) = (336°.41, —1°.58) hacia el vértice superior izquierdo, con un dngulo de
posicién de ~ 46°.

Teniendo en cuenta la diferencia en resolucién angular de la imégen 6ptica
con la milimétrica, la componente de CO observada en el rango de velocidad
comprendido entre -27 km/seg y -23 km/seg (Figuras 13a, b), presenta una
clara correlacién espacial con las regiones de alto oscurecimiento observada en
la vecindad de AraOBl.

En particular, la emisién de CO entre -27 km/seg y -25 km/seg, cubre parcia
lmente el borde de la emisién de H, que senala la interfaz entre RCW108 y
la nube molecular. Puede apreciarse la presencia de dos concentraciones cons-
picuas y la aparicién incipiente (linea de contorno correspondiente a 120) de
una tercera en direccién al plano galactico quedando la misma mejor definida
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Figura 12: Distribucién espacial de la emisién de CO (lineas de contorno). Los
niveles de contorno se encuentran espaciados en 120, siendo el nivel inferior
igual a 0.36 K (= 120). La zona de observacién de las especies H166c, OH,
H,CO, H109a, CO aparecen indicadas con el circulo de mayor diametro, otro
circulo, una cruz, un tridngulo y una estrella de cinco puntas, respectivamente.
Los dimensiones de los simbolos se eligieron de acuerdo al tamano del haz del
detector. Asi, respetando el orden anterior el HPBW de cada instrumento fue

de 34'.0, 12'.2, 4'.2, 4.0, y, 2'.8, respectivamente.
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Figura 13: Comportamiento espacial de la emisién de CO (lineas de contorno)
presente en el entorno de AraOB1. Tanto el nivel inferior como la separacién
consecutiva entre los mismos corresponden a 120, con ¢ = 0.03[K]. Para
indicar la posicién de los cimulos NGC6193 y NGC6167 se ha respetado el

criterio aplicado a la Figura 1.
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en el siguiente mapa (ver Figura 13b).

Cabe notar, que una de las dos concentraciones mas intensas en este mapa
coincide espacialmente con la posicién con el cimulo infrarrojo RCW 108-1R.
En la Figura 13b puede apreciarse la aparicién de dos nuevas concentraciones
que se extienden en sentido decreciente de longitudes galdcticas y hacia el
plano.

En el rango de velocidad -23 km/seg a -19 km/seg (ver Figuras 13c y 13d)
el gas presenta una distribucién espacial diferente de la observada en los ma-
pas anteriores. En efecto, la emision molecular ha dado paso a una serie
de estructuras relativamente aisladas (ver Figura 13c), presentando cuatro
maximos claramente identificables. Dos de las mismas corresponden a estruc-
turas no observadas a velocidades méas negativas. Sus maximos se encuentran
a (I = 336°.5,b = —1°.75) (I = 337°.00,b = —0°.75). La primera de las con-
centraciones mencionadas se encuentra a una distancia angular de 1°.00 de
NGC6193 y por su comportamiento a velocidades mas positivas, en las que
aparece unida a la emisién proveniente del plano galdctico (ver Figuras 13d y
13e), consideramos altamente improbable que se halle vinculada a NGC6193.
Por su parte, la segunda concentracién que aparece en este mapa, se encuentra
parcialmente proyectada sobre dicho cimulo y se extiende alejdndose del plano
galdctico.

Por otro lado, a velocidades cercanas a -19 km/seg, comienzan a desaparecer
aquellas estructuras moleculares que se encontraban proyectadas en las cer-
canias de la interfaz entre RCW108 y la regiéon de elevada absorcién éptica.
En la Figura 13d, puede notarse que las concentraciones moleculares situadas
cerca de la interfaz, entre 336°.1 <1 < 336°.4y —1°.50 < b < —1°.00 comien-
zan a debilitarse, una de las cuales sigue coincidiendo con RCW108-1IR. Al
mismo tiempo, se hacen mas prominentes aquella estructuras que estan ubi-
cadas a latitudes galdcticas mas negativas, constituyendo la zona de emisién
dominante en el siguiente mapa (ver Figura 13e). En efecto, en el rango de
velocidad -19 a -17 km/seg se destacan dos componentes. Una de las mismas
es la que se observa en las Figuras 13c y 13d, la cual se extrangula alrede-
dor de (I = 336°.25,b = —2°.1). Debido a su ubicacién espacial, posicién del
maximo y el rango de velocidad en la que se halla presente, creemos que esta
componente se encuentra vinculada a AraOB1.

