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Prefacio

El medio interestelar dentro de las regiones centrales de galaxias constituye un
apasionante campo de trabajo, especialmente en el contexto de la astrofisica mo-
lecular. Las enormes cantidades de gas molecular en forma de complejos de nubes
que se concentran en las relativamente pequenas regiones circunnucleares de estas
galaxias alimentan fenémenos de actividad central tales como brotes de formacién
estelar y/o nucleos activos (AGN). En estas regiones, el material molecular se ve
sometido a un ambiente extremo en el que debe de hacer frente a intensas fuerzas
de marea e importantes efectos de turbulencia ademéas de otros muchos fenémenos
energéticos que tienen lugar en los pocos cientos de parsecs centrales galdcticos. De
esta forma se inyectan cantidades espectaculares de energia en las reservas de ma-
terial molecular por medio de fenémenos tales como los choques a gran escala, la
intensa radiacion cosmica, los penetrantes campos de radiacion UV y rayos X en el
entorno de las cimulos de estrellas recién formadas en los brotes de formacion, los
vientos de supernova y los propios fenémenos AGNs.

Estas condiciones extremas propician el desarrollo de una excepcional compleji-
dad quimica observable principalmente en el rango de longitudes de onda milimétrico
y submilimétrico, debido al alto grado de oscurecimiento en estos objetos.

Este trabajo pretende explorar las posibilidades de la caracterizacion y diferen-
ciacién quimica de galaxias a través del espectro molecular en el rango milimétrico
y submilimétrico, asi como su posible extrapolacién a los ntcleos de galaxias con
altos desplazamientos al rojo altamente oscurecidos, como es el caso de la poblacién
de galaxias submilimétricas.

Con este fin, el Capitulo 1 ofrece una vision general del fenémeno de brotes de
formacion estelar centrandose en el punto de vista de la quimica molecular.

En los Capitulos 2 y 3 se presenta el barrido espectral de la banda atmosférica
a 2mm llevado a cabo hacia la galaxia con brotes de formacién estelar, NGC 253.
Fruto de este barrido, el Capitulo 4 compila todas las especies moleculares detecta-
das en el medio interestelar extragalactico donde se incluyen las nuevas moléculas
observadas en NGC 253. El estudio detallado de dos moléculas particularmente in-
teresantes, a saber, NO y NS, se presenta en el Capitulo 5. La observacion de todas
las moléculas con azufre en el barrido espectral de NGC 253 nos permite por pri-
mera vez la posibilidad de estudiar en detalle la quimica del azufre en una fuente
extragalactica, tal y como se desarrolla en el Capitulo 6.

En el Capitulo 7 se presenta una estudio comparado de la composicion quimica en
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PREFACIO

una muestra de galaxias, que constituye el primer paso hacia la diferenciaciéon quimi-
ca de fuentes extragalacticas. Individualmente, la quimica de la galaxia NGC 253 se
compara en el Capitulo 8 con un grupo de fuentes prototipicas dentro de nuestra
Galaxia. La complejidad del medio interestelar de los nticleos de galaxias se muestra
en el Capitulo 9 donde la detecciéon de metanol en la regién nuclear de M 82 indica
la presencia de una componente adicional protegida del intenso campo de radiacién
predominante en este objeto.

Con el fin de realizar una compilacién completa de los diferentes tipos de quimica
que encontramos en el centro de nuestra Galaxia, el Capitulo 10 presenta los barri-
dos espectrales, semejantes al de NGC 253, realizados en diversas posiciones dentro
de la regiéon del Centro Galactico. Las abundancias moleculares derivadas de estas
observaciones se comparan entre si, buscando los mejores trazadores de los diferen-
tes tipos de quimica, y por comparacion con las abundancias de NGC 253 y M 82,
podemos caracterizar los mecanismos de calentamiento en sus regiones nucleares.

El Capitulo 11 compila los principales resultados y conclusiones derivadas a
lo largo de este estudio, ademas de perfilar las implicaciones de este trabajo en
el futuro proximo de la astrofisica molecular extragalactica teniendo en cuenta la
nueva generacion de instrumentos disponibles.

Por 1ltimo, en los Apéndices se describe el procedimiento utilizado para calcular
los parametros fisicos de la emisién molecular junto con las herramientas informati-
cas desarrolladas a fin de facilitar y automatizar el anélisis de datos espectroscépicos
moleculares.

v
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Galaxias con brotes de formacion estelar

Hace mas de dos décadas, el término “starburst o brote de formacién estelar” fue
acunado por Weedman et al. (1981) como interpretacion a la elevada luminosidad
observada en diferentes rangos de frecuencias del ntcleo de la galaxia NGC 7714.
Los estudios de los diagramas de dos colores (U-B frente a B-V) de Larson & Tins-
ley (1978) mostraban como las galaxias morfol6gicamente peculiares (galaxias en
interaccién) presentaban una mayor dispersién, consecuencia de las diferentes tasas
de formacion estelar actuales, y unos indices de color U-B més azules, indicativos de
fenémenos de formacién estelar mas recientes. Este estudio ya perfilaba la relacién
entre los fendmenos de brotes de formacion estelar en galaxias y la interaccion entre
galaxias. El incremento de la luminosidad de estos brotes de formacién dentro de los
nucleos de galaxias presenta dificultades a la deteccién puesto que, como toda regién
de formacién estelar, se encuentran embebidos en nubes de gas y polvo opacas a la
radiacién visible y ultravioleta procedente de las estrellas jovenes recién formadas.
De esta forma, muchas de las propiedades observadas de estos objetos provienen del
estudio de la emisién infrarroja, procedente de la emision del polvo calentado por la
radiacién de las estrellas recién formadas. Asi pues, a principios de la década de los
80, el lanzamiento del Satélite Astronémico Infrarrojo (IRAS) supuso un desarrollo
observacional fundamental en el estudio de las galaxias con brotes de formacion es-
telar (SBG), proporcionando medidas de las tasas de formacién estelar de miles de
objetos extragalacticos. Estas galaxias son extremadamente brillantes en frecuen-
cias infrarrojas, emitiendo hasta un 98 % de su energia en este rango del espectro,
comparado con galaxias “normales” tales como la Via Lactea, que emite un 30 % de
su luminosidad en el IR, 0 M 31 que emite tan solo un pequenio porcentaje (Carroll
& Ostlie, 1996). De hecho, estas observaciones revelaron la existencia de una nueva
clase de galaxias,las galaxias ultraluminosas en el infrarrojo (ULIRGs), con super-
brotes de formacion estelar . El sondeo del IRAS mostré que los brotes de formacién
pueden ser un fenémeno comtn en la evolucién de las galaxias y que la luminosi-
dad de este tipo de galaxias oscila entre 10'° y 10'2 L, semejante a la luminosidad
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Tabla 1.1: Parametros fisicos basicos de una muestra de galaxias.

Fuente Dy, Lir Mg Ty @ Tipo Tipo
(Mpc) (10°Ly)  (10°My) Morfolégico
Via Lictea®  0.01 1.3 0.01 ... SAB(rs)bc normal
I1C 342 4.5 2.3 18.2 .. SAB(rs)ed normal
NGC 253 2.5 15 26 41  SAB(s)e  SBG
M 82 3.2 30 1.3 50 10 SBG
NGC 6946 5.2 11 5.3 37 SAB(rs)ed  SBG
Arp 220¢ 110.2 2750 S? ULIRG

Adaptada de (Dumke et al., 2001).

@ Temperatura del polvo (Negishi et al., 2001).

b Bulbo galéctico de la Via Lactea (Mezger et al., 1996).
¢ Young et al. (1989).

observada en los quasares, mientras que el limite de luminosidad de las galaxias es-
pirales normales es de ~ 10! Lo (Sekiguchi, K., 1987, y referencias en su interior).
La combinacién de las observaciones del Telescopio Espacial Hubble (HST) y las de
telescopios de 8-10m en tierra, permitieron extender la deteccion de estas galaxias
a desplazamientos al rojo cosmoldgicos y abrieron el rango ultravioleta como he-
rramienta para el estudio del fenémeno de brote de formacion estelar. Son muchas
las galaxias que han sido identificadas durante las ultimas décadas como galaxias
con brotes de formacién estelar en base a sus colores épticos, grandes luminosidades
infrarrojas, o altas tasas de formacion estelar deducida a partir de la observacion de
la linea de recombinacién Ha. La Tabla 1.1 muestra una comparacion de las lumino-
sidades infrarrojas, entre otros parametros, de diferentes galaxias. IC 342, semejante
a la Via Lactea, constituye un ejemplo de galaxia “normal”, en comparacién con las
galaxias con brotes de formacién estelar, NGC 253, M 82 y NGC 6946, y la galaxia
ultraluminosa en el infrarrojo, Arp 220.

Uno de los aspectos fundamentales en el entendimiento de la evolucién de las
galaxias consiste en la capacidad de parametrizar la historia de la formacion estelar.
Hace 4 décadas ya se sugeria que la Via Lactea paso por una era de alta formaciéon
estelar en su historia temprana (e.g. Eggen et al., 1962). Este brote de formacién es-
telar tuvo lugar ~ 107 afios (Rodriguez-Ferndndez et al., 2004; Rodriguez-Ferndndez
& Martin-Pintado, 2005). La evolucién de la formacién estelar en galaxias desde la
época presente hasta za4 presenta un maximo en la tasa de formacion estelar uni-
versal para z ~ 1.5 (Madau et al., 1998).

1.1.1. Definicion de “brote de formacion estelar”

No existe un criterio tnico para la definicién del término “brote de formacion es-
telar” (Kennicutt et al., 2005). Tradicionalmente se define en términos de la tasa de
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formacion estelar absoluta como aquellas galaxias que hospedan regiones de forma-
cién estelar reciente cuya tasa de formacién es significantemente superior a la media
observada en las galaxias normales del universo local. Esta definicién, a menudo vaga
y cualitativa, se aplica generalmente a las galaxias luminosas en el infrarrojo, defini-
das en términos de la luminosidad IR absoluta. Se definen de esta forma las galaxias
luminosas (LIRGs, > 10 L) y ultraluminosas (ULIGs o ULIRGs, > 10 L) en el
infrarrojo.. En el caso de galaxias cuya luminosidad esta potenciada por fenémenos
de formacion estelar obscurecida por polvo, estos limites corresponden a tasas de
formacion estelar (SFR) de 18 a 180 M, afio™! respectivamente (Kennicutt, 1998a).
Podemos definir la eficiencia de formacién (SFE) estelar como la fraccién de gas
consumida para formar estrellas por tiempo dinamico respecto de la masa total de
gas molecular, esto es, la fraccion de gas molecular que se convierte en estrellas
(SFE=SFR/M(Hy)~ Lpir/Lco). En galaxias normales esta eficiencia sera de alre-
dedor de 0.1-3 % mientras que en algunas galaxias en interacciéon y ULIRGs esta
puede llegar a ser tan alta como un 50 %.

Se pueden establecer definiciones méas precisas para el término “brote de forma-
ciéon estelar”. Es comin definirlo en términos de la densidad superficial o intensidad
de la tasa de formacién estelar, esto es, la tasa de formacién por unidad de area
(e.g. Meurer et al., 1997; Lanzetta et al., 2002; James et al., 2004). Esta definicién
cuenta con la ventaja de estar relacionada de una forma mas directa con la regién de
formacion estelar en el presente, a diferencia de la formacion estelar total a lo largo
del tiempo de Hubble, y esta correlacionada fuertemente con la densidad de gas me-
dia a través de una ley de Schmidt (Kennicutt, 1998b; Martin & Kennicutt, 2001).
Otra posible definicién es la que considera los casos en lo que la tasa de formacion
estelar supera el valor pasado medio en una cantidad fija (e.g. Larson & Tinsley,
1978; Struck-Marcell & Tinsley, 1978). Si bien esta definicién es la que contiene un
mayor significado fisico para las galaxias en la época presente, encuentra problemas
cuando es aplicada a galaxias a alto desplazamiento al rojo, que se observan en un
instante en el que su edad (y la del universo) es tan solo una fraccién de su edad
actual.

El modelo estandar de brote de formacion estelar supone una escala de tiempo
tipica para la duracién del brote de formacién del orden de 107a10® afos. Se suponen
estas cortas escalas de tiempo debido a que las estrellas masivas jovenes, las cuales
dominan el espectro optico de la galaxia con brote de formacion estelar, no pueden
vivir demasiado tiempo, y tales tasas de formacion como las que se observan consu-
mirian rapidamente todas las reservas de gas de la galaxia. Asi pues, se asume que
estos brotes de formacion estelar deben ser un fenémeno esporddico y de corta du-
racion. Estas breves escalas de tiempo también corresponden a las escalas de tiempo
tipicas de interaccion entre galaxias, que constituye el escenario mas favorable para
la formacién de estos brotes (Coziol, 1996, y referencias en su interior). Este modelo,
lejos de ser concluyente, deja sin explicar numerosos hechos observacionales.

La mayor parte de los lugares de intensa formacion estelar en estas galaxias estdn
confinados en la region circunnuclear con una extension de aproximadamente de un

11
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Figura 1.1: Modelos de potenciales barrados utilizados para explicar el transporte
de material del cuerpo de una galaxia hasta su regién nuclear como mecanismo
de alimentacion de los brotes de formacién estelar. Izquierda: Modelo de orbitas
en un potencial barrado en el que el eje principal de la barra estd en la direccién
horizontal. Derecha: Modelo de 6rbitas relajadas en un potencial barrado. El sentido
de las érbitas es contrario al de las agujas del reloj. Figuras extraidas de Sakamoto
et al. (1999).

kiloparsec. En estas regiones, las observaciones en radiofrecuencias han revelado
la existencia de enormes complejos de nubes moleculares que contienen masas de
gas de 10° a 102 M. Este material constituye el combustible para estos brotes
de formacion de estrellas en los nicleos de galaxias. Estas regiones dominan la
emision integrada de toda la galaxia que alberga el brote (Leitherer et al., 1991).
Cada ano entre 10 y 300M de gas molecular es convertido en estrellas en estas
galaxias, mientras que tan solo 4 My y 0.3 — 0.6 M se transforman anualmente en
los brazos espirales (R>3kpc) y el Bulbo Nuclear de la Galaxia (3>R(kpc)>0.3,
Giisten, 1989), respectivamente.

Tanto las observaciones con prismas objetivos en el rango éptico como el sondeo
del satélite IRAS han mostrado la importancia de las galaxias con brotes de forma-
cién como componentes del universo local (e.g. Huchra, 1977; Gallego et al., 1995;
Soifer et al., 1987). De hecho, integrado sobre el universo local, la tasa de formacion
estelar masiva en los brotes de formacion circunnucleares de estas galaxias es com-
parable a la tasa formacién en los discos de las galaxias espirales (Gallego et al.,
1995; Heckman et al., 1998; Tresse & Maddox, 1998)

12
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1.1.2. Origen de los brotes de formacién estelar

Una de las principales cuestiones en relacion con la actividad de los brotes de
formacion estelar en galaxias es la combinacion de condiciones fisicas que provoca
el desencadenamiento de estos brotes y durante cuanto tiempo se pueden mantener.
Esta cuestion esta intimamente relacionada con el modo en que se alimentan estos
brotes de formacién puesto que, ademés de requerir unas condiciones fisicas apro-
piadas para que el fendmeno de brote de formacion estelar tenga lugar, es necesario
que exista un masa de gas suficiente para propiciar esta elevada tasa de formacién
estelar. Tipicamente serdn necesarias masas del orden de 107 — 10® M, si considera-
mos un ritmo de formacion de unas pocas masas solares por ano durante un periodo
de tiempo comprendido entre 107 y 108 afios. El problema no es tanto la cantidad
de material necesario para iniciar este fendmeno, puesto que una galaxia cuenta
con material mas que suficiente, sino la forma en que se transporta desde el cuerpo
principal de la galaxia hacia la regiéon nuclear donde la actividad tiene lugar. Para
que este transporte de materia hacia el ntcleo ser produzca, es necesario que el gas
pierda momento angular. Existen dos mecanismos que se barajan principalmente
para explicar esta pérdida de momento angular:

(® BARRAS: La primera explicacion se refiere al transporte gravitacional, en el
que el material pierde momento angular debido a la friccién y los choques
entre nubes moleculares originados en el contexto de un potencial galactico
no axisimétrico. Esta explicacién surge tanto de los resultados tedricas como
de las simulaciones numéricas (e.g. Schwarz, 1984; Combes & Gerin, 1985;
Noguchi, 1988; Shlosman et al., 1989; Knapen et al., 1995). La Figura 1.1
muestra un ejemplo de simulaciéon numérica del movimiento orbital originado
en un potencial barrado. Existen evidencias observacionales directas de que las
barras realmente provocan la concentracion central de gas (Sakamoto et al.,
1999; Sheth et al., 2002). De igual forma, existen también evidencias obser-
vacionales que muestran como los brotes de formacién nucleares se observan
preferentemente en anfitriones barrados (e.g. Huang et al., 1996).

® INTERACCIONES: Las interacciones entre galaxias también pueden produ-
cir una pérdida de momento angular y por consiguiente el flujo de material
hacia el interior de las mismas para alimentar los brotes (e.g. Shlosman et al.,
1989, 1990; Mihos & Hernquist, 1996). La Figura 1.2 muestra una simulacién
de colision entre galaxias que explica los evidencias observacionales de inter-
accion galactica. Un caso caracteristico es el constituido por los ntcleos de las
ULIRGs, potenciados principalmente por intensos brotes de formacion estelar
(Genzel et al., 1998), y que parecen estar asociados sin excepcién con galaxias
afectadas por fuertes procesos de interacciéon (e.g. Joseph & Wright, 1985; Ar-
mus et al., 1987; Sanders et al., 1988; Clements et al., 1996; Murphy et al.,
1996; Sanders & Mirabel, 1996). De cualquier forma aun no hay evidencias
observacionales concluyentes que demuestren que, de forma general, las inter-
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Figura 1.2: Resultado de las simulaciones numéricas de la formacion de las galaxias
en interaccion NGC 4038/9 (Barnes, 1988).

acciones producen aumentos en la actividad de formacién estelar (Bergvall et
al., 2003).