La otra estructura posee una forma de arco y el centroide del mismo se ha-
lla en direccién al camulo NGC6167, extendiéndose 334°.75 < [ < 336°.6 y
—3°.00 < b < —2°.125. La ubicacién espacial y su velocidad radial hace poco
probable que forme parte del complejo molecular vinculado a AraOB1.

En base a la distribucion espacial respecto a NGC6193, consideramos que el
material molecular posiblemente vinculado a AraOB1 se encuentra en el inter-
valo de velocidad comprendido entre (-27, -18)[km/seg].

A los efecto de visualizar claramente el gas molecular asociado con AraOBl1,
en la Figura 14 se muestra un mapa promedio de la emisién en el rango
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-27/-21 km/seg. En el mismo pueden identificarse seis estructuras que se en-
cuentran unidas por una emisién débil. Esta tltima es la que denominaremos
plateau. Cabe aclarar que en la zona comprendida entre —0°.87 < b < —0°.57
y 336°.6 < [ < 337°.2 aparece emisién que se extiende en direccién al plano
galactico que, en realidad, es parte de una estructura mayor.

Uno de los pardmetros que se obtuvo para cada concentraciéon fue el inter-
valo de velocidad en la que se observa la misma. Para determinarlo se usé la
tarea GREYS de AIPS. Dada una concentracién de la Figura 14, se dibujé
con la tarea de AIPS mencionada, la linea corresponiente al nivel 50 que de-
fine la concentracién elegida. Luego, el rango de velocidad Awv se calculé como
n x resolucién en velocidad, donde n es el nimero de canales en los que aparece
emisién dentro del contorno definido por el nivel 5o.

Con los n canales donde se hallaron presentes cada una de las estructuras, se
construyeron sus correspondientes mapa promedio posicidn-posicion, a partir
del cual se derivaron los parametros fisicos que definen a cada concentracion
en particular: Teze, Weo, Ngo, M, p (densidad media).

Calculo de Weo:
Con GREYS se grafico el nivel de contorno correspondiente a cierto valor de
intensidad el cual se usé como perimetro para delimitar la zona a la que se
aplic6 TVSTAT. Con esta tarea se obtuvo una temperatura media, 7, rep-
resentativa de la intensidad de emisién de la concentracién. Luego, Weo se
aproximé como 7' x Av. Este procedimiento fue aplicado varias veces, toman-
do diferentes valores de intensidad minima como pardmetro. Finalmente, se
adopté el correspondiente a 100 como referencia para calcular Weo y el nivel
de 30 para sustraerle al mismo el aporte del plateau.

Caélculo de Ngso:
Se usé la siguiente relacion, explicada en la seccion 3.4.2

Na = 1.06(£0.14) x 10®W¢o (45)

Célculo de M :
La masa se calcula segin la siguiente relacién,

M = /.LdeZQNHz (46)

donde €2, es el angulo subtendido por la fuente, cantidad que se deriva de los
resultados obtenidos luego de aplicar TVSTAT a cada concentracion.

Esta tarea nos da el ndimero de pixeles que comprende la zona delimitada por
el nivel de contorno inferior que consideramos (100). El drea de la misma en
esteroradianes es igual al nimero de pixeles multiplicada por el drea de cada
pixel (en radianes?).

El peso molecular medio, u, considerando la abundancia solar, se toma igual
a 2.76 para el gas molecular. A los efectos de calcular las masas y densidades
supondremos que todas las concentraciones estan a la misma distancia.
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Figura 14: Distribucién espacial de la emisién de CO (lineas de contorno)
en el intervalo comprendido por (-27, -21) km/seg presente en el entorno de
AraOBl1. Los contornos de intensidad se hallan espaciados en 120, siendo
el nivel inferior igual a 0.36 K (= 120). En la Figura se destacan las seis
concentraciones, junto con el plateau, posiblemente vinculadas a la asociacién
estelar.
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Se puede hacer una estimacion de la magnitud del error en la obtencién de
la masa, teniendo en cuenta que las principales contribuciones vienen dadas
por el error en la distancia, 10%, y el del factor de conversién entre el ancho
equivalente de la linea y la densidad de columna (Ver la seccién 3.4.2.), 13%
Como ambas cantidades fueron obtenidas independientemente por la ley de
propagacioén de errores, en total dan un error del 33%.
Por 1ultimo, falta mencionar cémo se obtuvieron los parametros que caracte-
rizan al plateau. Dada su naturaleza de emisién extendida presente en todas
las concentraciones, para poder identificarlo fue necesario generar un mapa
promedio. El mismo abarca el intervalo de velocidad comprendido por el con-
junto de las seis concentraciones (-27/-18 km/seg). Luego, con TVSTAT se
derivé la temperatura media de la zona delimitada por el nivel de contorno
correspondiente a 100 de intensidad, Tgenerar, y €l dngulo sélido, €2, abarcado
por dicho contorno (ver Figura 14).
Luego, la temperatura del plateau, Tp, se despeja de la siguiente expresion,
Q4 Qp Q¢ Qp Qg Qp Qp

o +Tog +Tog +Tog + T +Teg +Tog (47)

Tgeneral - TA Q 0 Q 0O

donde T'x (x=A ...F) y Nx(x=A ...F) se refieren a la temperatura media y el 4&ngulo
solido, €2, que abarca cada concentracion que se individualiza en la Figura 14.
Estos iltimos estan dados en unidades de 107° [rad?], a saber, Q4 = 0.1,
Qp=0.16,0c=21,0p=42,0 =02, Qr =0.7, Q = 23

La catidad €2p se encuentra dada por

Qp =0 — (4 + Qg + Qc + Up + Qp + Q) (48)

Las caracteristicas observadas y las derivadas indirectamente para cada estruc-
tura se detallan en la Tablas 4, 5, y 6. En la Tabla 4 se listan las estructuras,
en orden creciente de longitud galactica del maximo de la emisién, y la dis-
tancia angular relativa entre éste y NGC6193 (I = 336°.61,b = —1°.64). En la
Tabla 5 se dan la velocidad pico, el ancho de velocidad de la estructura y el
ancho equivalente de la linea en las columnas 2, 3 y 4, respectivamente. Por
ultimo, en la Tabla 6 se muestran el angulo sélido abarcado por cada fuente,
su densidad de columna, la masa de hidrégeno molecular y la densidad media.

En resumen, se han encontrado seis concentraciones inmersas en una emisién
extendida con una masa del orden de 11000 M, posiblemente asociadas fisicamente
a AraOB1.
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Concentracién | Posicién del maximo Distancia
1 b angular
A 336°.25 —1°.00 440
B 336°.25 | —1°.25 32'.0
C 336°.48 | —1°.50 11'.38
D 336°.53 —1°.82 115
E 336°.75 | —1°.25 24’ 6
F 336°.95 | —1°.00 43'1

Tabla 4: Propiedades observadas de las concentraciones

Concentracién Vpico Ancho en Weo
molecular | [km/seg] | velocidad de | [Kkm/seg]
la estructura
A -24.8 1.8 1.6
B -23.8 6.3 11.3
C -24.8 8.6 12
D -20.0 4.4 9.7
E -23.8 4.7 3.8
F -23.8 3.1 2.8
Plateau - 9.36 5.6

Tabla 5: Propiedades derivadas directamente de las observaciones

4.3 Comparacion con otras frecuencias
4.3.1 Continuo a 2417 MHz

En la Figura 15 aparece la emisién de continuo correspondiente a 2417 MHz
(tono de grises)tomada de Duncan et al.(1999) superpuesta a la de las con-
centraciones moleculares (lineas de contorno) asociadas a AraOBI. La misma
puede deberse a la energia liberada por las estrellas O (que aparecen indicadas
en la Figura 15) excitatrices de RCW108. Si bien puede observarse que la zona
mas intensa en continuo presenta correlacién espacial con la concentracién mo-
lecular cercana a la regién HII, sus respectivos maximos se encuentran a una
distancia relativa de 3' que es significativa ya que ambas tienen casi la mis-
ma resolucion angular. La superposicién de las emisiones puede deberse a la
presencia de gas molecular por detras de la regién Hil. Una mejor resolucién
angular nos posibilitaria un mejor panorama de la relacién entre las distribu-
cién espacial de las emisiones.
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Figura 15: Distribucién espacial de la emisién de CO (lineas de contorno) y
la de continuo a 2417 MHz, presente en el entorno de AraOB1. Los contornos
de intensidad se hallan espaciados en 120, siendo el nivel inferior igual a 0.36
K (= 120). La posicién de las estrellas O HD 150135y HD 150136 la cual
conforma un sistema binario, aparecen indicadas por un nico simbolo, una
estrella de cinco puntas.
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Concentracién | Angulo | Ngo(102Y) | M p
sélido mol/cm? | [Mg] | molx
[x107%sr] cm™3