1.2. El universo molecular

El estudio del medio interestelar anterior al descubrimiento de la emisién mo-
lecular en el espacio estaba restringido al uso de la linea de 21c¢m de HI y a las
lineas de absorcion épticas de varios atomos tales como Na, Ca, Fe, K y Ti en es-
trellas calientes cercanas. Para evitar una extincién excesiva, las técnicas opticas
se limitaron tanto a distancias < 1kpc del Sol y a nubes difusas con extinciones
visuales < 2mag. Estas observaciones no proporcionan informacién acerca de las
temperaturas del medio ni de la masa total del gas interestelar. La linea de HI de
21 cm, aunque visible a lo largo de toda la Via Lactea y en un amplio rango de
temperaturas, tan solo muestra el gas contenido en regiones atéomicas difusas.

Alrededor de 1971, los estudios tanto tedricos como observacionales reconocian
la existencia de una componente interestelar nebular, sin embargo no era posible la
observacién de densidades por encima de los 25cm™ y el medio interestelar (ISM)
era visto como un sistema idealizado de dos fases (un medio caliente entre nubes
y otra fase fria en forma de nubes) en el que las condiciones extremas de densidad
y temperatura necesarias para que la formacién estelar tuviera lugar no eran ni
observadas ni predichas. La enorme extincion que encontramos en las regiones de
formacion estelar debida al polvo nos impide su observacién directa en el rango
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optico. La luz de estas estrellas, recién formadas y aun embebidas en sus nubes
progenitoras, es absorbida por los granos de polvo y reemitida en el rango infrarrojo,
siendo de esta forma un indicador indirecto de la presencia de estrellas jévenes recién
formadas (Kennicutt, 1998a).

El estudio exhaustivo del material molecular interestelar durante las tltimas cua-
tro décadas ha cambiado radicalmente la visién que tenemos del ISM. Las estrellas
se forman a partir de la materia interestelar, y en particular en nubes molecula-
res densas. Por este motivo no podemos alcanzar un conocimiento completo de los
fendmenos que acontecen, no solo en las regiones de formacion estelar de nuestra
Galaxia sino en los nicleos de las galaxias externas, sin la ayuda de las observacio-
nes del contenido y de las propiedades fisicas y cinematicas del gas molecular. El
hidrégeno molecular (H,) es el constituyente principal de estas nubes moleculares.
Debido a su cardcter homonuclear (ver Field et al., 1966; Shull & Beckwith, 1982,
para una revisién de la fisica de Hy), la molécula de hidrégeno carece de un mo-
mento dipolar permanente y, por consiguiente, las transiciones dipolares eléctricas
estan prohibidas. Por el contrario, si son posibles las transiciones cuadrupolares en
las que AJ = 0,42. Las lineas rotacionales puras de Hy, S(.J), emiten en el rango
del infrarrojo cercano, entre 3 y 28 um, lo que dificulta su observacién desde tierra.
Gracias al satélite Infrared Space Observatory (ISO Kessler et al., 1996) estas tran-
siciones han sido observadas en una gran variedad de objetos tales como objetos
estelares jévenes (van den Ancker et al., 1999), nicleos de galaxias (Rigopoulou et
al., 2002), regiones de fotodisociaciéon (Fuente et al., 1999, 2000; Timmermann et
al., 1996), regiones afectadas por choques (Rosenthal et al., 2000) y las nubes del
Centro Galactico (Rodriguez-Ferndndez et al., 2001)

Las lineas rotacionales puras de Hy trazan el gas con temperaturas de unos pocos
cientos de K. Por ello, salvo algunas nubes excepcionales, la mayor parte del gas mo-
lecular que encontramos en el medio interestelar no esta lo suficientemente caliente
para excitar estas transiciones. Asi pues, la informacion sobre la masa, cinemati-
ca y estructura deberd extraerse por medio de la observacién de otras moléculas
trazadoras del contenido gaseoso con abundancias mucho menores que el hidrégeno
molecular pero cuyas transiciones rotacionales pueden observarse desde telescopios
en tierra, principalmente en el rango de las ondas de radio.

A diferencia de las moléculas homonucleares como Hs, las especies heteronuclea-
res como el monéxido de carbono tienen un momento dipolar permanente y por lo
tanto emiten radiacién intensa al rotar y cambiar su momento angular. El trazador
por excelencia del gas molecular es el isétopo principal de mondxido de carbono
(12C'0). Con una abundancia relativa respecto a Hy de ~ 107*, la molécula de
CO es la segunda molécula mas abundante en el medio interestelar. La mayoria
de los mapas de la distribucion de gas molecular de la Galaxia y, de forma incluso
mas pronunciada, de galaxias externas han sido realizados observando la transicién
rotacional J = 1 — 0 de esta molécula a 115 GHz (2.6 mm). El pequefio momento
dipolar del CO, hace que sea muy facilmente excitable, incluso en condiciones de
baja densidad (np, ~ 10%cm™3) y bajas temperaturas cinéticas, convirtiéndolo en
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un buen trazador de la mayor parte de la masa del gas molecular. Por otra par-
te, al ser una molécula tan facil de excitar y saturar, sus transiciones milimétricas
no nos permiten trazar la componente de mas alta densidad del medio interestelar
(ng, > 10%cm™3), que constituye precisamente el material que encontramos en las
regiones de formacién estelar. Es necesario acudir a otras moléculas diferentes del
monéxido de carbono que requieran densidades de gas mayores para ser excitadas.
Podremos asi trazar diferentes componentes del medio interestelar. La observacién
de especies moleculares complejas nos permite estudiar parametros tan importantes
como la temperatura cinética y la densidad del gas que determinan las condiciones
de excitacion del medio.

La utilizacion de diferentes moléculas ha permitido trazar gas molecular con den-
sidades de hasta 10! cm™2 y temperaturas desde < 10K hasta ~1000 K. Asi pues,
se han adoptado una serie de moléculas determinadas para trazar diferentes fases
del medio interestelar en cuanto a condiciones fisicas de densidad y temperatura.
A continuacién se enumeran algunas de las especies mas comunes en los estudios
moleculares:

®» CO y sus is6topos 6pticamente delgados, C*O y 13CO: Las transiciones més
bajas de esta molécula trazan cominmente la cantidad total de material mo-
lecular asi como las propiedades generales y distribucién del gas.

®» CS, HCN, H,CO, HC3N y HNCO: Por su elevada densidad critica, son utili-
zados como trazadores del gas de alta densidad (ng, > 10%cm™2).

®» NHj, CH3CN y CH3CyH: Estos rotores simétricos cuyos niveles de energia
estan distribuidos en escaleras con transiciones prohibidas entre ellas, son fre-
cuentemente utilizados como termémetros del gas molecular.

®

HNC: Particularmene abundante en regiones de gas frio y quiescente.

®

SiO, CH30H y H,S: Formados eficazmente en la superficie de los granos de
polvo, constituyen un grupo de trazadores de material afectado por el paso de
frente de choques.

® CN, HCO, HOCT: Son ejemplos de especies con elevadas abundancias en re-
giones afectadas por un un intenso campo UV y, por consiguiente, trazadoras
de regiones de fotodisociacion.

® HCO™: Como trazador de regiones banadas por un elevado flujo de rayos
cdsmicos.

Una vez escogido un trazador adecuado, la determinacién de los pardmetros
fisicos del material molecular no es evidente. A modo de ejemplo, al analizar las
intensidades de las lineas moleculares y sus perfiles, no es siempre fécil distinguir
entre variaciones en las abundancias y cambios en las condiciones de excitacién. Sin
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embargo, podemos encontrar formas de rodear este problema. Mediante la obser-
vacién de especies moleculares con momentos dipolares y constantes rotacionales
semejantes, pero con propiedades quimicas diferentes, podemos identificar cambios
en las condiciones fisico-quimicas del medio estudiado puesto que las propiedades
de excitacién son semejantes.

Las observaciones en radio de galaxias con brote de formacién estelar no se ven
afectadas por extincién y ofrecen medidas independientes y, en muchos casos, mas
precisas de la estructura de los brotes de formacion. Por el contrario, el estudio
de objetos extragalacticos presenta algunas dificultades extras en comparacién con
estudios semejantes dentro de la Galaxia. Las lineas de las moléculas mas complejas
son débiles y anchas, por lo que sera necesaria una muy buena calidad de las lineas
de base de los datos junto con una alta sensibilidad para hacer posible su estudio.
Por otra parte, el factor de llenado del haz (i.e. la relacién entre el tamano de
la fuente y el haz del telescopio) se convierte en un gran factor de incertidumbre
en las observaciones de antena tunica. La radiaciéon que observamos consiste en un
promedio de la emision proveniente de los diferentes complejos moleculares que
coexisten dentro de regiones que se extienden a lo largo de los varios cientos de
parsecs cubiertos por el haz del telescopio. Los estudios interferométricos de alta
resolucion seran necesarios con el fin de desentranar las diferentes componentes del
gas presentes dentro de estas regiones.

1.3. Quimica Extragalactica

Las observacién de lineas moleculares provenientes de las regiones centrales de
las galaxias activas es una prometedora herramientas para explorar y entender la
historia de la formacién estelar del Universo. Fuera de la Galaxia, los nucleos de
galaxias con brotes de formacion estelar constituyen un medio fundamental en el
que podemos realizar investigaciones fisico-quimicas detalladas. El estudio de la
quimica de los nicleos de estas galaxias nos permite describir los procesos fisicos
subyacentes que calientan el medio y provocan la formacion y destruccién molecular
(e.g. quimica de granos, quimica de choques, regiones de fotodisociacién).

En la mayoria de los estudios realizados en galaxias activas con brotes de for-
macién estelar, gran parte de la emisién molecular observada proviene del gas alta-
mente excitado dentro de los pocos cientos de parsecs centrales de estas galaxias.
Sin embargo, la influencia de los diferentes procesos que provocan las condiciones
de excitacion y la compleja quimica del medio interestelar no estan completamente
claros. Diversos estudios moleculares de galaxias como M 82, NGC 253 o Arp 220 su-
gieren que mecanismos tales como los choques de tipo C, la radiacion UV disociante
y la irradiacion debida a rayos X o rayos cdésmicos juegan un papel muy importante
en este complejo escenario.

Los ntcleos de las galaxias NGC 253 y M 82 son las fuentes extragalacticas de
emisién molecular mas prolifica tanto en términos del brillo de las lineas observadas
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como del nimero de especies detectadas. En el contexto de la quimica extragalacti-
ca, los nicleos de NGC 253 y M 82 son sin duda las fuentes mas sobresalientes y
mas estudiadas, de igual forma que los nicleos calientes de los complejos molecula-
res de Orién y Sgr B2 lo son en espectroscopia molecular Galdctica. Las variaciones
en la quimica que observamos entre Orion y SgrB2 no es sorprendente dado que
su situacion en la Via Lactea es muy diferente, lo cual implica diferencias en las
abundancias de los elementos, y en las condiciones de densidad y temperatura del
medio circundante. Dentro de los nicleos de galaxias coexisten muy probablemente
diversas componentes de gas no resueltas espacialmente con diferentes propiedades
tanto de excitacién como de quimica. Por esta razén en un principio se podia espe-
rar ingenuamente que tales diferencias se habian de cancelar cuando se observa la
radiacién proveniente de un nucleo galactico en su conjunto, donde se promedia la
emision de las diferentes componentes del gas abarcadas por el haz de los telesco-
pios. Cuando observamos galaxias a distancias tales como las de NGC 253 o M 82,
incluso con los haces més estrechos (teniendo en cuenta el caso del haz de una antena
unica), estamos recogiendo radiacién promediada sobre distancias de varios cientos
de parsecs, esto es, un tamano mayor que el de cualquier nube molecular gigante
de la Via Lactea. Sorprendentemente, si que se observan cambios importantes en
la quimica entre ambas galaxias (Mauersberger & Henkel, 1991a). Parece claro que
estas diferencias son evidentes incluso en el caso de las regiones nucleares de galaxias
como NGC 253 y M 82, consideradas similares respecto a propiedades tales como la
masa total de gas molecular, luminosidad IR y tasas de formacién estelar. Desafor-
tunadamente no hay informacién suficiente sobre la distribucién a gran escala de
las especies moleculares méas complejas en nuestra Galaxia con la que comparar los
resultados obtenidos en los nicleos de otras galaxias.

[m82 WNGC253
CN O m
Cs O |
Sio «0 = Figura 1.3: Comparaciéon de
las abundancias fraccionales re-
HNCO <0 n lativas a H, de varias especies
. - moleculares observadas en M 82
CH,0H y NGC253. Figura extraida de
CHyCN {7 » Mauersberger & Henkel (1993).
CH,CCH Oom
12 -1 -0 -8 -8 -7

log (Abundance relative to Hp)
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En la figura 1.3 se muestra una comparacién de las abundancias de una muestra
de siete moléculas observadas tanto en los nicleos de NGC 253 como en M 82. En
ella se pueden apreciar las diferencias evidentes entre la quimica de las regiones
centrales de ambas galaxias (Mauersberger & Henkel, 1993; Takano et al., 1995,
2002; Wang et al., 2004). La practica totalidad de las moléculas estudiadas en ambas
muestran una abundancia mucho menor en M 82 en comparacion con lo observado en
NGC253. En particular, se observa una baja abundancia sistemética de moléculas
complejas en M 82 cuando se comparan con otras galaxias cercanas (Takano et
al., 2002) Determinadas moléculas tales como SiO, CH3OH o HNCO son facilmente
detectables en el nticleo de NGC 253 mientras que hacia M 82 no han sido detectadas
hasta el momento(Henkel et al., 1988; Mauersberger & Henkel, 1991a; Nguyen-Q-
Rieu et al., 1992).

El estudio de moléculas complejas como el amoniaco (NHs), nos permite estimar
la temperatura cinética (7}) del gas molecular en la regién nuclear de las galaxias.
Las observaciones de los niveles metaestables (i.e. con J = K) de esta molécula con
energias hasta 406 K (J, K = 6,6) y 848K (J, K = 9,9) en galaxias como Maffei 2,
IC 342, NGC 253 y M 82 (Henkel et al., 2000; Weifl et al., 2001b; Mauersberger et al.,
2003) muestran la existencia de una componente de gas molecular caliente (7}, =
100 — 140K) en todas ellas salvo en M 82 (ver Figura 1.4) donde se observa una
componente de gas relativamente frio (~ 30K) (Mauersberger et al., 2003). En
Maffei 2 e IC 342, a diferencia de NGC 253, se encuentra una componente molecular
fria adicional (< 50 K).

Son dos los procesos que se creen dominantes en la quimica del material mo-
lecular asociado con un brote de formacién estelar en galaxias. En primer lugar
se considera la fotodisociacion del gas molecular por efecto del campo UV intenso
(regiones de fotodisociacién o PDRs) producido por la emisién de asociaciones de
estrellas OB formadas recientemente en el brote. El otro efecto que se tiene en cuen-
ta es el producido por el paso de frentes de choque como consecuencia de colisiones
entre nubes moleculares o la interaccién con burbujas en expansién debido a explo-
siones de supernova y vientos de estrellas masivas. Las evidentes diferencias entre
los brotes de formacion estelar en las regiones nucleares de M 82 y NGC 253 han
hecho que se conviertan en los dos prototipos de galaxias con brote de formacién
estelar por excelencia. Esta diferencia se ha interpretado como el resultado de una
diferencia en el estado evolutivo de ambos brotes de formacién (Wang et al., 2004).
En este escenario, el brote de formacién estelar en M 82 se encontraria en un esta-
do evolutivo mas avanzado en el que la fotodisociaciéon producida por las estrellas
recién formadas dominaria el calentamiento y la quimica del material molecular en
su regién nuclear como muestran las observaciones de HCO (Garcia-Burillo et al.,
2002). Por el contrario, NGC 253 representaria un estado evolutivo mas temprano
dominado por el efecto de frentes de choque que se ponen de manifiesto por la
elevada abundancia de moléculas tales como SiO (Garcia-Burillo et al., 2000).

Las observaciones de alta resolucién de diferentes moléculas trazadoras de quimi-
ca nos permiten determinar regiones con diferentes tipos de calentamiento dentro de
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Figura 1.4: Diagramas de rotacién para los niveles metaestables de NHj (i.e. con
J = K) observados en las galaxias Maffei 2, IC 342, NGC 253 y M 82. Figura extraida
de Mauersberger et al. (2003)

una misma galaxia tal y como demuestra el estudio de Meier & Turner (2005) en la
region nuclear de la galaxia 1C 342 realizado con el interferémetro de OVRO. De esta
forma, diferencian una zona en la regién central en la que gran parte de la formacién
estelar esta teniendo lugar, dominada por las PDRs y trazada principalmente por
las moléculas CoH y C31S, y otra regién en la que se localizan las zonas afectadas
por los choques entre nubes moleculares inducidos por los movimientos orbitales en
un potencial barrado, trazado por moléculas tales como CH30H y HNCO.