A 1.4 0.2 90 10

B 4.2 1.2 1900 40

C 4.3 1.3 2100 43

D 8 1.0 3000 24

E 1.7 0.4 260 21

F 3.9 0.3 450 11

Plateau 14.6 0.6 3300 | 12

Tabla 6: Propiedades fisicas de las concentraciones

4.3.2 Infrarrojo

Se buscé correlacionar la emisién molecular con datos disponibles en el rango
infrarrojo (IR) del espectro electromagnético. Para tal fin, fueron utilizados
los datos correspondientes a las bandas de 60 y 100 um de emisién tanto ex-
tendida como puntual, obtenidas por el satélite IRAS !. La resolucién angular
en la banda de 100 pum es del orden de 6.

a) Emisién extendida en 60ymy100xm

Para realizar el analisis de la emision extendida, se utilizaron mapas centrados
en (I,b) = (336°.15,—1°.3) que abarcan una zona de 9 grados®. La Figura
16 muestra una superposicién del mapa de 60 pm (tonos de grises) y de la
intensidad de la emisién integrada de CO (linea de contorno) correspondiente
al rango de velocidad -27 km/seg a -21 km/seg. Las tonalidades mds oscuras
de la gama de los grises corresponden a zonas de mayor intensidad en 60um.
Puede observarse que aunque la mayor parte de la emisién infrarroja se halla
concentrada hacia el plano galactico, alrededor de | =~ 336°.5 existe una especie
de desprendimiento de la emisién general que se extiende hasta b = —2°. In-
merso en éste, se destacan tres concentraciones que guardan buena correlacién
espacial con las estructuras de C'O que fueron llamadas como B, C y D. Las
estructuras visibles en el mapa de 60um las identificamos como BI, CI y DI,
de acuerdo a su contrapartida molecular.

Cabe destacar, que el acuerdo espacial de D con unas de las concentraciones
infrarrojas es otra pauta de su posible vinculacién fisica con AraOB1.

1La disponibilidad de esta informacién fue posible gracias a la facilidad, via internet, de
acceder a la base de datos de Sky- View.(http://www.skyview.gsfc.nasa.gov)
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Figura 16: Mapa en el que puede apreciarse la correlacién espacial entre la
emisién molecular (lineas de contorno) e infrarroja extendida (tono de grises).
El valor de o es igual a 0.03 [K]. El contorno inferior corresponde a 120, al
igual que la separacién entre los mismos.
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Los parametros fisicos que caracterizan las fuentes infrarrojas se obtuvieron
empleando distintas tareas de AIPS, a saber, IMFIT, IMFLT e IRING. Con
IMFIT se ajusté una gaussiana bidimensional a la distribucién de emisién ob-
servada a 60 ym y 100 um para cada una de las fuentes, obteniéndose de esta
forma las coordenadas galdcticas del méximo y la extensién angular de las
concentraciones que se listan en la Tabla 7. Incluimos la dltima cantidad para
60um, como indicador de las dimensiones de la fuente.

Las diferencias de posicién entre el maximo de la concentracién molecular y
la emisién infrarroja asociada no son significativas, ya que son inferiores a la
resolucién angular de las observaciones. Por lo tanto, esto puede tomarse como
otro indicio de la coincidencia espacial entre las estructuras detectadas en CO
y su contrapartida infrarroja.

Los programas IMFLT e IRING se emplearon para estimar los flujos a 60um
y 100pum para cada una de las tres fuentes. EIl programa IMFLT permitié
sustraer la posible contribucién del fondo mediante el ajuste de un plano ala-
beado, obteniéndose con TVSTAT el flujo de las emision.