1.4. Prototipos de SBG

El estudio de las galaxias cercanas con brotes de formacién estelar puede ofrecer
una vision més profunda de los procesos y las causas de las altas tasas de formacién
estelar observadas que no podemos obtener para objetos con altos desplazamien-
tos al rojo. NGC 253 y M 82 son los ejemplos méas cercanos de galaxias con brotes
formacién estelar, a una distancia de 3.3 y 3.6 Mpc respectivamente (Mouhcine et
al., 2005; Freedman et al., 1994). Ambas galaxias, consideradas a menudo proto-
tipo del fenémeno de galaxia con brote de formacién estelar (Rieke et al., 1980),
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han sido minuciosamente estudiadas en todos las regiones accesibles del espectro
electromagnético (ver Telesco, 1988; Rieke et al., 1993; Engelbracht et al., 1998).
A continuacion se describen sus principales caracteristicas observacionales.

1.4.1. NGC253

La galaxia NGC 253, la mas masiva en la constelacion de Sculptor, es una galaxia
espiral barrada clasificada como tipo SAB(s)c (de Vaucouleurs et al., 1991) o Sc(s)
(Sandage & Tamman, 1987) cuyo disco se encuentra practicamente en la direccién de
observacién (i = 72° —78°, Puche et al., 1991; Pence, 1981). La emisién de NGC 253
ha sido observada y modelizada en la ultima década desde el rango de ondas de radio
hasta rayos v (Paglione et al., 1996; Domingo-Santamaria & Torres, 2005). NGC 253
es companera de la galaxia NGC 247, sin embargo, la regularidad de su campo de
velocidades fuera de la regién del brote de formacién estelar central y los contornos
de densidad HI externos (Combes et al., 1977; Puche et al., 1991) contradicen la idea
de una posible interaccién reciente. La imagenes opticas de NGC 253 muestran dos
brazos espirales y un disco interior luminoso (e.g. Pence, 1981). Los brazos espirales
también son trazados por los mapas HI de alta resolucién (Koribalski et al., 1995).
La imagen Ha tomada por Hoopes et al. (1996) muestra la existencia de una gran
cantidad de regiones HII distribuidas en los brazos espirales y el anillo circunnuclear.

La emisién de NGC 253 presenta su méximo en el infrarrojo lejano (FIR) apro-
ximadamente a 100 um (Figura 1.5), con una luminosidad de 410'° L, (Telesco
& Harper, 1980; Rieke et al., 1980; Melo et al., 2002). La luminosidad FIR es al
menos un factor 2 mayor que la de nuestra propia Galaxia (Cox & Mezger, 1989;
Dudley & Wynn-Williams, 1999). A partir de esta emisién IR se deriva una tem-
peratura de la emisién del polvo Tpowe = 41K (Negishi et al., 2001). Después de
M 82, el ntcleo de NGC 253 contiene la fuente IRAS extragalactica més brillante
con un flujo a 100pum de 1860 Jy (Soifer et al., 1989). De hecho, la mayor parte
de la luminosidad IR total de esta galaxia (~ 70 %), y por consiguiente de su tasa
de formacién estelar (Lig = 2.110° Lo, SFRgr = 3.6 M, anio™!, Strickland et al.
(2004)), proviene de las regiones de intensa formacién estelar masiva en la regién
que abarca unos pocos cientos de parsecs centrales de la galaxia. Tan sélo en los 6”
centrales de NGC 253, Forbes et al. (1993) estima una tasa de formacion de estrellas
de alta masa de ~ 0.1 Myano~!. Esta violenta formacién de estrellas masivas se
revela tanto por los cimulos compactos de estrellas jévenes y luminosos con masas
de 10° — 10® M, observados con el Telescopio Espacial Hubble (Watson et al., 1996),
como por el elevado ntiimero de supernovas de 0.05 — 0.3 ano~* (Mattila & Meikle,
2001; Ulvestad & Antonucci, 1997). Comparada con las galaxias del grupo local, la
tasa de supernovas en NGC 253 es un orden de magnitud mayor que la de M 31, la
mayor del grupo (Pavlidou & Fields, 2001).

Las observaciones de la regién nuclear de NGC 253 con una resolucion de 1 pc de
Ulvestad & Antonucci (1997) muestran al menos 64 fuentes individuales de emisién
en radio en los 200 pc centrales, de los cuales, ~ 15 se encuentran en el segundo de
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Figura 1.5: Izquierda: Flujo IR de NGC 253 asumiendo un cuerpo negro diluido con
una temperatura de polvo T},o1v = 50K y luminosidades totales diferentes. Derecha:
Espectro de NGC 253 desde radiofrecuencias hasta el IR junto con el resultado de
diferentes tipos de modelos de emision. Los datos experimentales corresponden a:
pentagonos, Melo et al. (2002); rombos, Telesco & Harper (1980); tridngulos, Elias
et al. (1978); estrellas, Hildebrand et al. (1977); tridngulos invertidos, Rieke et al.
(1973); circulos, Ott et al. (2005); cuadrados, Carilli (1996). Figura extraida de
Domingo-Santamaria & Torres (2005).

arco central de la regién de intensa emision radio. De las 17 fuentes mas intensas,
aproximadamente la mitad presentan un espectro plano, probablemente domina-
das por la emision térmica procedente de regiones HII, mientras que la otra mitad
presenta un espectro abrupto propio de la emision sincrotrén opticamente delgada
presumiblemente debida a los remanentes de supernovas (SNRs). En una escala de
tiempo de 8 anos, no se observa una variacion del flujo de las fuentes mas inten-
sas (Ulvestad & Antonucci, 1997). En la regién alrededor de los ~200pc centrales
hasta una distancia de 2 kpc del nicleo, también observada con una alta resolucién
espacial, presenta 22 fuentes adicionales con intensidades por encima de 0.4mJy
(Ulvestad, 2000). La regién fuera del brote de formacion estelar central de NGC 253
presenta alrededor del 20 % de la formacién estelar de la galaxia con una tasa de
supernovas muy por debajo de 0.1afio~! (Ulvestad, 2000).

Si bien las imégenes 6pticas no muestran claramente la existencia de una barra
en la region nuclear de NGC 253 debido al gran dangulo de inclinaciéon de la misma y
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Figura 1.6: Izquierda: Mapa de intensidades integradas de la emisién de CO J =
1 —0 en NGC253. Derecha: Mapa del campo de velocidades de la emisién de CO.
Se muestran el eje mayor de la galaxia (linea discontinua) y el eje de la barra (linea
continua). Se indican las posiciones de las fuentes de radio térmicas (cruces), el
méximo de emisién a 1.3 ecm (rombo, Ulvestad & Antonucci, 1997), y el méximo en
el IR medio (tridngulo, Keto et al., 1999). Figura extraida de Paglione et al. (2004).

al disco de polvo (Sofue et al., 1994), el peculiar campo de velocidades en su regién
mas interna sugiere la existencia de una barra (Pence, 1981). Las observaciones en
el IR cercano revelaron definitivamente una barra a gran escala de 4’ en las bandas
K, Hy J (Scoville et al., 1985; Forbes et al., 1991; Forbes & DePoy, 1992; Fouqué &
Bertin, 1995; Engelbracht et al., 1998).

Las observaciones de CO J = 1 — 0 de alta resolucién (5”.2 x 5”7.2) de Paglione
et al. (2004) (Figura 1.6) y las observaciones de una regién mucho mas extensa con
una menor resolucién de Sorai et al. (2000) muestran como la morfologia general
de CO se extiende en una franja de emisiéon alineada con la barra observada en el
IR y un grupo central de nubes brillantes alineadas con el eje mayor de la galaxia,
orbitando alrededor del nticleo en lo que posiblemente sea un anillo circunnuclear.
Los diagramas posicién-velocidad de las observaciones de alta resolucion de la regiéon
nuclear de NGC 253 muestran como el material molecular parece seguir movimientos
orbitales alrededor del centro dinamico, interpretados como movimientos en érbitas
x1 'y x2 en el contexto de un potencial barrado. (OH, Turner, 1985; CO, Canzian
et al., 1988; Das et al., 2001; Paglione et al., 2004; HCN, Paglione et al., 1995;
CS, Peng et al., 1996; SiO, H!3CO™, Garcfa-Burillo et al., 2000). La alta actividad
de formacion estelar en el nicleo de NGC 253 es sostenida por la enorme masa de
material molecular en los pocos cientos de parsecs centrales (1.3—2.6 10°M,, Canzian
et al. (1988); Mauersberger et al. (1996)) conducido al centro de la galaxia por medio
de la pérdida de momento angular favorecida por la friccién en un potencial barrado.
Las estimaciones de la masa de gas en los 20” —50” (< 600 pc) centrales de NGC 253
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oscila entre los 2.5 10"M, (Harrison et al., 1999) y 4.8 10¥M, (Houghton et al., 1997).
La primera de estas es consistente con los resultados de Mauersberger et al. (1996)
en los que se concluye que el factor de conversion X = N(Hy)/I(CO) en la regién
central de NGC 253 es < 20 % del valor derivado en el disco Galactico.

Existen evidencias fisicas, morfologicas y cinematicas para la existencia de un
superviento galdctico en NGC 253 (McCarthy et al., 1987; Heckman et al., 1990;
Strickland et al.; 2000, 2002; Pietsch et al., 2001; Forbes et al., 2000; Weaver et
al., 2002; Sugai et al., 2003). El origen de este viento esta relacionado con el brote
de formacion estelar nuclear supuestamente producido por la presion térmica de las
eyecciones de gas caliente (de hasta T' = 10® K) consecuencia de las explosiones de
supernovas. Se espera que este sea un gas muy enriquecido en metales. La expansion
adiabatica enfria el gas, convirtiéndose la energia térmica en un movimiento masivo
del material a velocidades de hasta v ~ 3000kms~!. El gas alcanzado por el viento
en expansion, tanto en el disco como en el halo, puede resultar afectado por frentes
de choque calentados a temperaturas de millones de grados y este gas mismo se hace
un emisor de rayos X térmicos (Chevalier & Clegg, 1985).

1.4.2. MBS82

Morfolégicamente, la galaxia M 82 (NGC 3034, Arp 337 o 3C231) fue clasificada
como de la clase Irr IT (Holmberg, 1950), y posteriormente como 10 (de Vaucouleurs,
1959) y “Amorfa” (Sandage & Brucato, 1979). La galaxia, vista en el rango éptico,
esta dominada por una red filamentosa de polvo. M 82 es una galaxia de baja masa
(~ 10 M) en la que la mayor parte de esta masa se concentra en los 2 kpc centrales
(Sofue, 1998). Su regién nuclear alberga la fuente IRAS extragaldctica més intensa
(S100um = 1360Jy, Soifer et al., 1989) y, a una distancia de 3.6 Mpc (Freedman et
al., 1994), constituye uno de los arquetipos més estudiados de brote de formacién
nuclear (Rieke et al., 1980) donde la violenta formacién estelar tiene lugar a un
ritmo de ~ 9 Mgyr~! (Strickland et al., 2004). Este brote de formacién se concentra
en el kpc central, en una regién fuertemente oscurecida por el polvo y gas. Las
observaciones en radio (e.g. Kronberg et al., 1985; Wills et al., 1999) y en infrarrojo
(e.g. Telesco & Gezari, 1992) evidencian la intensa actividad de formacién estelar
en la region central. Alrededor de la regién activa del brote de formacion, se observa
un anillo molecular de 400 pc de radio (Shen & Lo, 1995) y una barra vista en el
infrarrojo cercano de ~ 1kpc (Telesco et al., 1991). Debido a la gran inclinacién que
muestra el disco de M 82 (i = 81.6°, Lynds & Sandage (1963)) es dificil apreciar la
estructura de la galaxia incluso en las imagenes infrarrojas. Las distorsiones en las
isofotas fuera de la barra central observadas por Ichikawa et al. (1995) se interpretan
como evidencia de la presencia de una estructura espiral logaritmica de dos brazos
(Figura 1.7, Mayya et al., 2005).

A gran escala, M 82 muestra un puente de gas intergalactico de 20 kpc de largo,
que conecta con la galaxia masiva vecina, M 81 (Gottesman & Weliachew, 1977).
Ademas, existen evidencias que sugieren que M 82 ha sufrido un reciente encuentro
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Figura 1.7: Evidencias de dos brazos espirales simétricos en la galaxia M 82. [z-
quierda: Imagen NIR residual obtenida tras substraer un disco exponencial de las
imagenes en las bandas K, H y J. Los 60” centrales corresponden a la barra, con las
estructuras exteriores que sugieren la presencia de los dos brazos espirales. Derecha:
Contornos de la banda K residual superpuestos sobre la imagen en la banda B. La
mayor parte de las condensaciones observadas en la banda B se sitiian en los bra-
zos espirales. Un linea de polvo atraviesa el arco interior del brazo suroeste. Figura
extraida de Mayya et al. (2005).

con su compafiera M 81 y la galaxia enana NGC 3077 (Yun et al., 1994).

El elevado ritmo de formacion estelar afecta a la distribucion, cinematica y con-
diciones fisicas del medio interestelar que la rodea. Los primeros estudios de la
distribucion del gas molecular en M 82 revelaron una distribucién circunnuclear en
doble 16bulo de CO que se interpreté como un toro molecular con una deplecion del
gas molecular en la regién central (Nakai et al., 1987). Observaciones mas recientes
de alta resolucion con los interferémetros BIMA y Plateau de Bure muestran la pre-
sencia de un tercer maximo de emision molecular 65 pc al oeste del ntcleo a 2.2 ym
(Neininger et al., 1998; Dietz et al., 1986). Las observaciones en el 6ptico en Ha y
en rayos X muestran la existencia de un flujo de gas caliente bicénico a gran escala
saliendo del plano desde el nicleo de M 82 (Bland & Tully, 1988; McKeith et al.,
1995; Bregman et al., 1995; Shopbell & Bland-Hawthorn, 1998). Este flujo masivo
también se observa a gran escala en el gas frio y el polvo (Seaquist & Clark, 2001;
Alton et al., 1999). Existen evidencias observacionales de fuentes locales de inyeccién
de gas a menor escala. Las observaciones de Wills et al. (1999) a 1.4 y 5 GHz utili-
zando el VLA muestran la existencia de una cavidad en expansion de gas ionizado de
~ 120 pc de didmetro cercana al remanente de supernova SNR 41.95+57.5. También
se observa la presencia de cuatro chimeneas de gas caliente, siendo la méas promi-
nente la localizada en el lado noreste, alcanzando una altura vertical de ~ 200 pc
(Wills et al., 1999) . Como se muestra en la Figura 1.8, el gas molecular presenta
una contrapartida tanto de la macrocavidad como de las chimeneas (Neininger et
al., 1998; Weilet al., 1999, 2001a; Matsushita et al., 2000; Garcia-Burillo et al.,
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2001).

Una gran fraccion del gas interestelar en M 82 esta directamente afectado por la
radiaciéon UV procedente de estrellas OB a través de mecanismos de fotoionizacién,
fotodisociacién y calentamiento UV (Lugten et al., 1986). De hecho, el flujo UV en
la regién nuclear de M 82 es alrededor de tres 6rdenes de magnitud mayor que el
flujo UV medido en la vecindad solar debido al elevado ntimero de estrellas masivas
(Lugten et al., 1986; Rieke et al., 1980). El estudio de la emisién de CO en el rango
milimétrico y submilimétrico de Mao et al. (2000) concluye que la mayor parte de
la emision de CO surge de regiones de fotodisociacion difusas de baja densidad
mientras que los trazadores de gas de alta densidad como CS y HCN estan menos
afectados por la fuerte radiacién UV de estas estrellas masivas.

1.5. Galaxias submilimétricas

Las primeras exploraciones cosmoldgicas realizadas utilizando los instrumentos
SCUBA (Submillimetre Common-User Bolometer Array en el telescopio JCMT,
Holland et al., 1999) y MAMBO (MAz-Planck Millimeter BOlometer array en el
telescopio de 30 m de IRAM, Kreysa et al., 1998) cambiaron répida y radicalmente el
escenario aceptado sobre la formacion y evolucién de las galaxias, apartandose de la
vision fundamentalmente éptica del pasado siglo, al resolver una parte significativa
del fondo césmico submilimétrico en fuentes individuales. Las exploraciones con
camaras bolométricas en el rango de longitudes de onda milimétrica y submilimétrica
son sensibles a los objetos altamente extinguidos por el polvo con desplazamientos al
rojo extremos. Estos objetos son filtrados en las exploraciones a longitudes de onda
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mayores y menores debido al oscurecimiento y las correcciones K desfavorables.

El descubrimiento de las llamadas “galaxias SCUBA” (Smail et al., 1997) fue
acogido con sorpresa debido a la notable evolucién en la poblacion de galaxias con
brotes de formacién estelar oscurecidas por el polvo que implicaba la alta densidad de
fuentes dentro de los niveles de flujo a los que tenian acceso la primera generacion de
camaras bolométricas (Blain et al., 1999). Sin embargo, los primeros esfuerzos para
estudiar las galaxias submilimétricas (SMGs) en el éptico e infrarrojo (Hughes et
al., 1998) sugirieron que la mayor parte de la poblacién submilimétrica no tenfa una
contrapartida 6ptica plausible. Por otro lado, los también primeros estudios en radio
detectaron aproximadamente la mitad de las fuentes submilimétricas observadas
(Smail et al., 2000; Ivison et al., 2002), que con una precisién astrométrica de ~ 0.3”
y combinado con la densidad de flujo submilimétrico proporcionaron una estimacién
grosera del desplazamiento al rojo (Carilli & Yun, 1999). El desplazamiento al rojo
medio de estas galaxias se estima en ~ 2.2 (Chapman et al., 2003, 2005; Ivison et
al., 2005). Las observaciones en radio han posibilitado también el refinamiento de la
muestra submilimétrica (Ivison et al., 2002), incrementando la fraccién de deteccién
hasta dos tercios de las SMGs con un nivel de densidad de flujo a 0.85mm por
encima de ~ 5mJy.

La estimacion precisa de los desplazamientos al rojo de estas galaxias facilité la
medida sistemética de la masa de gas molecular para las SMGs en ~ 10! M, a través
de la observacién de CO (Neri et al., 2003; Greve et al., 2005). Los datos sugieres
que las galaxias submilimétricas son sistemas masivos y proporcionan algunas de
las pruebas més fuertes a los modelos de formacién de galaxias que existen (Greve
et al., 2005).

Para tener acceso a las fuentes submilimétricas responsables de la mayor parte del
fondo cosmico submilimétrico y que, por lo tanto, es responsable de la mayor parte
de la formacion estelar o actividad AGN, es necesario sondear hasta densidades
de fluyo por debajo de 1mJy a 850 um (Smail et al., 2002; Cowie et al., 2002).
En la actualidad, gracias a la observacién rutinaria en longitudes de onda mm y
submm, varios cientos de galaxias submilimétricas han sido detectadas. Las galaxias
submilimétricas mas brillantes parecen conformar una poblacion diversa, esto es,
algunas fuentes son semejantes a quasares, con lineas anchas y deteccion en rayos
X (e.g. Ivison et al., 1998), algunas son morfolégicamente complejas (e.g. Ivison et
al., 2000; Downes & Solomon, 2003), algunas extremadamente rojas (e.g. Smail et
al., 1999; Ivison et al., 2002; Dunlop et al., 2004), algunas con indudables trazas de
ntcleos activos obscurecidos y/o supervientos (e.g. Smail et al., 2003).

A pesar de todos estos estudios, existen numerosas incognitas acerca de las ga-
laxias submilimétricas. La confusién limita actualmente la investigacion a las SMGs
mas brillantes. Lo que es mas, las exploraciones estan sesgadas debido a los efectos
de seleccién, lo cual limita potencialmente el entendimiento de estos objetos. Apro-
ximadamente la mitad de todas las galaxias submilimétricas conocidas no han sido
detectadas en radio debido a una falta de datos suficientemente profundos en este
rango. De igual forma, tan solo existe una cobertura limitada en las exploraciones
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espectroscpicas realizadas en longitudes de onda roja e IR.
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Capitulo 2

El espectro de NGC 253 en la
banda de 2 mm: Datos

2.1. Introduccion: Barridos espectrales

La importancia de los barridos espectrales, ampliamente demostrada durante las
ultimas dos décadas, radica en la determinacién de las propiedades fisicas del mate-
rial molecular y su caracterizacion quimica completa. El estudio de lineas espectrales
moleculares reporta ventajas adicionales respecto de las observaciones de continuo.
La observacion de la emision del continuo en el IR, procedente del polvo calentado
por la radiacién de las estrellas recién formadas y aun embebidas en sus nubes pro-
genitoras, ofrece una vision de la estructura y distribucion del gas molecular en las
regiones de formacién estelar (Motte et al., 1998). De igual forma, la distribucién
espectral de energia nos indica la temperatura del polvo y nos proporciona indi-
cios sobre el estado evolutivo del objeto (Lada, 1999). Sin embargo, la dindmica y
las condiciones fisico-quimicas del material molecular solo pueden ser estudiadas a
través de la observacién de lineas moleculares.

En este marco, el estudio de regiones completas del espectro mediante la realiza-
cién de barridos en frecuencias ofrece miltiples ventajas frente a la observacién de
la emision del continuo o las observaciones dirigidas al estudio de especies molecula-
res seleccionadas. Entre las principales ventajas de los barridos espectrales podemos
indicar las siguientes:

(® Permite, dentro del limite impuesto por la sensibilidad de la observacién, la
creacion de un censo completo y sin sesgo de los principales atomos y moléculas
presentes en las regiones observadas.

(®» Mediante el estudio de las razones entre las lineas pertenecientes a diferentes
transiciones de una misma especie molecular se puede estimar los parametros
fisicos de las diferentes componentes abarcadas por el haz del telescopio. En
particular, podemos destacar la determinacién directa de parametros como la
densidad de columna de la especie observada, la temperatura de excitacion vy,
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previa estimacién de la densidad de columna total de hidrégeno molecular, la
abundancia fraccional de la especie.

(®» La comparacion de las abundancias moleculares entre distintas fuentes junto
con la informacion extraida de los modelos de quimica puede ser utilizado
como una herramienta de diagnéstico del estado evolutivo.

(®» Los diferentes procesos dinamicos, tales como los choques o la turbulencia,
pueden ser trazados por comparacién de los perfiles de las lineas, observadas
con suficiente resolucion espectral, de moléculas con diferentes requerimientos
de excitacion y propiedades quimicas.

(® Medida de la tasa de enfriamiento total del gas debido a la contribucién de
especies moleculares tales como CO y HyO.

(® Medida directa de la contribucién de la emisién de las lineas al continuo, dato
que puede afectar a los parametros derivados a partir de la emisién del polvo.

A esta lista debe anadirse la oportunidad que ofrecen los barridos espectrales
de descubrir nuevas e inesperadas especies moleculares exoticas. Ademas, teniendo
en cuenta que para determinar la presencia y medir la abundancia de una molécula
determinada es necesaria la observacion de varias transiciones de la misma, estos
barridos moleculares se presentan como uno de los mejores métodos para realizar
este tipo de estudios. Con el incremento de la sensibilidad y el ancho de banda de
los instrumentos se ha hecho posible alcanzar el limite de confusién entre lineas en
la direccion de algunas de las regiones estudiadas en la Galaxia.

En el contexto Galactico, los barridos espectrales se han llevado a cabo principal-
mente en fuentes con una emisién molecular particularmente prolifica. Regiones de
formacién estelar masiva tales como los nicleos calientes de Orion-KL y Sgr B2 han
sido tradicionalmente objetivos principales de estos estudios debido a sus brillantes
lineas moleculares. Son varias las razones por las que la tasa de deteccion de lineas
en estas fuentes es tan alta. La gran densidad de columna de H, en la direccion de
estas fuentes junto con la alta densidad y temperatura cinética de estos nticleos pro-
porciona una energia colisional suficiente para excitar las transiciones rotacionales
de las moléculas que constituyen estas nubes. Ademas, en estos ntucleos calientes, la
sublimacion de las moléculas refractarias constituyentes de los granos de hielo dan
lugar a una quimica compleja (van Dishoeck & Blake, 1998).

La Tabla 2.1 presenta un resumen de los barridos espectrales realizados hasta el
momento en algunas de estas regiones en el rango de longitudes de onda milimétricas
y submilimétricas. Todos estos estudios, han contribuido enormemente a ampliar el
inventario de lineas y especies encontradas en el medio interestelar. Hasta la fecha
no existe ningtn estudio semejante en fuentes fuera de la Galaxia. Todos los trabajos
de espectroscopia molecular extragalactica se han limitado a la observacién de una
o varias especies, seleccionadas entre las més intensas observadas en fuentes Galacti-
cas, hacia un nimero de fuentes seleccionadas. El censo molecular mas ambicioso y
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Tabla 2.1: Resumen de los principales barridos espectrales milimétricos y submi-
limétricos realizados en regiones de formacién estelar y nubes interestelares. Tabla
adaptada y actualizada de van Dishoeck (2001).

Fuente Frecuencias Telescopio Referencia
(GHz)
Orion-KL 72-91 Onsala 20m  Johansson et al (1984)
70-115 NRAO 12m  Turner (1989)
125-138 TRAO 14m  Kim et al. (1999)
138.3-150.7  TRAO 14m  Lee et al. (2001)
150-160 FCRAO 14m  Ziurys & McGonagle (1993)
159.7-164.7  TRAO 14m  Lee & Cho (2002)
215-247 OVRO 10.4m  Sutton et al. (1985)
216-242 OVRO Array  Blake et al. (1986)
247-263 OVRO 104m  Blake et al. (1996)
247-263 OVRO 104m  Greaves & White (1991)
325-360 CSO 104m  Schilke et al. (1997)
330-360 NRAO 12m Jewell et al. (1989)
334-343 JCMT 15m  Sutton et al. (1995)
455-507 JCMT 15m  White et al. (2003)
607-725 CSO 10.4m  Schilke et al. (2001a)
685-692 JCMT 15m  Harris et al. (1996)
795-903 CSO 104m  Comito et al. (2005)
200-900 CSO-FTS Serabyn & Weisstein (1995)
Sgr B2 30-116 Nobeyama 45m  Ohishi & Kaifu (1999)
70-115 NRAO 12m  Turner (1989)
70-150 BTL 7m Cummins et al. (1986)
218-263 SEST 15m Nummelin et al. (1998, 2000, 2001)
(34.340.15 84.7-115.7  TRAO 14m  Kim et al. (2000)
123.5-155.3  TRAO 14m  Kim et al. (2000)
155.3-165.3 ~ TRAO 14m  Kim et al. (2002)
330-365 JCMT 15m  Macdonald et al. (1996)
G5.89-0.39 330-360 JCMT 15m  Thompson & Macdonald (1999)
TMC-1 8.8-50 Nobeyama 45m  Kaifu et al. (2004)
W3 334-365 JCMT 15m  Helmich & van Dishoeck (1997)
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completo del contenido molecular de una galaxia externa es la compilacion de datos
obtenidos por Wang et al. (2004) hacia el brote de formacién nuclear de la gala-
xia NGC4945. Sin embargo, este estudio se reduce a la observacion de 19 especies
moleculares conocidas y previamente observadas en otras fuentes extragalacticas.

De la misma manera que los barridos espectrales dentro de la Via Léactea se han con-
centrado en determinadas regiones caracterizadas por su intensa emision de lineas
moleculares, un barrido espectral extragalactico debe orientarse por el mismo crite-
rio. Asi pues, la region nuclear de la galaxia con brotes de formacién estelar NGC 253
se presentaba como el principal candidato, siendo el mayor emisor de lineas mole-
culares fuera de nuestra Galaxia (Mauersberger & Henkel, 1993).

En este capitulo se presentan los datos observacionales del primer barrido espec-
tral realizado en una fuente extragalactica, a saber, la regién nuclear de NGC 253
(Martin et al., 2006a). Tras la presentacién de los detalles observacionales (Sec-
cién 2.2) se indican todas las transiciones de las especies moleculares detectadas
(Seccion 2.3) y los resultados de los ajustes Gaussianos realizados a las mismas. El
método de ajuste, junto con las dificultades encontradas en el mismo, se presentan
en la Seccion 2.4. A continuacion se pasa a presentar los detalles de la identificacién
y ajuste para cada transicién de cada una de las especies moleculares identifica-
das (Seccién 2.5). Por tltimo, se hace un breve resumen de los primeros resultados
derivados de los datos observacionales (Seccién 2.9).

2.2. Observaciones

El barrido en frecuencias de NGC 253 se llevo a cabo en el telescopio de 30 m
de IRAM, situado en el Pico de Veleta, Sierra Nevada, Espana. Las observaciones
se dividieron en diferentes campanas entre 2001 y 2004, tal y como se detalla en la
Tabla 2.2.

El barrido espectral mostrado en la Figura 2.1 cubre un rango de frecuencias de
46 GHz entre 129.1 y 175.2 GHz, comprendiendo el ~ 86 % de la ventana atmosférica
observable a 2mm. Cualquiera de las tres ventanas atmosféricas observables con el
telescopio de 30m de IRAM (3, 2 y 1 mm) son, en principio, igualmente interesantes
como objetivos de un barrido en frecuencias. La eleccién de la ventana a 2mm
se basa en motivos puramente observacionales. En primer lugar, la opacidad de la
atmosfera en la ventana a 1 mm es significativamente mayor, con lo que se requiere
un incremento en el tiempo de integracion en cada frecuencia para alcanzar el mismo
nivel de ruido que el obtenido a 2mm. Por otro lado, si bien la transmisién de la
atmoésfera a 3mm es ligeramente mayor que a 2mm, el ancho de banda instantdneo
que ofrecen los receptores disponibles a estas frecuencias es la mitad que el de los
receptores a 2mm. Esto supone una duplicaciéon del numero de configuraciones de
frecuencias necesarias para cubrir un mismo rango espectral.
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Figura 2.1: Espectro completo en la banda atmosférica de 2 mm de la regién central
de NGC 253.

La posicién nominal hacia la cual se efectué el barrido espectral es ajoggg =
00%47™33.3°%, 630000 = —25°17'23". Esta posicién se indica con una cruz en la Figu-
ra 2.2 sobre la imagen de la emisién de SiO (Garcia-Burillo et al., 2000). El tamano
del haz del telescopio de 30 m en el rango de frecuencias cubierto se encuentra entre
19" y 14”. En la Figura 2.2 se representa el tamano del haz para las frecuencias
extremas observadas en el barrido. En esta misma Figura se sitia la emisién de SiO
nuclear en una imagen infrarroja a mayor escala de NGC 253 en la banda K (En-
gelbracht et al., 1998) en la que se aprecia claramente la presencia de la estructura
barrada.

A lo largo de toda la observacién se utilizaron fuentes de punteria cercana para
comprobar la punteria del telescopio. Realizando exploraciones en cruz en modo
continuo sobre estas fuentes cada ~ 2 horas se consiguié una precisién en el apuntado
del telescopio de ~ 3”.

Las observaciones se realizaron en el modo “wobbler switched’ simétrico. Este
modo de observacion aprovecha el movimiento basculante del espejo secundario o
subreflector del telescopio para substraer la emision de la atmosfera. De esta forma
es posible cambiar de una forma relativamente rapida entre el punto de observacion

Tabla 2.2: Campanas de observacién del barrido espectral a 2mm de NGC 253.

Campana Fechas Frecuencias observadas (GHz)
2001 5 May. — 9 May. 145.0 — 147.62
27 Jun.— 2 Jul. 131.4 —132.3,135.6 — 143.7
2002 30 Ene.— 31 Ene. 133.2 —135.0,144.6
1 May. — 2 May.  152.7,154.5 — 155.0
16 Jul. — 30 Jul.  129.6 — 130.5, 141.9, 145.0,
148.5 — 151.8,153.6,156.3 — 171.6
24 Dic. — 29 Dic. 133.2,173.4 — 174.3
2004 18 Jul 133.78,145.94
24 Dic 172.5,174.7
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Figura 2.2: En escala de grises se muestra la imagen en la banda K de NGC 253
(panel izquierdo, Engelbracht et al., 1998) y la emisién de SiO (v = 0,J =2 — 1)
de alta resolucién en la regién nuclear (panel derecho, Garcia-Burillo et al., 2000).
Los tamanos del haz del telescopio de 30 m de IRAM para las frecuencias extremas
observadas en el barrido se muestran como circulos sobre el mapa de SiO. En linea
continua se representa el haz de 19” a 129 GHz, y en discontinua el de 14” a 175 GHz.
Con una cruz se indica la posicién nominal del barrido espectral y con un punto
negro la posicién del centro dindmico estimada por Garcia-Burillo et al. (2000).

y dos puntos de referencia libres de emision en el cielo. Las posiciones de referencia se
toman alternativa y simétricamente a ambos lados de la posicién de observacién para
eliminar, en la medida de lo posible, los posibles efectos derivados por la asimetria
del haz del telescopio. Se establecié una distancia a la posicién de referencia de 240”
en azimut, con una frecuencia de cambio de 0.5 Hz. Una distancia cercana en el
cielo de la posicién de referencia junto con un cambio rapido entre ambas posiciones
nos permiten conseguir una mejor cancelacién de la emisién atmosférica, evitando
la aparicién de ruido sinusoidal en los espectros derivado de las diferentes masas de
aire observadas entre la posicién de observacion y la referencia.

Se utilizaron simultdneamente los dos receptores SIS (uniones de superconduc-
tores como mezcladores) disponibles en la ventana de 2mm. Cada uno de estos
receptores, configurados en modo wide (ancho), ofrecen un ancho de banda de sa-
lida de 1 GHz. Sintonizando frecuencias adyacentes en ambos receptores, con una
region de solapamiento de 100 MHz, logramos cubrir un ancho de banda instantaneo
de 1.9 GHz en cada configuracién de frecuencias. Este hecho resulté crucial para la
viabilidad del proyecto en lo que a requerimientos de tiempo de telescopio se refiere.
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Los receptores se sintonizaron en banda simple (SSB) con un rechazo de la banda
imagen (banda superior) de alrededor de 10dB. Esto hace que tinicamente la emi-
sion de las lineas méas intensas del barrido se detecten también en la banda imagen.
El rechazo de la banda imagen se calculé para cada frecuencia (Panel inferior en
la Figura 2.3) midiendo la diferencia en potencia entre una carga caliente y una
fria, primero con una supresion total de la banda superior y posteriormente con
una supresion total de la banda inferior ajustando el interferémetro Martin-Puplett
situado en el camino éptico de los receptores. La razon entre ambas medidas cons-
tituye la ganancia de la banda imagen. Asumimos que esta ganancia es constante
en toda la banda cubierta por el espectrometro.

Como espectrémetros se utilizaron los dos bancos de filtros de 256 x 4 MHz,
capaces de cubrir la banda de 1 GHz proporcionada por los receptores con una
resolucién en velocidades de entre 9 y 7 kms™! en las frecuencias cubiertas en el
barrido.