Con el programa IRING de AIPS se calcularon los flujos siguiendo otro pro-
cedimiento, el cual consiste en la integracidon en anillos concéntricos. Para tal
fin, se usaron un total de nueve anillos, cada uno con 90" de espesor, centrados
en las coordenadas del maximo. Los anillos 7 a 9 fueron usados para estimar
la contribucién del fondo. De esta forma, el flujo calculado por IRING resulté

ser,
6

Sy = _(Si% — Sy) (49)
=1
donde S, es
9
=7

donde Sp, representa la contribucién del fondo, S; el flujo medido en el i-ésimo
anillo cuyo angulo sélido es §2;.

Como ya fuera mencionado la concentraciéon C presenta un buen acuerdo es-
pacial con el cimulo infrarrojo detectado por Straw et al. (1987). Por lo
expresado, para derivar los valores de flujos correspondientes a CI al flujo me-
dido se le sustrajo la contribucién de la fuente puntual(/RAS16362-4845) dado
en el catdlogo de IRAS.

Tanto para la fuente BI como para la CI, a 60um y 100um los resultados
obtenidos por los dos métodos difieren entre si como méximo en un 4 %. Para
la concentracién DI la diferencia es de un 9 % a 60 um y de un 25 % a 100
um. Estas diferencias son atribuibles a las dificultades en la determinacién de
la contribucién del fondo a sustraer.

Una vez conocidos los flujos, se derivé la temperatura de polvo (7,) para m=1
y m=2. La incerteza de 7; para ambos casos fue estimada en base a los errores
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mencionados en el parrafo anterior y los intrinsecos de los flujos del JRAS.'?
En la Tabla 8 se encuentran listados los flujos derivados para las distintas
concentraciones y los resultados obtenidos para la temperatura de polvo.

Concentraciéon Posicién Distancia, Extensién
infrarroja del maximo | angular relativa | angular
1 b L’] ['x’]
BI 336°.31 | —1°.25 .6 8 X 6
CI 336°.49 | —1°.48 1'.35 5% 4
DI 336°.54 | —1°.79 1.73 11 x 8

Tabla 7: Caracteristicas generales de las fuentes infrarrojas. La antetltima
columna se refiere a la separacion relativa entre las concentraciones moleculares
e infrarrojas que llevan la misma letra como nombre.

Concentracién Flujo [Jy] T4K]
Feoum Fiooum m=1 m=2
BI 767 x10° | 1.28 x10? [ 52+10[33+7
CI 54x10% | 54x10% | 70+£15|35+8
DI 3.17x 103 | 6.84 x 103 | 46+9 | 30+6

Tabla 8: Parametros fisicos de las concentraciones infrarrojas

En resumen, puede concluirse que a diferencia de las concentraciones mo-
leculares C, D y F, las llamadas A, E y F no presentan contrapartida en el
infrarrojo.

Ademas, puede observarse que el polvo de la concentracion CI se halla a
una temperatura superior que aquel de las fuentes BI y DI.

12Para m4s detalle acerca de la existencia de errores sistematicos en los flujos del rele-
vamiento del satélite JRAS, puede leerse el trabajo de Fich & Terebey (1996)
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b) Fuentes puntuales del infrarrojo lejano en la zona de AraOB!

El catalogo IRAS de fuentes infrarrojas puntuales constituye una herramienta
observacional muy importante pues parte de sus objetos podrian representar
nuevas generaciones estelares. El trabajo de Yamaguchi et al. (1999) y el
nuestro, hacen uso de dicho catdlogo con el fin de investigar la posible presen-
cia de objetos en formacién en las concentraciones moleculares asociadas con
AraOB1.