Los espectros fueron calibrados con el sistema estandar de doble carga. Este
sistema de calibracién utiliza el cielo, una carga caliente (a temperatura ambiente),
e indirectamente una carga fria como referencias de comparacion. Esencialmente, la
diferencia de cuentas entre la fuente observada y el cielo (posicién de referencia) se
relaciona con la diferencia de cuentas entre la carga caliente y el cielo. La escala de
temperaturas de los espectros se da en temperatura de haz principal (Tyg) que es
la temperatura de brillo de una fuente equivalente que rellenase el haz principal del
telescopio. Obtenemos esta escala como

Feff
Beff

donde T, resultado del método de calibracion, es la temperatura de antena corre-
gida de la atenuacion atmosférica de una fuente equivalente que rellenase los 27
estereoradianes del patrén de difraccién frontal del telescopio, F.g es la eficiencia
frontal y Beg la eficiencia del haz principal. Para los receptores a 2 mm del telescopio
de 30m de IRAM tenemos que F.g = 0.93, mientras que la B.g la calculamos para
cada frecuencia con la forma aproximada

B = 1.2e¢exp [~ (47 Ro/N\)?], (2.2)

con € = 0.69, Ro = 0.07 y A en mm.

El tiempo de integracion para cada frecuencia fue restringido debido a la baja
declinacién de la fuente. A la latitud del observatorio de Pico de Veleta, NGC 253
solo permanece alrededor de cuatro horas por encima de 20° de elevacién, con una
elevacion méaxima de ~ 30° en el transito. Esta baja elevacion incrementa notable-
mente la influencia de la atmoésfera con temperaturas de sistema entre 300 y 700 K
en el rango de frecuencias cubiertas. Se dedicé una sesiéon de observacion completa
para cada configuracién de frecuencias, lo que supone una media de 120 minutos de
integracion en cada frecuencia. De este tiempo, sélo la mitad corresponde a integra-
cién en la fuente. El tiempo de integracion para cada frecuencia se muestra en el
panel central de la Figura 2.3.

Tvp = Ty, (2.1)
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Figura 2.3: Resumen de los detalles observacionales para cada configuracién de
frecuencias. Los simbolos abiertos y cerrados representan cada uno de los receptores
SIS de 2mm. Panel superior: rms del espectro en canales de 9 — 7kms™! tras la
substraccién de una linea de base lineal. Panel central: Tiempo de integracion total,
incluyendo el tiempo pasado en la posicion de referencia. Panel inferior: Nivel de
rechazo de la banda imagen (banda superior).
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Tanto el modo de observacién como la estabilidad del sistema nos ofrecen lineas
de base de buena calidad que resultan fundamentales en un barrido espectral de
estas caracteristicas. De esta forma, unicamente se substrajeron de los espectros
lineas de base de orden 0 o 1. El nivel de ruido alcanzado en cada frecuencia se
muestra en el panel superior de la Figura 2.3. Los valores son del orden de 2 —4 mK
en canales de ~ 8kms™! de anchura, incrementandose para frecuencias por encima
de 160 GHz hasta valores de 6 — 10 mK en las frecuencias mas altas observadas.

La Figura 2.4 presenta el resultado completo del barrido de frecuencias en la
ventana atmosférica de 2mm hacia el brote de formacién formacion estelar de la
region nuclear de la galaxia NGC 253.

2.3. Identificaciéon molecular

Con el fin de identificar y ajustar las lineas observadas en el barrido espectral se
usaron las frecuencias disponibles en los catdlogos moleculares de Lovas (1992, 2004)
y Pickett et al. (1998). Los barridos espectrales existentes en fuentes del Centro
Galactico tales como SgrB2(OH) (Cummins et al., 1986; Turner, 1989, 1991) y
Ser B2(N, M y NW) (Nummelin et al., 1998, 2000) también fueron utilizados como
fuente de informacion adicional para estimar la intensidad esperada de las lineas
mas débiles detectadas.

Uno de los principales inconvenientes a la hora de la identificacién de lineas
moleculares en barridos espectrales extragaldcticos llevados a cabo con una tinica
antena radica en la gran anchura de linea intrinseca de la emision de estos objetos.
Se observan tipicamente anchuras de linea Av > 100 kms~'. Como consecuencia de
este hecho, la emision de algunas de las transiciones observadas aparecen parcial
o totalmente mezcladas con la emisién de otras transiciones de la misma u otras
especies. Ademas, en el caso de la region nuclear de NGC 253, la forma de las
lineas de emisién muestran dos componentes diferenciadas con velocidades de 180 y
280 kms~! y anchuras de ~ 100y 110 km s™! respectivamente (tomadas de la emisién
de CS, Martin et al., 2005). Estas componentes se originan en los dos complejos
moleculares principales separados 10” que se sitiian a ambos lados del ntcleo.

En la banda de 46 GHz observada, se detectan un total de 111 lineas, la mas
débil con una intensidad de ~ 3mK. Sobre el espectro del barrido espectral de
NGC 253 mostrado en la Figura 2.4 se superpone la identificacion de las especies
moleculares para cada linea. En la Tabla 2.3 se listan los pardmetros derivados de
los ajustes Gaussianos a las lineas detectadas en la ventana atmosférica a 2mm.
Estas 111 lineas pertenecen a la emision de 25 especies moleculares y 3 lineas de
recombinacion de hidréogeno.
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Figura 2.4: Espectro compuesto del barrido espectral en la ventana atmosférica de 2mm hacia la regién nuclear de
NGC253. La resolucion se ha suavizado a una resolucién en velocidades de 35 a 27kms™!, equivalente a 4 canales originales.
La identificacion de las lineas aparece sobre el espectro. Las especies etiquetadas como i=molécula corresponden a lineas
procedentes de la banda imagen.
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Tabla 2.3: Resultados de los ajustes Gaussianos a las lineas observadas.

Molécula v nota [ Tvsdv Visr  Aviy  Tus
Transicion (MHz) mKkms™! kms™! kms ! mK
Si03-2v=0 130268.6 1580 ( 50) 183 76 18
1170 ( 50) 260 91 12

C,S 1159 — 109 131551.9 640 ( 90) 230 151 4.0
HNCO 66 — 505 131885.7 2400 (150) 182 72 32
2000 (180) 284 80 24

CH2NH 2,7 — 11 133272.1  hf 420 ( 40) 187 83t 4.8
450 ( 40) 283 83 5.1

OCS 11 -10 133785.9 1220 (130) 212 200 5.8
SOz 856 — 817 134004.8 300 ( 70) 242 91 3.1
H36a 135286.0 bs 2800 (...)  250% 282 9.3
H2CS 414 — 313 135297.8 b 1040 ( 90) 221 158 6.2
SO2 515 — 404 135696.0 740 (160)  245% 140 4.2
3480 43 — 3, 1357753 b 300 ( 60)  180° 73¢ 3.8
b 200 ( 70)  274° 88¢ 2.1

HC;3N 15 — 14 136464.4 2410 (130) 183 729
2000 (300) 271 85 22

CH3CCH 8;, — 7y, 136728.0 3410 (110) 255 158 20
SO 43 — 3, 138178.5 1400 (200) 180 73 18
1100 (200) 274 88 12

13CS 3 -2 138739.3 550 ( 70) 188 700 7.4
390 ( 50) 274 70" 5.2

NH2CN 717 — 616 139032.0 580 (110) 280 155 3.5
H2CS 413 — 312 139483.4 b 1340 (150) 221 176 7.2
NH2CN 797 — 66 139842.1 490 (160)  280* 155 3.0
NH2CN 797 — 66 1399544 m 520 (160) 279 140 3.5
C2S 1011 — 910 140180.7 470 (130) 250 85 5.2
SO3 62,4 — 615 140306.1 510 ( 60) 248 115 4.1
H2CO 215 — 111 140839.5 4250 (140) 186 104> 38
6050 (150) 288 104> 55

C2S 114 — 109 142501.7 430 ( 70) 192 85¢ 4.7
CH30H 313 — 212 A+ 143865.7 1000 (130) 225 168 5.6
C2S 124 — 11y 144244.8 290 (120) 210 112 24
Cc3483 -2 144617.1 3000 (300) 188 105 27
1500 (300) 284 86 16

c— C3Ha 315 — 21 145089.5 bs 1750 (...) 234 156* 11
CH30H 3 — 2 145103.2 b m 9400 (200) 185 115 77
5760 (190) 294 96 57

HC;3N 16 — 15 145560.9 bs 2100 (...) 183 7 26
bs 1700 (...)  271° 85¢ 19

H2CO 205 — 191 145602.9 b 3400 (100) 177 90> 35
b 3300 (100) 283 90> 34
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2.3. IDENTIFICACION MOLECULAR

Tabla 2.3: (Continuacion).

Molécula v nota f Tyvpdy Vs Avyy /2 TvB
Transicién (MHz) mKkms™! kms™' kms™! mK
0CS 12 - 11 145946.8 580 (170) 212 210 2.6
CH30H 315 — 210 A——  146368.3 1020 (150) 196 139 6.9
SO 495 — 413 146605.5 800 (170) 241 148 5.1
CS3-2 146969.0 b 11900 (200) 185 100 111
b 13700 (200) 288 117 110

H35q 147046.8  b's 2800 (...)  250¢  282% 9.3
CH;CN 8;, — 7 1471745 bm 2040 (180) 258 165 12
Hoco+ [Tor = o 149675.8 410 (110) 281 68 5.6
NO & — L1+ 150176.5  hf 3400 (500) 244 158 10
c— C3H2 20— 111 150436.5 b 600 (...)  234¢  156* 3.6
H2CO 2,1 — 11 150498.3 b 5300 (100) 180 99° 50
b 5100 (100) 286 99 48

NO 3 - i1~ 150546.5 hfbs 3400 (..)  244¢  158* 10
c— C3H2 404 — 313 150820.6 b 1150 (...)  234®  156® 7.0
c— C3Hz 414 — 303 1508519 b 3380 (110) 234  156° 20
c— C3Hz 514 — 505 151343.8 b 165 (...) 234 156 1.0
SOz 220 — 211 151378.6 b 590 (170) 225 158 35
DNC2-1 152609.7 490 (160) 225 61 75
CH3CCH 9 — 8 153817.2 b 4300 (200) 271 157 26
HNCO 797 — 60 153865.0 2660 (150) 183 72 34
b s 2240 (...)  284¢ 807 26

NoD* 2 -1 154217.0 570 (170) 219 120 4.5
HNCO 716 — 615 154414.7 540 (110) 2832 807 6.4
HC3N 17 — 16 154657.3 1640 (120) 191 720 21
1400 (110) 272 720 18

c—C3Hz 332 — 211 155518.2 820 (180) 205 118 6.6
CH30H 606 —6_16 E  157048.6 540 (120) 275 103 5.0
CH30H 505 — 515 E 1571789 b 960 (150) 242 103* 88
CH30H Jo; —J_1x E  157270.7 bm 2110 (160) 183 103* 19
J=14k=1J 5700 (200) 290  103° 52
SO 3, — 23 158971.7 700 (200)  180° 92 7.2
b 1000 (200)  274% 84 11

NH2CN 85 — 70,7 159814.6 750 (180) 283" 155" 45
NH2CN 85 — 707 159942.7  m 700 (200) 283" 158" 4.1
H34a 160211.5 2800 (200) 250 282 9.3
HC3N 18 — 17 163753.4 1500 (400) 1857 73 20
700 (300)  272° 98 6.6

SO2 524 — 515 165144.6  bs 640 (...)  248¢  115* 5.2
NHch 817 — Tig 161000.3 b 1430 (170) 280  155¢ 8.6
NS I - 5 e 161297.2  hf 1800 (500) 199 224 3.1
NS £-2 161697.2  hf 2400 (400) 249 278 3.4
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Tabla 2.3: (Continuacion).

Molécula v nota f Tvpdy Visr Auv 2 Tus
Transicién (MHz) mKkms™! kms™' kms™! mK
CH30H J, ;1 — Jox E 165050.1 bm 1700 (400) 169 72 22
J=13k=J 4700 (400) 273 100 45
CH30H 413 — 494 E 165190.5 b 900 (200) 291 90 9.1
SO2 717 — 6o 1652254 bs 900 (...) 2484 1152 7.4
CH3CN 9, — 8 165568.9 b m 1200 (300) 2584 166 7.0
HoS 150 — 101 168762.7 1520 (180) 180 100 14
2250 ( 80) 275 88 24

H2CS 515 — 414 169113.5 970 (200) 270 165 5.5
CH30H 353 — 21 3 170060.6 2400 (400) 248 178 12
HC!80T 2 -1 170322.7 500 (300) 206 46 11
500 (200) 285 49 10

CH3CCH 105 — 9y, 170905.6 5100 (500) 275 102 47
HOCO™ 8y5 — 7oz 171055.9 b 1700 (300) 295 66 25
SO 44 — 33 172181.4 1300 (300) 1802 87 14
900 (300) 2744 4 11

H3CN 2, — 13 172677.9  hf 3200 (200) 181 74 40
2400 (200) 279 66 34

HC3N 19 — 18 172849.3 2800 (400) 184 74 35
1800 (400) 269 75 22

H3CO* 2 -1 173506.7 860 ( 90) 170 60> 14
1450 (100) 269 60° 23

Si04—-3v=0 173688.3 1070 (110) 1842 76 13
1000 (120) 270% 91¢ 10

c—CsH 312 — 21 174086.1  hf 900 ( 200) 180% 41° 6.5
1600 ( 500) 280 40 12

HN3C2-1 174179.4 1050 (170) 271 60 16
CH2-1 174663.2  hf 30000 (6000) 162 108 82
27000 (6000) 282 104 88

¢ Parametro fijado en el ajuste

b Pardmetros forzados a tener el mismo valor

Notas (ver Seccién 2.4 para una explicacién detallada):

b - Lineas Solapadas.

s - Gaussiana sintética calculadas para resolver problemas de solapamiento. Ver el texto
referente a cada molécula para mas detalles sobre los pardmetros usados en la creacién
de estos perfiles.

hf - Estructura Hiperfina. La frecuencia y la intensidad se refieren a la componente
principal del grupo.

m - Linea formada multiples transiciones. La frecuencia se refiere a la componente
principal del grupo.
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2.4. Ajuste de lineas solapadas

En la tercera columna de la Tabla 2.3 se incluye una etiqueta que tiene en cuenta
los posibles efectos de solapamiento que afectan a cada transicién observada. Se uti-
lizé un procedimiento de ajuste Gaussiano diferente de acuerdo a los diferentes tipos
de solapamiento encontrados. A continuacion se describen las posibles situaciones
de solapamiento que se han considerado:

v b — solapadas (“blended”): Algunas de las lineas observadas estan formadas
por un nimero de transiciones solapadas de la misma o de una especie dife-
rente. Si este solapamiento es parcial, es posible separar la emisiéon de cada
una de las transiciones por medio de un ajuste Gaussiano multiple. Con el fin
de realizar estos ajustes, en algunos casos fue necesario fijar los parametros de
velocidad y/o anchura de la linea del perfil Gaussiano ajustado.

= s — sintético: El solapamiento puede impedirnos realizar un ajuste Gaussiano
multiple a la linea observada. En este caso, cuando se han observado varias
transiciones de una de las especies que contribuyen a la linea afectada, es
posible usarlas para estimar la contribucién de esta especie a la linea. La con-
tribucién de la transicion de esta especie molecular se estima por medio de
una interpolacién o extrapolacion del ajuste lineal al diagrama de poblaciones
(ver Apéndice A). Esto es equivalente a la utilizacion de la ecuaciéon A.6 para
estimar la intensidad integrada esperada de una linea a partir de la columna de
densidad y la temperatura rotacional derivadas del diagrama de poblaciones.
Usando esta intensidad estimada de la transicién junto con la anchura de la
linea y la velocidad radial de otras transiciones observadas de la misma especie,
podemos substraer el perfil Gaussiano sintético esperado del espectro obser-
vado. Las intensidades integradas de linea calculadas utilizando este método,
se han incluido en los diagramas de rotacién correspondientes (representadas
con simbolos vacios en la Figura 3.1. La otra transicién solapada dentro de la
linea observada se ha ajustado al espectro residual, resultado de la substrac-
cién del perfil sintético. La estimacién de las lineas sintéticas siempre se ha
realizado con la especie que presenta una mejor y mas fiable determinacién de
sus parametros fisicos a partir del resto de transiciones observadas.

s hf — hiperfina: Algunas especies presentan lineas formadas por un grupo de
componentes hiperfinas no resueltas. La intensidad relativa de estas compo-
nentes estd fijada por sus parametros espectroscopicos y es independiente de la
temperatura de excitacion del gas. De esta forma, realizamos un ajuste Gaus-
siano con un grupo de perfiles Gaussianos a las frecuencias de las componentes
hiperfinas con la misma anchura y fijando la intensidad de linea relativa a la de
la componente principal, que se toma como parametro libre. Los pardametros
derivados, mostrados en la Tabla 2.3, corresponden a la intensidad integrada
de todo el grupo de componentes hiperfinas, pero la frecuencia, intensidad de
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linea y velocidad radial se refiere exclusivamente a la componente hiperfina
principal.

s m — multi-transicion: Por iltimo, algunas lineas de especies tales como CH;OH
y CH3CN consisten en grupos de transiciones superpuestas que incluyen nive-
les de energia diferentes. En estos casos, se han ajustado perfiles Gaussianos
simples a la linea total observada. La intensidad integrada de la linea, suma de
todas las transiciones, se ha incluido en los diagramas de rotacién tal y como
se describe en el Apéndice A.1.

2.5. Detalles del ajuste de cada molécula

En esta seccién, se discute en detalle, el procedimiento de ajuste de las lineas
identificadas de cada una de las especies moleculares detectadas y los parametros
derivados de las mismas. Los detalles acerca del analisis de los datos y el calculo de
los parametros fisicos a los que se hara referencia en esta seccién se presentan en el
Capitulo 3.