Investigaciones previas

Yamaguchi et al.(1999) public6 un estudio estadistico sobre la eficiencia de la
formacién estelar en la interfaz entre nubes moleculares y regiones Hil. En la
zona de AraOB1 seleccionaron trece fuentes puntuales del catdlogo IRAS, co-
mo posibles miembros estelares jévenes de las nubes posiblemente vinculadas
a RCW108. Los criterios de seleccién que cumplen dichas fuentes son,

1. log[Fiz2um]/log[Fiaum]< 0O
2. log[F25um]/log[F60um]< 0.3
3. Q > 2 para 25um

En los criterios especificados, F), se refiere al flujo de la fuente a la longitud de
onda A (con A = 25 a 60um), mientras que Q es un factor que da cuenta de la
calidad de las mediciones de los flujos en las distintas bandas. En particular,
para la banda de 25um un valor de Q de 3 y 2 significan alta y moderada
calidad, respectivamente, y, Q=1 indica un limite superior. De acuerdo con
Yamaguchi et al.(1999), los objetos que cumplen con los criterios tienen baja
probabilidad de ser confundidos con galaxias, nebulosas planetarias o estrellas
evolucionadas.

En el trabajo citado también se requiere que las fuentes seleccionadas posean
cierta correlacién espacial (en el plano del cielo) con las nubes moleculares.

Este trabajo

Arnal et al. (1987) encontraron evidencias de que una estructura en expansién
de HI y gas molecular formaban parte del medio interestelar circundante a
la asociacién estelar. Ademds, sugirieron que dicha cédscara promovié la for-
macién de AraOB1. Con el objeto de encontrar posibles miembros estelares
joévenes inmersos en este gas molecular, fueron seleccionadas fuentes infrarro-
jas comprendidas dentro de una regién circular de 60° de radio centrada en
(1,b) = (336°.0,—2°.0). Como resultado de la bisqueda, se encontraron 192
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fuentes ubicadas en esa zona del cielo.
Para poder identificar dentro de los mismos a los posibles candidatos a proto-
estrellas, se usaron los criterios utilizados por Junkes et al. (1992), a saber:

1. FlOOum S 100 Jy
2. 1.2 < Frooum/ Feopm < 6
3. F25um S FGOp,m

. Qoo + Qio0 > 4

donde F), es la densidad de flujo obtenido por /RAS en la longitud de onda A.
Respecto a @), el valor 4 garantiza una estimacién relativamente confiable del
flujo para 60um y 100um.'3

Cabe recordar que el cociente entre esos flujos es una medida de la tempera-
tura de polvo 4.

Los criterios 2 y 3 proveen una clasificacién de las fuentes de acuerdo a su
naturaleza fisica. Por ejemplo, Figoum/Feoum < 6 excluye la mayoria de los
cirrus galdcticos e interplanetarios.

Como resultado de la aplicacién de los criterios mencionados se seleccionaron,
de la lista original de 192 objetos, nueve posibles candidatos a protoestrellas.
Los mismos se listan en la Tabla 9 en orden creciente de longitud galactica. En
la Tabla 10 aparecen dados sus respectivas temperaturas de polvo suponiendo
m=1y m=2, respectivamente y, la concentracién molecular con la que posi-
blemente estén vinculados.

La diferencia entre este trabajo y el mencionado en primer término, es que
los objetos seleccionados se encontrarian en diferentes estadios de la evolucion
estelar. De esta forma, dquellos escogidos en base a los criterios de Junkes et
al. (1992) corresponderian a objetos mas jévenes en comparacién con los halla-
dos por Yamaguchi et al. (1999). En particular, el objeto 1632-4845, aparece
como posible candidato a ser un objeto en formacién no sélo en este trabajo,
sino también por Yamaguchi et al. (1999) y Straw et al. (1987). Asi, en el
ultimo trabajo mencionado, el mismo es descripto “como una fuente compacta
de alta intensidad y estructura simple”.

Para su estudio, Straw et al. (1987) usaron el telescopio de 0.9 m de Kuiper
Airborne Observatory (KAO). Los flujos obtenidos en este trabajo y en el de
Straw, difieren entre si. En efecto, los valores asignados por Straw et al. (1987)
para 60 um y 100 um son 2.9 x 10*Jy y 6.1 x 10*Jy, respectivamente. Estas
cantidades son mayores por un factor de 1.65 -para 60 um- y de 2.53 -para
100 pm- que los derivados en este trabajo. Corresponde citarse los anchos de

1o

L3recordar el significado de los valores de calidad 1, 2 y 3 que ya se mencionaron en esta
Seccién
14Ver Seccién 2.4.1
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Fuente Coordenadas galacticas Flujos [Jy]