2.5.1. Dioxido de azufre: SO,

Se han identificado siete transiciones de diéxido de azufre (134.0, 135.7, 140.3,
146.6, 151.4, 165.1 y 165.2 GHz). Las energias de los niveles superiores de estas
transiciones varian entre 12 y 43 K. Este amplio rango dindmico nos proporciona
una buena estimacion de la temperatura rotacional.

La transicién 5y 5 — 404 a 135.7 GHz se encuentra solapada con una linea de **SO
(Seccion 2.5.10). Asi pues, la velocidad y la anchura de esta linea se fijaron conforme
al resto de transiciones observadas en el ajuste Gaussiano simultdneo realizado para
las transiciones de SO, y 3*SO.

La linea 259 — 2;; a 151.4 GHz estd contaminada por la emisiéon de una linea
mucho mas débil de c-C3Hs la cual, de acuerdo a su intensidad estimada (Sec-
cién 2.5.6), representaria un ~15% de la linea observada. Esta contribucién no ha
sido tenido en cuenta en el ajuste de la linea de SO5 puesto que la contribucién de
la linea de c-C3Hy depende fuertemente de la T}, asumida. Si tenemos en cuenta la
incertidumbre en la T, derivada del diagrama rotacional de c-C3H, y estimamos la
contribucién de esta transicién a la intensidad medida de la linea de SOs, el efecto
final en los parametros derivados para la molécula de SO, resultaria ser de £1 K en
T,or v de £5% en la densidad de columna.

Las transiciones 524 — 515 ¥ 71,7 — 60,6 estan solapadas con el grupo de lineas de
CH30H a 165.1 GHz. Se ha estimado su contribucién a la linea observada asumiendo
una 7T, = 15K tal y como se deriva del diagrama rotacional.

Con las condiciones de excitacion derivadas para SOs, se esperaria que la linea
322 — 31,3 a 158.1 GHz se observase con una intensidad de ~ 5mK, lo cual esta por
debajo el nivel de ruido a esta frecuencia.
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2.5.2. Sulfuro de Nitrégeno: NS

Una transicién rotacional de sulfuro de nitrégeno (161.2 y 161.7 GHz) se ha
detectado en este barrido espectral. La identificacion de esta molécula se confirma
mediante la deteccion de las transiciones de NS a 115 y 207 GHz presentadas en
la Seccion 5. El diagrama rotacional en la Figura 3.1 incluye estas transiciones
adicionales.

Si bien somos capaces de resolver el desdoblamiento A (ver Seccién 5), la anchura
intrinseca de las lineas nos impide distinguir la estructura hiperfina de esta linea.

2.5.3. Oxido nitrico: NO

Se ha identificado una transicién rotacional de 6xido nitrico (150.2 y 150.5 GHz).
Esta identificacién se confirma por la observacién de otra transiciéon a 250 GHz
presentada en la Seccién 5. Esta transicién también se ha incluido en el diagrama
de rotacién en la Figura 3.1.

Solo es posible ajustar el grupo hiperfino IT* de la transicién a 150.2 GHz, dado
que el grupo II~ esta solapado con la linea de HoCO mucho mds intensa (Sec-
cién 2.5.7). Tal y como muestra la Tabla 2.3, el grupo de transiciones II~ ha sido
estimado fijando la anchura y la velocidad radial de cada componente a los valores
derivados del ajuste al grupo I y a partir de las intensidades de linea determinadas
por sus respectivas fuerzas de linea.

2.5.4. Monédxido de silicio: SiO

Se observan en el espectro de 2mm dos transiciones de monoxido de silicio en
el estado vibracional fundamental a 130.3 y 173.7 GHz (las transiciones J = 3 — 2
y J = 4 — 3 respectivamente). Es posible identificar dos componentes de velocidad
para la transicién J = 3—2 en 180 y 260 kms~!. Las velocidades y anchuras de cada
componente de la transicién J = 4 — 3, més débil y ruidosa, se fijaron a los valores
obtenidos del ajuste a la linea J = 3 — 2. Se han trazado los diagramas rotacionales
para cada componente, tal y como se presenta en la Figura 3.1.

2.5.5. Cianoacetileno: HC3N

Cuatro de las cinco transiciones de cianoacetileno en el rango de frecuencias
observado (136.5, 145.6, 154.7, 163.8 y 172.8 GHz) se detectan claramente sin sola-
pamiento alguno con otras lineas moleculares. Se han ajustado dos componentes de
velocidad para cada linea. La transicion J = 16 — 15 a 145.6 GHz esta solapada con
la linea de HyCO. Dado que se observan mas lineas de HC3N que de H,CO para
determinar de forma maés precisa los parametros fisicos, se ha estimado la contribu-
cién de cada componente de velocidad de HC3N a la linea observada (ver diagrama
rotacional en la Figura 3.1). Para la linea J = 18 —17 de HC3N, en la que las compo-
nentes de velocidad no se diferencian claramente, la velocidad de cada componente
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se ha fijado para el ajuste. La transicién J = 19 — 18 aparece significantemente por
encima de la T, ~ 20 K derivada a partir de las otras transiciones como se aprecia
en el diagrama de rotacién (Figura 3.1). Este hecho puede constituir una indicacién
de que las transiciones con menores energias no son 6pticamente delgadas, puesto
que el solapamiento de la linea J = 19 — 18 con otras lineas moleculares parece
poco probable. La observacion de multiples lineas realizada por Mauersberger et al.
(1990) (hacia una posicién 9” al norte de la posicién nominal de este trabajo) tam-
bién pone de manifiesto un exceso en la intensidad de las lineas de transiciones mas
altas de HC3N. Su comparacion con modelos computacionales muestra la necesidad
de dos componentes moleculares para explicar las intensidades de linea observadas,
una con n(Hy) = 10%ecm™ y Tiq, = 60K, y una segunda con n(Hy) = 510°cm™ y
Tiin = 150K. La intensidad de linea de la transiciéon J = 17 — 16 medida en este
trabajo es aproximadamente la mitad de la medida por Mauersberger et al. (1990)
lo cual indica el enorme efecto de la diferencia de la posicién de apuntado en la in-
tensidad integrada total. De cualquier forma, en lo que se refiere a la determinacién
de los parametros fisicos, el uso de la linea J = 19— 18, aunque supone un cambio en
la temperatura rotacional determinada de ~ 50 %, afecta a la densidad de columna
total en menos de un factor 2.

2.5.6. Ciclo-propenilideno: c-CsH,

Se detectan claramente tres transiciones de Ciclopropenilideno (155 y 150.8 GHz).
De estas tres, tan solo una transicién, la linea 392 — 21 a 155.5 GHz, aparece libre
de solapamiento con otras lineas.

Las lineas 494 — 313 ¥ 414 — 30,3, ambas a 150.8 GHz, aparecen solapadas. Se
ajusto un doble perfil Gaussiano asumiendo que ambas transiciones tienen la misma
anchura y velocidad, y la razén de intensidades entre lineas determinada por sus
parametros espectroscépicos, asumiendo emision épticamente delgada.

La intensidad de las otras transiciones solapadas (145.1 y 150.4 GHz) se es-
timé suponiendo una temperatura rotacional de 9K tal y como se deriva del dia-
grama rotacional (Figura 3.1). Dado el pequeno rango dindmico en energias de las
transiciones no solapadas con las que se traza el diagrama rotacional, la T,y esti-
mada se ve afectada por una incertidumbre considerable (ver Tabla 3.1) y, por lo
tanto, la estimacién de las transiciones solapadas es también incierta. La transicion
514 — 505 @ 151.3 GHz, con una intensidad estimada de ~ 1mK que esta muy por
debajo del nivel de ruido del espectro, se calcul6 con el unico fin de estimar su
contribucién a la débil linea de SO, a esa frecuencia (Seccién 2.5.1).

2.5.7. Formaldehido: H,CO

Dos transiciones J = 2—1 de orto- (140.8 y 150.5 GHz) y una de para-formaldehido
(145.6 GHz) se han identificado en el barrido. En cada una de estas lineas, las dos
componentes de velocidad a 180 y 285 kms~! se separan claramente.

48



CAPITULO 2. NGC253: DATOS 2.5. AJUSTE DE CADA MOLECULA

La transicion 292 — 11 a 145.6 GHz y la 21 ; — 1, a 150.4 GHz se observan so-
lapadas con una linea de HC3N y una de ¢-C3Hs respectivamente. Antes de realizar
el ajuste Gaussiano a las lineas de HoCO, se sustrajeron de los espectros las contri-
buciones estimadas de las lineas de HC3N (Seccién 2.5.5) y ¢-CsHs (Seccién 2.5.6).

Se han calculado los diagramas rotacionales para cada componente de velocidad
(Figura 3.1) de donde se derivan temperaturaras rotacionales de 27 y 34 K para las
componentes de 180 y 285kms~! respectivamente. La componente de 285kms™!
de la transicién 25 — 1;; parece tener una intensidad significantemente mayor de
la esperada a partir del diagrama. Esta mayor intensidad de la linea 2,5 — 1;; de
H5CO puede deberse a la contaminacién debida a una linea no identificada. Si no
tenemos en cuenta esta medida en la representacion del diagrama rotacional, la
temperatura resultante derivada para la componente de 285kms~! seria de 28 £
2K y una densidad de columna estimada tan solo un ~ 30% menor, con lo que
los parametros derivados serian similares a los derivados para la componente de
180km s,

2.5.8. Sulfuro de hidrégeno: H,S

Tan solo se detecta en el barrido espectral una linea de sulfuro de hidrégeno
a 168.8 GHz, con componentes de velocidad a 180 y 275kms~!. Los pardmetros
fisicos presentados en la Tabla 3.1 han sido derivados asumiendo una temperatura
rotacional se 12 K semejante a la media de las temperaturas derivadas para la mayor
parte de las especies.

2.5.9. Monosulfuro de carbono: CS

Sélo la transiciéon J = 3 — 2 de monosulfuro de carbono a 147 GHz es observada
en la banda de 2mm. Esta linea esta parcialmente contaminada por la linea de
recombinacion de hidrégeno H35a. El perfil Gaussiano estimado a partir de la linea
H34a observada (Seccién 2.6) ha sido sustraida para tener en cuenta la contribucién
de la linea H35a.

Las transiciones J = 2 — 1 de los dos isétopos de CS, 3CS y C3S a 144.6
y 138.8 GHz respectivamente, también se identifican en el barrido espectral. Estas
observaciones se utilizan en el Capitulo 6, junto con lineas adicionales de CS, para
derivar las razones de las abundancias isotépicas del azufre.

2.5.10. Monéxido de azufre: SO

Se detectan tres transiciones de mondxido de azufre (138.2, 159 y 172.2 GHz) en
las que se identifican claramente las componentes de velocidad a 180 y 275kms~!.
Tal y como se observa en el diagrama de rotacién (Figura 3.1), la componente de
275kms~! de la transicién 3, — 25 aparece con una intensidad mucho mayor de lo que

se espera si suponemos que las dos componentes tienen temperaturas rotacionales
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semejantes. Probablemente, este exceso de intensidad se debe a la contaminacién
debida a la transicién 8,5 — 717 de NH,CN. La incertidumbre en la contribucién
de esta linea debido al ruido del espectro afecta significantemente al ajuste de la
componente de alta velocidad de esta transicién de SO.

Una de las sustituciones isotépicas del mondxido de azufre, 3*SO, se detecta de
forma tentativa a 135.8 GHz solapada a una transiciéon de SO,. Esta débil linea se ha
ajustado con una doble Gaussiana, con la velocidad y anchura de cada componente
fijada a los valores derivados de la misma transicion, la 43 — 39, del isétopo principal.
Podemos calcular una razén 2SO /**SO= 5.1 + 1.2, usando las dos componentes de
velocidad de la transicién 43 — 35 de ambos isétopos. Esta razon es consistente,
dentro de los margenes de error, con la razén de 32S/3'S= 8 4- 2 que se estima en el
Capitulo 6 a partir de los datos de CS.

2.5.11. Tioformaldehido: H,CS

Se detectan de forma tentativa tres transiciones, todas ellas pertenecientes a
orto-tioformaldehido (135.3, 139.5 y 169.1 GHz).

La transicién 4; 4 — 313 se observa solapada con la linea de recombinacién de
hidrégeno H36a. El perfil Gaussiano de la emision de esta linea de recombinacion se
ha considerado similar a la linea H34« a 160 GHz (ver Seccién 2.6 para mas detalles)
y ha sido substraida de la linea observada. Se asume que la emisién restante es debida
a HyCS. También se identifica la linea 4, 3 — 31 2 solapada con la emisién de la linea
J = 3 — 2 de CS procedente de la banda imagen. Dado que conocemos el nivel
de rechazo de la banda imagen a esta frecuencia (Figura 2.3), podemos estimar la
contribucién de la linea de CS a partir de la emisién medida en la banda senal a
146.9 GHz (Seccién 2.5.9). La linea resultante, tras las sustraccién de la emisién
de CS procedente de la banda imagen, se ha ajustado con un perfil Gaussiano a
la linea identificada de HoCS. Tras el ajuste, aun queda parte del perfil observado
que no se ajusta por completo con la emision de CS y HyCS. Este efecto se debe
probablemente a las ligeras diferencias posibles en la posiciéon de observacion entre
esta frecuencia y la observacién de CS en la banda senal, lo cual puede causar un
cambio significativo en el perfil de la linea sustraida de CS procedente de la banda
imagen. La contaminacion debida a una tercera especie parece poco probable.

La transicion 5; 5 — 4 4 a 169.1 GHz no esta solapada, pero el relativamente alto
nivel de ruido a esta frecuencia y la presencia de lineas intensas cercanas provoca
que el ajuste sea incierto.

Se determina una temperatura rotacional de 11K a partir del diagrama de
rotacién (Figura 3.1) consistente con las temperaturas derivadas para el resto de
moléculas. Si consideramos esta temperatura rotacional, se espera que la transicién
404 — 30,3 de para-HyCS a 137.3 GHz tenga una intensidad de ~ 6 mK si asumimos
una razén orto-para tedrica de 3. La no deteccion de esta linea se podria explicar
si la temperatura de excitacién real fuese de > 20 K, lo cual no esta de acuerdo con
la temperatura derivada con las transiciones observadas de orto-H,CS. La incerti-
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dumbre en las lineas medidas hace que sea dificil sugerir que se observa una razén
orto-para diferente en la regién nuclear de NGC 253. Se hace necesaria la observa-
cién de transiciones adicionales de orto y para HyCS para confirmar su deteccion y
estimar la razon orto-para en NGC 253.

2.5.12. Monosulfuro de dicarbono: C,S

El barrido espectral muestra cuatro lineas débiles de monosulfuro de dicarbono
(131.6, 140.2, 142.5 y 144.2 GHz). La baja intensidad de las transiciones observadas
hace el ajuste considerablemente incierto (ver Tabla 2.3). Unicamente las transicio-
nes 1119 — 109 y 1017 — 919 a 131.6 GHz y 140.2 GHz se detectan de forma fiable,
mientras que las transiciones a 142.5 GHz y 144.2 GHz son tentativas. Las lineas de
otras transiciones de CyS a 2mm son demasiado débiles para ser detectadas con el
nivel de ruido alcanzado en el barrido espectral. La diferencia en velocidad y anchura
entre las diferentes lineas observadas anade incertidumbre a la identificacién.

2.5.13. Sulfuro de carbonilo: OCS

Se detectan dos transiciones de sulfuro de carbonilo (133.8 y 145.9 GHz). Es-
tas observaciones se complementan con las transiciones a 3mm presentadas en la
Seccién 6 que se han incluido en la representacién del diagrama de rotacién en la
Figura 3.1.

La transicion J = 13 —12 de OCS a 158.1 GHz, que se esperaba fuese observable
junto a una linea de SO,, no se detecta debido a que el nivel de ruido no permite
un ajuste fiable a la linea.

2.5.14. Catién formilo: HCO™

La tnica transicién de cation formilo con un nivel de energia suficientemente
bajo para ser observable en el medio interestelar de NGC 253, a la frecuencia de
178.3 GHz, se encuentra unos pocos GHz por encima del rango de frecuencias obser-
vado. De cualquier forma, uno de sus isétopos, H¥CO™, se detecta en su transicién
J =2—1a 173.5GHz, cerca del limite superior del barrido espectral. Es posible
ajustar dos componentes de velocidad al perfil observado. La densidad de columna
de HCO™ mostrada en la Tabla 3.1 ha sido calculada a partir de la intensidad in-
tegrada de la linea de H**CO™" medida, suponiendo una temperatura de excitacién
de 12K y una razén isotépica 2C/13C ~ 40 (Henkel et al., 1993).

También se identifica la transicién J = 2 — 1 del isétopo HC'¥O* en 170.3 GHz.
La componente de baja velocidad muestra una intensidad mayor que la que se
espera por comparacién con el perfil observado de H¥*CO*, de igual forma que su
velocidad es ligeramente mas alta. Si comparamos ambos perfiles, se derivan unas
razones H3COT/HCBOT de 1.7 & 1.1 y 2.9 & 1.2 para las componentes de baja
y alta velocidad respectivamente. Si bien el valor de esta razén derivado para la
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componente de baja velocidad es significativamente menor, la razén derivada para
la componente de alta velocidad estd de acuerdo dentro de los mérgenes de error con
el valor esperado de ~ 3.7 si asumimos las razones isotépicas 2C/13C = 40 (Henkel
et al., 1993) y °0/®0 = 150 (Harrison et al., 1999).