1 b Fi, Fas Feo Figo
16345-4910 | 336°.01 —1°.54 2.5 1.9 26.4 12.7
16409-4948 | 336°.22 —2°.74 2.9 4.1 53.6 132.0
16400-4929 | 336°.36 —2°.42 0.4 0.6 7.5 34.3
16362-4845 | 336°.49 —1°.48 208.0 | 2980.0 | 12200 | 18700.0
16378-4900 | 336°.49 —1°.83 2.0 1.1 76.8 | 435.0
16357-4832 | 336°.59 —1°.26 1.4 2.9 40.7 63.9
16396-4902 | 336°.66 —2°.08 0.9 1.3 13.8 81.6
16407-4904 | 336°.75 —2°.23 0.3 0.6 12.6 55.3
16385-4844 | 336°.22 —1°.74 1.4 0.8 8.5 49.6

Tabla 9: Fuentes infrarrojas posiblemente pertenecientes al complejo molecular
AraOBI1. La designacioén de las fuentes correponde a la utilizada en el TRAS —
PSC (Point Source Catalogue)

Fuente T4[K] Notas
m=1 m=2
16345-4910 | 32+5 | 23+4
16409-4948 | 43 £8 | 28+5
16400-4929 | 33£5 | 24+4
16362-4845 | 54 £11 | 33+ 7 C
16378-4900 | 30£5 | 22+4 D
16357-4832 | 53 £10 | 33+ 7
16396-4902 | 30+4 |22+ 3
16407-4904 | 33+5 | 24+4
16385-4844 | 30+4 |22+ 3

Tabla 10: Temperatura de polvo para m=1y m=2 de las fuentes de la Tabla
9.
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Figura 17: Mapa en que se puede apreciar la correlaciéon espacial entre la
emisién molecular (lineas de contorno) y la de radiacién infrarroja extendida
(tonos de grises) y las fuentes puntuales IRAS (signos “+”). Cabe aclarar que
la fuente TRAS 16362-4845 no puede visualizarse por hallarse superpuesta a
la concentracién molecular més intensa, identificada como C (I = 336°.48,b =

—1°.00).
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banda respectivos para cada instrumento. Para el KAO a 60um le correspon-
de un ancho de 25um y a 100um de 40um. Mientras que para IRAS se tiene
45um a 60pum y a 100um un ancho de 37um. Considerando la diferencias de
los anchos de bandas para los dos instrumentos y suponiendo que los datos
del IRAS estan correctamente calibrados, la explicaciéon a esta discrepancia
podria hallarse en un error en la calibracién de los datos del KAO, y/o a una
substraccién errénea, por parte de Straw et al.(1987), del fondo de emisién
proveniente del plateau infrarrojo.

Finalmente, se concluye que las fuentes IRAS 16362-4845 y 16378-4900
estdn posiblemente vinculadas con el complejo molecular.
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5 Discusiéon y Conclusiones

En el capitulo precedente se han obtenido parametros que caracterizan las con-
centraciones que se observan en C'O e infrarrojo y que muy probablemente se
encuentren vinculadas con la asociacion estelar. En base a los mismos pode-
mos desarrollar la siguiente discusién.

De las concentraciones ubicadas hacia el plano galactico identificadas como
A, E y, F, podemos establecer una secuencia creciente de distancia respecto
a dicho cimulo. La misma se basa en la relacién existente entre el ancho
en velocidad de cada concentracién y la distancia angular relativa al cimulo.
Asi, para estas tres concentraciones se tiene que a medida que aumenta la
distancia angular relativa NGC6193, disminuye el rango de velocidad en la
que la estructura se halla presente. En efecto, la estructura denominada A es
la que presenta el perfil de emisiéon mas angosto. Esto indicarfa, considerando
que el cimulo puede ser la dnica fuente que caliente su material, una zona
mas fria y mas alejada de la asociacién ya que esta ubicacién generaria una
temperatura cinética inferior.