2.5.15. Cianuro de metilo: CH3;CN

Identificamos dos lineas espectrales correspondientes a transiciones de cianuro
de metilo (147.2 y 165.6 GHz). Cada una de las transiciones J — J’ de este rotor
simétrico consiste en un nimero de componentes K solapadas (K = 0...J —1).
Se han ajustado Gaussianas simples a las lineas observadas. La contribucién de la
escalera de transiciones con K = 0y K = 1, considerando las bajas temperaturas
rotacionales derivadas a partir de otras moléculas con altos momentos dipolares,
constituyen el ~ 98 % de la linea observada. Asf pues, la contribucién de los niveles
con K > 1 no ha sido tenida en cuenta. Derivamos una T, = 10K a partir del
diagrama de rotacién en la Figura 3.1 que se ha representado tal y como se explica
en las Seccion A.1.

2.5.16. Metanol: CH;0H

Se detecta un total de nueve transiciones o grupos de transiciones de metanol en
el espectro de 2mm (143.9, 145.1, 146.4, 157, 165 y 170 GHz). El grupo de transi-
ciones a 145.1 GHz esta solapado con la linea 3; o — 291 de C3Hy cuya contribucién
se ha estimado (Seccién 2.5.6) y sustraido de la linea observada. De igual forma, el
grupo de lineas a 165.0 GHz esta parcialmente solapado con un par de transiciones
de SO,. La emisién de estas lineas de SOs, sustraidas del espectro observado (Sec-
cién 2.5.1), afecta principalmente al ajuste de la transicion 4 3 — 4 4. La transicién
6_1 — 5y de CH30H que se esperaba detectar a 132.8 GHz, esta fuertemente afec-
tada por las inestabilidades de la linea de base. El diagrama rotacional derivado de
las transiciones observadas ha sido trazado utilizando tanto las transiciones tnicas
como los grupos de transiciones en la forma en que se describe en el Apéndice A.1.
La temperatura rotacional que se deriva de estos datos es de 12 K.

2.5.17. Acido isocidnico: HNCO

Las dos lineas de acido isocianico mas brillantes en la banda de 2mm se detec-
tan claramente (131.9 y 153.9 GHz). La componente de 280 kms™" de la transicién
To7 — 60,6 @ 153.9 GHz estd solapada con un grupo de lineas de CH3CCH. La con-
tribucion de esta componente a la linea observada se ha calculado asumiendo que
ambas componentes de velocidad comparten la misma temperatura de excitacion.
Esta asuncion se ve apoyada por el buen ajuste de la linea de CH3CCH al espectro
residual tras las sustraccién de la linea de HNCO (Seccion 2.5.18). La linea obser-
vada a 154.4 GHz se identifica tentativamente como la componente de velocidad de
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280 km s~ de la linea 7, ¢ — 615 de HNCO. La transicién 7,7 — 616 a 153.3 GHz, que
se espera tenga una intensidad similar, no se detecta. Dada la incertidumbre de esta
identificacién, esta linea no se ha tenido en cuenta en el analisis de las condiciones
de excitacion de HNCO. De cualquier modo, el efecto de incluir esta transicién en el
diagrama rotacional (Figura 3.1) resultarfa en una estimacién de T, ~ 29 K, lige-
ramente mayor que la que se deriva para la componente de velocidad de 180 kms™?,

y una densidad de columna ~ 16 % menor que la que se muestra en la Tabla 3.1.

2.5.18. Metil acetileno: CH;CCH

Se observan tres lineas identificadas como transiciones de metil acetileno (136.7,
153.8 y 170.9 GHz). Como en el caso de CH3CN, cada una de estas lineas corresponde
a transiciones AJ = 1 constituidas por un ntmero de componentes K (con K =
0...J — 1) no resueltas. Se han ajustado perfiles Gaussianos simples a las lineas
observadas.

El mejor ajuste al diagrama de rotacion, tal y como se describe en la Seccién A.1,
proporciona una temperatura de ~ 62 K. Dada la alta temperatura rotacional deri-
vada, comparada con la mayoria de las moléculas observadas, tan solo la contribucién
de las transiciones con K = 0...4, con energias del nivel superior < 160 K, se han
tenido en cuenta en el ajuste. Para una temperatura de 60 K, las transiciones con
K = 4 contribuyen ~ 5% al perfil total observado, mientras que las lineas con K
mayor representan menos del 1% de la intensidad integrada total. Si se desprecia la
contribucién de estas transiciones con energias mas altas (i.e. asumiendo que toda
la componente observada esta dominada por las transiciones con el nivel de energia
mas bajo, K = 0) resulta en una sobrestimacién de la densidad de columna en hasta
un factor 4.

2.5.19. Metilimina: CH,NH

Se identifica claramente una transicién de metilimina en el barrido. El perfil
observado de la transicién 2; 1 — 1, a 133 GHz esté fuertemente afectado por lineas
de base no lineales y, por lo tanto, el ajuste mostrado en la Tabla 2.3 es incierto.
La transicién 1, — 1o a 167 GHz, cuya intensidad esperada es dos veces mayor
que la de 133 GHz, no se detecta de forma fiable debido a la falta de sensibilidad
a esa frecuencia. A pesar de que la identificacion parece clara, se necesitan més
observaciones de transiciones adicionales en otras bandas espectrales para confirmar
esta deteccién.

2.5.20. Cianamida: NH,CN

Tan solo se identifica una linea en el barrido como perteneciente a cianamida,
la transicién 8;7 — 716 a 161.0 GHz, la cual aparece parcialmente solapada con la
emision procedente de la banda imagen de HyS. La emisién de HyS observada en la
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banda senal ha sido corregida por el factor de rechazo de la banda imagen y se ha
sustraido del espectro previo al ajuste de la linea de NHyCN. Las otras lineas obser-
vadas estan cerca del nivel de ruido y, por lo tanto, todos los parametros derivados
de los ajustes estan fuertemente afectados por la linea de base elegida. La transicién
818 — 717 a 158.8 GHz, aparece solapada con una linea de SO (Seccién 2.5.10) pero
el nivel de ruido hace imposible un ajuste fiable. La alta temperatura rotacional
de 63K derivada del diagrama rotacional (Figura 3.1) depende principalmente de
las transiciones mas débiles y, como consecuencia, con un ajuste menos fiable. Una
temperatura rotacional mucho menor supondria una densidad de columna un factor
2 menor.

2.5.21. Diéxido de carbono protonado: HOCO™

Se identifican de forma tentativa dos transiciones (149.6 y 171.0 GHz) de diéxido
de carbono protonado, un i6n molecular cuasilineal y casi rotor simétrico. Esta dos
lineas son las mas brillantes que se esperan en el rango de 2 mm. Tan solo se detecta la
componente de alta velocidad de cada una de las transiciones. La excesiva intensidad
observada de la transicién 8;g — 717, que se espera que sea igual o menor que la
transicién 7o 7 — 66, se debe principalmente a las incertidumbres en la substraccién
de la linea de base. Se ha asumido una temperatura rotacional de 12 K para estimar
una densidad de columna media con las dos transiciones detectadas.

De cualquier forma, se necesitan més observaciones de otras transiciones de
HOCOT para conseguir una estimaciéon mds precisa de la temperatura de excitacion
de esta molécula.

2.5.22. Cianuro de hidrégeno: HCN

La transicion J = 2—1 de HCN a 177.2 GHz se sitta fuera del rango de frecuen-
cias cubierto en este trabajo. Sin embargo, la linea J = 2 — 1 de su isétopo H3CN
a 172.6 GHz ha sido detectada. El ajuste a esta transiciéon nos permite estimar la

abundancia de HCN si asumimos una temperatura rotacional de 12K y la razén
12C/13C de 40 derivada por Henkel et al. (1993).

2.5.23. Isocianuro de hidrégeno: HNC

De igual forma que en el caso de HCN, la transicion de HNC a 181 GHz aparece
muy por encima de las frecuencias del barrido llevado a cabo. Identificamos la linea
en 174.1 GHz correspondiente a la transiciéon J = 2 — 1 del isétopo HN'3C. La
deteccion es incierta y, por lo tanto, tentativa puesto que la linea esta fuertemente
solapada con la, también tentativa, linea identificada de c-C3H (Seccién 2.5.25).
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2.5.24. Radical etinilo: Co;H

El grupo de transiciones hiperfinas J = 2 — 1 de CyH observada a 174.7 GHz,
cerca de la frecuencia superior cubierta en el barrido espectral, es la segunda linea
mas brillante en la ventana de 2 mm después de CS. A pesar de no poder resolver la
estructura hiperfina, es posible diferenciar las dos componentes de velocidad a 160
y 280 kms~!.

2.5.25. Ciclo-propenilidino: c-CsH

El grupo de transiciones 3; o —2; ; observado a 174 GHz es la tnica linea de c-C3H
identificada en el espectro observado. La contaminacion por la linea de la transicién
J = 2 — 1 de HN'3C hace el ajuste muy incierto. Asi pues, las componentes de
velocidad se fijaron a Vigr = 180y 280kms~! para el ajuste, tal y como se deriva
para la mayor parte de las especies y la anchura de la componente de baja velocidad
se fijé a Av = 41 kms~! semejante a la derivada a partir del ajuste a la componente
de alta velocidad. La transicién 4;4 — 313 a 172.6 GHz, aparece solapada con la
linea de H'¥CN. A 132.9 GHz, el grupo de transiciones 3; 3 — 21 2, que se esperaba
con una intensidad similar a la del grupo a 174 GHz, no se ha detectado. Dado el
tamano de fuente de 20”, la linea de 133 GHz se observarfa un 20 % més débil que
la de 174 GHz, de forma que la dilucién en el haz no puede justificar la no deteccién
de estas lineas. Asf pues, la deteccién de c-CsH, semejante a la linea de HN'3C a la
cual esta solapada (Seccién 2.5.23), se considera tentativa.

2.6. Lineas de recombinaciéon de hidrégeno

Son cuatro las lineas de recombinacién de hidrogeno Ha presentes en la banda
atmosférica de 2mm. De estas, la tnica linea que no aparece solapada a ninguna
otra linea molecular es H34«. Las otras tres lineas de recombinaciéon no pueden ser
ajustadas debido a este problema de solapamiento. La linea H33«a se observa junto
ala linea J = 2 —1 de CyH en la parte superior del barrido espectral, donde el nivel
de ruido es semejante a la intensidad esperada de esta linea. Las lineas H3ba y H36«
estan solapadas con las transiciones CS (3 —2) y HyCS (41,4 — 31.3), respectivamente.
Si la relacién del flujo de las lineas S, o 1 (Puxley et al., 1997) es aplicable a
estas frecuencias, se espera que las lineas H35a y H36a tengan intensidades un
factor 0.8 y 0.7 respecto de la observada para la linea H34«a. Teniendo en cuenta la
incertidumbre en la intensidad medida de la linea ajustada, se puede considerar que
ambas lineas tienen un perfil semejante al medido para H34a.

Con el fin de convertir la temperatura de la linea H34a medida en densidad de
flujo usamos el factor de conversiéon para el telescopio de 30m de IRAM S/Typ =
4.95 Jy /K. Siguiendo el criterio de Puxley et al. (1997), aplicamos un factor de aco-
plamiento entre la fuente y el haz del telescopio dado por (67 +62)/62 con un tamao
de fuente 6, = 7”. Calculamos un flujo integrado en la linea de (1.08 & 0.08) 10~
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Figura 2.5: Flujo de las lineas de recombinacion de las lineas Ha medidas en el
rango de frecuencias entre 1 y 160 GHz en funcién de la frecuencia de observacion.
El mejor ajuste a los flujos de las lineas en la forma Sy, o< v se muestra tal y como
ajusta Puxley et al. (1997). La figura ha sido adaptada de Puxley et al. (1997),
donde se ha incluido la medida de la linea H34a.

Wm™2. Tal y como se muestra en la Figura 2.5, este valor esta en buen acuerdo
con el mejor ajuste obtenido por Puxley et al. (1997) para la relacién entre flujo
integrado de las lineas de recombinacién en funcién de la frecuencia. En esta figura,
el flujo medido para H34«a se representa junto con todas las lineas de recombina-
cién observadas en el rango de longitudes de onda milimétricas y centimétricas (ver
referencias en Puxley et al., 1997).
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2.7. Moléculas organicas complejas

La molécula de etanol (CoH;OH), de una forma semejante a la de metanol, se
piensa que se crea en la superficie de los granos. La inyeccién de estas moléculas en
la fase gaseosa por la evaporacién o destruccion de los granos, es la piedra angular
de la subsiguiente quimica en fase gaseosa que conduce a la formacion de moléculas
organicas mas complejas (Charnley et al., 1995). En el ntcleo de la Via Lactea se
han detectado grandes abundancias generalizadas de los alcoholes metanol y etanol
(Requena-Torres et al., 2006; Martin-Pintado et al., 2001). Este hecho ha motivado
una busqueda cuidadosa en busca de la presencia de emision de CoH;OH en el
espectro de 2mm de NGC 253. La Tabla 2.4 muestra las frecuencias y energias del
nivel superior de las 14 transiciones mas brillantes que presenta el etanol en la banda
de 2mm asumiendo temperatura T,,; = 12 K. Se ha calculado el nivel de ruido para
una resolucién en velocidades de 20kms~! en los casos en que la transicién no
aparezca contaminada por ninguna otra linea espectral. A partir de este nivel de
ruido, estimamos un limite 30 a la detecciéon en unidades de intensidad integrada de
las transiciones. Con el limite a la deteccion de la transicion a 152 GHz, que se espera
sea la mas intensa, podemos derivar un limite superior a la densidad de columna
de etanol de N(CoH;OH) < 1.810cm™2 bajo la asuncién de una T, = 12K.
Este limite a la columna de densidad se basa unicamente en la no deteccién de
una unica linea. Podemos mejorar este limite sumando todas las transiciones que
no aparecen solapadas. De esta forma, obtenemos un mejor nivel de ruido medio
de ~ 1.2mK. La no detecciéon de la suma de todas estas lineas al nivel de ruido
alcanzado nos permite derivar un limite a la densidad de columna més estricto de
N(CQH5OH) <9.610" cm™2.

A pesar de que la abundancia de etanol en NGC 253 es un orden de magnitud
menos de lo que se mide en las nubes del centro Galactico, es mayor que la que se
predice a partir de los modelos de quimica de fase gaseosa (ver el Capitulo 8 para una
discusion sobre el origen de la abundancia de metanol). La razén de abundancias
entre metanol y etanol derivada para NGC 253 es >10. Este valor es todavia un
factor 2 menor que las razones derivadas para las nubes del centro Galéactico por
Requena-Torres et al. (2006). Por lo tanto, se hacen necesarias observaciones con
una mayor sensibilidad para establecer si la razén entre metanol y etanol es similar
a la encontrada en las nubes del centro Galéctico, lo cual se esperaria si tenemos en
cuenta la discusién en el Capitulo 8.

2.8. Moléculas deuteradas

La observacion de moléculas deuteradas en galaxias externas es de gran interés
por varias razones. En primer lugar, porque la razén total D/H en el medio inter-
estelar depende basicamente en el grado de procesamiento del gas, puesto que la
creacion de deuterio tuvo lugar principalmente durante el big bang y los procesos
nucleares relevantes durante la evolucién estelar destruyen este deuterio en mayor
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Tabla 2.4: Limites a la deteccion de CoH5OH.

Frecuencia E, rms [ Typdv ®
(MHz) (em™) (mK) (Kkms™)
129665.7 16.6 3.0 < 1.440
131103.0 16.6 1.8 < 0.864
131502.7 20.1 CsS

132935.1 6.9 linea de base
133323.4 16.5 CH,NH

142285.0 25.8 1.8 < 0.864
144734.0 9.3 C*S

147427 .4 21.0 2.9 < 1.392
152656.8 9.3 3.4 < 1.632

159781.8 12.2 NH,CN
160699.0 31.4 i=H,S

161609.0 26.1 NS

173391.3 12.2 3.6 < 1.728
174232.9 15.7 c-CsH

@ Nivel de ruido calculado con canales
de 20kms~! de anchura. Si la transicién
esta solapada, se indica la especie.

b Limite 30 a la intensidad integrada
asumiendo una anchura de la emision de
150kms™! y Tt = 12K.

medida que lo crean. Una baja razén D/H, por lo tanto, indicaria en principio que la
componente de gas observada ha sido reciclada frecuentemente en el interior de las
estrellas, mientras que una razén més alta podria, por ejemplo, ser un indicio de un
caida de material reciente hacia la regién nuclear procedente del medio intergalacti-
co. Se ha observado que el deuterio se ve fuertemente enriquecido (en un factor
> 10* comparado con la razén D/H césmica) en muchas moléculas observables en
el rango milimétrico. A partir de modelos computacionales, un grado tal de fraccio-
namiento se espera si las moléculas se han formado en un medio relativamente frio
(Tiin < 30k) (e.g. Millar, 2002, y referencias en este). El hecho de que un alto enri-
quecimiento de las moléculas deuteradas también se observe en los ntcleos calientes
moleculares puede explicarse por la evaporacién de los mantos de granos (Pineau
des Foréts et al., 1989). Mientras se ha estimado un valor de 3107° para la razén
D/H primordial (Burles, 2002, y referencias en este), esta razon es similar, esto es
1.4(£0.24) 107°, en la vecindad Gal4ctica y muestra variaciones en escalar mayores
(Vidal-Madjar, 2002). En las nubes moleculares cercanas al centro de la Via Lactea,
Jacq et al. (1999) encuentra abundancias de DNC y DCO™ que son compatibles
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con una D/H un orden de magnitud menor que la del medio interestelar local. Esto
indicaria que el gas en la region del centro Galactico estd altamente procesado. Las
abundancias de las moléculas deuterada en la Gran nube de Magallanes, por otro
lado, es compatible con el valor local de la razén D/H (Chin et al., 1996b). Has-
ta el momento, no se han detectado moléculas deuteradas en la region central de

otras galaxias. Mauersberger et al. (1995) dan un limite a la razén de abundancias
DCN/HCN de < 41073 en NGC 253.