En cuanto a la concentracién E, su mayor proximidad al cimulo, implicaria

una mayor exposicién de esta concentracién molecular, a la radiacién estelar.
Esto ultimo la haria responsable, hablando a grandes rasgos, de establecer una
mayor temperatura cinética en la zona lo que provocaria que la emisiéon mole-
cular abarque un mayor rango de velocidad.
Con respecto a la concentracién F, uno debe ser cuidadoso en aplicar el criterio
mencionado. En efecto, al encontrarse a una distancia de NGC6198 similar
a la de la concentracién A uno esperaria que mostrara anchos en velocidad
similares a la misma. Sin embargo, ésto no sucede. Debe tenerse en cuen-
ta que esta concentracidon se halla proyectada sobre estructuras de CO que
alcanzan el maximo a velocidades mas negativas pero que de todas maneras
contribuyen a la emisién que se observa a -24 km/seg, por lo que hace un poco
mas dificil una correcta estimacién de su ancho en velocidad. Por lo tanto, el
valor asignado en la Tabla 5 debe considerarse un limite superior.

Por otro lado, las concentraciones B, C y, D son las estructuras mas promi-
nentes en cuanto a su distribucién espacial y cinemdtica. En particular, la C
es la que posee el mayor rango en velocidad del conjunto, y junto con la D son
las que se hallan angularmente mas préximas al cimulo. Ademads, a diferen-
cia del trio mencionado en el parrafo anterior, presentan correlacién espacial
con emisién extendida del infrarrojo. Este punto indicaria que el polvo, otro
elemento constitutivo del medio interestelar, posiblemente, esté siendo calen-
tado principalmente por el campo de radiacién originado en las estrellas O que
conforman AraOBI. Por lo tanto, considerando los valores de temperatura de
polvo obtenidas para las contrapartidas infrarrojas podriamos concluir que en
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orden creciente de distancias a NG(C6193, las concentraciones estan ubicadas
de acuerdo al siguiente orden: C, B y D.

En el caso de la estructura C, la misma presenta una contribucién proveniente
del ciimulo infrarrojo detectado por Straw et al. (1987) ademas de la ya men-
cionada emisién extendida. Este hecho indicaria que el polvo, posiblemente
esté siendo calentado tanto por este objeto como por radiacion proveniente de
las estrellas O de NGC6193. Otro punto que avala esta situacién es la dis-
tribucién espacial de su emisién, la cual acompana, salvando las diferencias
de resoluciones angulares, la lengiieta de absorcién visual que en la imagen
Optica senalaria la interfaz entre la regién Hi1 y el complejo molecular. Dada
dicha correlacién, junto con el hecho de presentar el perfil mas ancho y el polvo
a mayor temperatura concluimos que es la estructura més cercana a NGC6193.

Por otro lado, las velocidades guardan un muy buen acuerdo con los otros
estudios de emisién molecular hechos en la zona!®, lo que puede tomarse como
otro indicio de que el CO observado alrededor de -24/-25 km/seg pertenecen
al mismo complejo.

Si comparamos las velocidades centrales de cada estructura, puede notarse
un desplazamiento de la concentracién D hacia velocidades radiales més positi-
vas respecto del conjunto molecular. En efecto, su velocidad pico se encuentra
préxima a -20 km/seg, mientras que el resto se halla entre ~ -25 y ~ -24
km/seg. Esto podria interpretarse como un indicio de que se encuentra mas
alejada de NGC6193 que el resto de las concentraciones. Sin embargo, otra
alternativa es que el gas de esa estructura pudo haber sido acelerado, originan-
do un desplazamiento en velocidad del valor medio correspondiente a -24/-23
km/seg. De hecho, una de las lineas de recombinacién observadas en la regién
Hir tiene una velocidad de —20 £ 2 (Cersésimo 1982).

Dada la resolucién angular de las datos de C'O, y la resolucién en velocidad
de la observacién, no es factible profundizar en la construccién de un modelo
tridimensional que permite tener una idea mas concreta acerca de la relacion
espacial que guardan entre si las distintas componentes del medio interestelar
de AraOB1.

Teniendo en cuenta lo mencionado, podemos concluir que al menos unas
11000 Mg, en forma de gas molecular forman parte del medio interestelar local
a AraOB1. Este material se halla presente en forma de concentraciones que se
encuentran inmersas en una emsion molecular muy ectendida y débil a la cual
denominamos plateau. El mismo se caracteriza por poseer la mayor masa, un
bajo wvalor tanto de densidad como ancho equivalente comparada con el resto

15(Ver Seccién 2.2)
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de las concentraciones y, en particular, con las mds prominentes (B, C y D).
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