En el barrido espectral de NGC 253 se cubren las frecuencias de transiciones de
algunas moléculas deuteradas tales como las lineas J = 2 —1 de DCO™, DCN, DNC
y NoD*. Todas las demads lineas de moléculas deuteradas en la banda de 2mm se
espera que sean mucho mas débiles. La Tabla 2.5 muestra las frecuencias de estas
lineas y los limites o valores de las intensidades junto con el nivel de ruido. DCO™ y
DCN no se detectan. Hay una linea tentativa a la frecuencia de DNC y una deteccion
clara observada a la frecuencia de la linea de NyD™. A la frecuencia de DNC J = 2—1
no se espera que ninguna linea de otra molécula sea suficientemente intensa para
explicar la emision observada. Cerca de la frecuencia de NoDT J = 2—1 se encuentra
la transicién de OC3'S J = 13 — 12 (a 154.242 GHz). De cualquier forma, a partir
de las detecciones de las otras lineas de OCS y nuestra estimacién de la razén 32 /34S
(Capitulo 6), la emisién de OC31S se espera que sea un orden de magnitud menor que
la emisién observada. Otro solapamiento potencial es el de la linea 716 — 615,06 =
1 de HNCO vibracionalmente excitado. Esta linea se ha detectado en el ntcleo
caliente Galactico G10.4740.03 con una intensidad de alrededor de 1/5 la de la
transicién de HNCO en el estado fundamental correspondiente, compatible con una
temperatura cinética de ~ 380 K (Wyrowski et al., 1999). Si la linea a 154.2 GHz
proviene del HNCO vibracionalmente excitado, indicaria una temperatura cinética
mayor o emisiéon maser. Ambos hechos serian notables en vista de el gran volumen
observado por nuestro haz en NGC253. En la siguiente discusién se asumira que
nuestra identificacion de la linea observada alrededor de 154.2 GHz como emision de
HyD™ es tentativa.

La Tabla 2.5 presenta los limites a la razon de las densidades de columna
[DX]/[HX] para las moléculas HCO™, HCN y HNC basada en los limites obteni-
dos en este trabajo para las transiciones J = 2 — 1 de los is6étopos deuterados y la
intensidad integrada de los isétopos *C medidos también en el barrido espectral.
Se ha tenido en cuenta la razén 2C/13C=40 (Henkel et al., 1993) y se ha supuesto
que las condiciones de excitacion son similares para ambas sustituciones isotdpicas.
Igualmente, se ha aplicado la correccién por dilucién en el haz asumiendo un tamano
de fuente semejante de 20”. En el caso de NoD*| solo contamos con la linea J = 1—0
del isétopo principal para la comparacién (Mauersberger & Henkel, 1991a). El valor
de la razén de densidades de columna NoD*/NoH™T presentado en la Tabla 2.5 se
basa en en un analisis de la comparacién con esa linea, asumiendo que la emision es
opticamente delgada, y haciendo unas suposiciones similares sobre la excitacion tal
y como se hace para DCN en al apéndice de Mauersberger et al. (1995).

Obtenemos unos valores para los limites de [DX]/[HX] de 41073 para HCO™, de
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Tabla 2.5: Limites a la deteccion de especies Deuteradas seleccionadas.

Molécula Transicién v rms © [ Typdv ®  [DX]/[HX]
J—=J (MHz) (mK) (Kkms™)

DCO™* 2—-1 144077.3 1.9 <0.30 <41073¢

DCN 2—-1 1448279 1.1 <0.18 <11073c¢

DNC 2—-1 152609.7 3.1 0.49 <11072%c¢

N,D* 2—-1 154217.0 2.8 0.57 <1410734

@ Nivel de ruido calculado con canales de 20 kms~! de anchura.

b Limite 30 a la intensidad integrada asumiendo una anchura de la
emisién de 150 kms~!.

¢ Usando el isétopo 3C medido en este trabajo y asumiendo la razén
12C/13C ~ 40 (Henkel et al., 1993).

4 Usando la transicién J = 1 — 0 de Mauersberger & Henkel (1991a).

11073 para HCN y 111073 para HCN. Estos limites son dos érdenes de magnitud
mayores que la razén D/H primordial y un orden de magnitud mayores que las
razones [DCN]/[HCN] estimadas en Sgr B2 (Jacq et al., 1999) pero, por el contrario,
son un orden de magnitud menores que los valores observados por (Chin et al.,
1996b) en la Gran nube de Magallanes. Estos limites no son consistentes con las altas
temperaturas cinéticas determinadas en el medio interestelar molecular de NGC 253.
También podemos excluir el escenario, como en muchos nicleos calientes Galécticos,
en los que las moléculas observadas han sido recientemente evaporadas de los mantos
de granos, donde se preservé la razén D/H de los tiempos en que la temperatura del
gas era mucho menor que ahora. En lo que al origen de la linea observada de N,D¥
se refiere, no esta aun claro y requiere de investigaciones adicionales.

2.9. Resumen y Conclusiones

Se han presentado los resultados observacionales del barrido espectral realizado
hacia la region nuclear central de NGC 253 con el telescopio de 30m de TRAM.
Este trabajo constituye el primer barrido espectral molecular completo realizado en
una fuente fuera de la Via Léactea. Con un rango total de frecuencias de 46 GHz
cubierto entre 129.1 y 175.2 GHz, el barrido cubre la practica totalidad de la banda
atmosférica a 2mm con una sensibilidad que oscila entre 2 y 10 mK de rms. El
espectro resultante no esta afectado por el limite de confusion entre lineas, lo que
abre la posibilidad de nuevas biisquedas de transiciones y/o moléculas especificas en
la banda cubierta.

Se han identificado y ajustado perfiles Gaussianos a un total de 111 transiciones
pertenecientes a 25 especies moleculares y a lineas de recombinacién de hidrégeno
con intensidades por encima de 3 mK. Las transiciones observadas de CS y CoH, con
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intensidades por encima de los 100 mK, son las mas intensas de la banda de 2 mm.
Una fraccién importante de las lineas detectadas se observan solapadas debido a la
anchura de la emisién de Av > 100 kms~!. Se han aplicado diferentes métodos para
resolver estos efectos de solapamiento.

Las lineas de recombinaciéon de hidrégeno observadas se ajustan a la relacion
St o< V2 derivada a partir de las multiples observaciones de transiciones Ha en el
rango milimétrico y centimétrico disponibles en la literatura.

La busqueda de moléculas organicas complejas proporciona un limite a la abun-
dancia de etanol, la especie orgdnica méas abundante esperada después de metanol,
de < 1.4107°. Este limite es aun mayor de lo que se predice a partir de los modelos
de quimica en fase gaseosa. El limite a la razén metanol/etanol> 10 es aun un factor
2 menor de los observado en el Centro Galactico.

Las posibles identificaciones de DNC y NyD™ suponen la primera deteccién ten-
tativa de especies deuteradas en el medio interestelar extragalactico més alld de las
Nubes de Magallanes. Mediante las transiciones de las especies deuteradas cubiertas
en el barrido, se estima una razén D/H< 1073, Este limite es aun dos érdenes de
magnitud mayor que la razén D/H primordial.
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Capitulo 3

El espectro de NGC 253 en la
banda de 2 mm: Analisis

3.1. Calculo de parametros fisicos

A partir de las temperaturas de haz principal medidas para las lineas molecula-
res observadas en el barrido espectral de NGC 253, es posible derivar los parametros
fisicos tales como la densidad de columna y temperatura rotacional (T}.) para cada
una de las especies detectadas. En el Apéndice A se presenta una discusién detallada
sobre el método de diagramas de rotacién. Toda la informacién espectroscopica ne-
cesaria de cada una de las las especies moleculares identificadas (i.e. Ay, v, gu, By y Z
en la Ecuacién A.6) se extrajo o derivé del catalogo JPL (Pickett et al., 1998).

Con el fin de derivar T, y extrapolar la densidad de columna total a partir de
las transiciones observadas para una molécula, es necesario observar mas de una
transicion. En los casos en que se detecta una unica transicién en la ventana de
2mm, sera posible utilizar la Ecuacién A.5 para derivar la densidad de columna.
Para ello debemos hacer una estimacion apropiada de la temperatura rotacional de
cada especie (ver Seccién 2.5).

La Tabla 3.1 muestra las densidades de columna, temperaturas rotacionales y
abundancias de cada una de las especies moleculares detectadas en el barrido espec-
tral a 2mm de NGC253. En la Figura 3.1 se muestran los diagramas rotacionales
correspondientes a cada molécula. Si bien los diagramas rotacionales de NO, NS y
OCS se presentan también en los Capitulos 5 y 6, donde se incluyen la informacion
de transiciones adicionales observadas en otras frecuencias, se han incluido en este
Capitulo por completitud.
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Tabla 3.1: Parametros fisicos derivados para todas las especies
detectadas. Densidad de columna promediada en la fuente, tempe-
ratura rotacional y abundancias relativas a Hs.

Molécula N© Trot  [X]/[Hg]®
(cm‘z) (K)  (x1079)

SiO 180kms~—! 5.0(1.0) 102  7.4(0.7) 0.07
270kms~! 3.6(0.9)10'2  8.7(1.2) 0.05

CsS 1.4(1.2) 1013 24(9) 0.2
NH;CN 1.2(0.5) 1013 67(13) 0.2
CH3CN 2.0(0.6) 103 9.6(0.7) 0.3
c-C3H 130kms~! 8.1(1.6) 102 12 0.1
280kms~! 1.5(0.3)10%3 12 0.2

c-C3Hy 3.0(6.0) 1013 9(8) 0.4
NS ¢ 4.3(0.6) 10" 7.2(1.0) 0.6
HC3N 180kms~! 1.8(0.5)10%3 33(4) 0.3
270kms~'  1.9(0.6)10'3 24(3) 0.3

HOCO™ 2.6(1.8) 1013 12 0.4
H,CS 4.4(4.5) 103 11(4) 0.6
SO. 5.0(2.0) 1013 15(2) 0.7
HsS 180kms~t 2.3(1.1)10'3 12 0.3
275kms~!  3.5(1.4) 10" 12 0.5

CHoNH ~ 190kms~! 2.5(1.1)10%3 12 0.4
300kms~! 2.8(0.9)10'3 12 0.4

HNC ¢ 270kms~!  7.2(1.2)10%3 12 1
SO 180kms™! 4.5(3.3)10%3 40(24) 0.7
270kms~!  3.1(2.8) 10%3 34(24) 0.5

HNCO 180kms~—! 5.7(2.7) 103 23(6) 0.8
280kms~!  4.8(2.5)10% 23 0.7

HCOt <  170kms~' 3.9(0.8)10'3 12 0.6
270kms~!  6.4(1.2) 10%3 12 1

H,CO 180kms~!  6.9(0.9)10'3 27(2) 1
285kms~!  9.0(1.7) 10%3 34(4) 1

0Cs © 2.5(0.3) 10 17(2) 4
HCN ¢ 180kms~! 1.8(0.3) 104 12 2
280 kms~! 1.4(0.2) 10* 12 2

CS ed 180kms~! 2.0(0.2) 10"  9.7(0.4) 3
280kms~! 1.4(0.2) 10 10.0(0.2) 2

CH3CCH 4.3(0.2) 101 63(20) 6
CH30H 8.3(0.3) 10"  11.6(0.2) 12
CoH 160kms~' 6.8(1.1) 104 12 10
280kms~!  5.6(0.9) 10 12 8

NO ¢ 4. 0(0 4)101° 6(2) 60

¢ Errores derivados de los diagramas de rotacién sin considerar el error en el
factor de llenado del haz (ver Seccién 3.2).

b Se asume N(Hg) = 6.7 1022cm~2. Ver Tabla 7.2.

¢ Utilizando transiciones adicionales descritas en los Capitulos 5 y 6.

4 Calculado a partir de la transicién del isétopo 3C y la razén 2C/13C ~ 40
de Henkel et al. (1993).
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Figura 3.1: Diagramas de rotacion de las especies detectadas. Cuando se diferen-
cian, las componentes de velocidad se representan con cuadrados y lineas sélidas
(~180kms™1), y tridngulos y lineas discontinuas (~270kms~!). Los marcadores
vacios representan las transiciones cuyas intensidades se han estimado a partir de
los diagramas. Los diagramas de NS, NO y OCS incluyen las transiciones adicionales
presentadas en los Capitulos 5 y 6.
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3.2. Incertidumbre en la determinaciéon de los
parametros fisicos

La mayor fuente de error al derivar los parametros de densidad de columna
y temperatura rotacional en la regién nuclear de NGC 253 con un haz de ~ 17"
reside en la incertidumbre en la estimacién de la extension de la region de emision
molecular para cada transicion observada. Esta incertidumbre se hace mas evidente
cuando tratamos con las especies mas complejas, cuya distribucién y extension,
incluso en el caso de fuentes Galacticas, no se conoce con exactitud.

La temperatura de brillo (75) promediada en la fuente puede derivarse a partir
de la temperatura de brillo de haz principal medida (ver ecuacién 2.1) en la forma

Ts = 1 Ths, (3.1)

donde, en la aproximacién de una fuente con distribucion Gaussiana de tamano 6,
observada con un haz Gaussiano de tamano 6y, el factor de llenado del haz se puede
expresar como

my = 07/(07 +63), (3-2)

que tiene en cuenta el efecto de dilucién debido al acoplamiento entre la fuente y el
haz del telescopio.

Con el fin de corregir en la medida de lo posible la diluciéon en el haz de la
emision nuclear de NGC 253, Mauersberger et al. (2003) promediaron los mapas
interferométricos de alta resoluciéon de CS (Peng et al., 1996) para convertir las tres
transiciones de CS previamente observadas por Mauersberger & Henkel (1989a) a
una resolucién angular similar de 32”. A partir de las intensidades de las lineas de
CS con la resolucién original (T) y las corregidas a un haz de 32" (T2 ) podemos
derivar un factor de llenado del haz equivalente. Puesto que las temperaturas de
brillo equivalentes deben ser semejantes, obtenemos

Ts =T & i Tow = iy T (33

Asi pues, utilizando la definicién de 7, (ecuacién 3.2) en la expresion anterior,
podemos estimar una extensién de la regién emisora de 6, = 23", 21”7y 19” utilizando
las transiciones J =2—1, J =3 -2y J = 5—4 de CS respectivamente. En nuestro
analisis consideraremos una tamano de la fuente equivalente de 20" para convertir
la temperatura de brillo del haz principal en temperatura de brillo promediada en
la fuente.

A lo largo de todo nuestro estudio se asumira que todas las especies observadas
provienen del mismo volumen emisor dentro de la regiéon nuclear de NGC 253. Esta
nueva aproximacién inducird una incertidumbre adicional. La tnica forma de con-
firmar la veracidad de esta aproximacion consiste en la realizacion de observaciones
de alta resolucién de diferentes transiciones de diferentes especies moleculares. Afor-
tunadamente, existen en la literatura diversos mapas interferométricos del nicleo
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de NGC253 en diferentes trazadores moleculares. El mapa interferométrico de la
emisién de la linea J = 2—1 de CS (Peng et al., 1996) muestra como la mayor parte
de la emision de esta molécula se concentra dentro de un radio de ~ 20”. La emi-
sion de CS se ve concentrada principalmente en cuatro grandes complejos de nubes
moleculares distribuidos simétricamente con respecto al centro dindmico y aproxi-
madamente alineados con la barra molecular. El reciente estudio de alta resolucién
del nicleo de la galaxia IC 342 en diferentes especies moleculares (Meier & Turner,
2005) muestra claramente las diferencias en la distribucién de algunos trazadores
moleculares importantes. En NGC 253, por el contrario, los mapas interferométri-
cos de transiciones moleculares con diferentes requerimientos en sus condiciones de
excitacién tales como HCN, CO, SiO, H¥CO™ y NHj (Paglione et al., 1995, 2004;
Garcia-Burillo et al., 2000; Ott et al., 2005) muestran distribuciones muy similares,
de acuerdo con lo observado en CS. Si este mismo escenario, observado en 1C 342,
se aplicase a NGC 253, se deberian apreciar diferencias mas evidentes en los mapas
interferométricos disponibles. Por lo tanto, es plausible aceptar que para NGC 253,
asumiendo que la mayor parte de la emision proviene del area delimitada por el
brote de formacién estelar, la extensién de la emisién de las diferentes moléculas
sera semejante.

A continuacion se plantea la cuestion de cémo un error en el tamano de la fuente
asumido puede afectar la determinacién de los parametros fisicos de densidad de
columna y temperatura rotacional.

3.2.1. Densidad de columna

Tal y como se deriva de la Ecuacion A.1, la densidad de columna total calculada
se ve afectada por el factor de llenado a través de Ty. El panel superior en la
Figura 3.2 muestra la variacién del inverso del factor de llenado (i.e. el factor de
conversion de Typ a T de la Ecuacién 3.1) como funcién del tamafio de la fuente.
El grafico ha sido normalizado respecto del factor de llenado para una fuente de
0, = 20". Este valor representa, en primera aproximacion, el factor por el cual se
deberia multiplicar la densidad de columna derivada si la extensién de la fuente
fuese diferente del valor asumido. En la Figura se han considerado los dos casos
extremos del espectro observado de NGC 253, esto es, para los tamanos del haz a
129 y 175 GHz. El area sombreada en gris corresponde a los tamanos de fuente entre
10" y 30", rango dentro del cual se espera que esté confinado el tamano real de la
fuente. En el caso de que el tamano de la fuente sea mayor que 20", la densidad de
columna se veria sobrestimada tan solo en un ~ 20 %, mientras que para tamanos
menores, de hasta 10”, la densidad de columna se subestimaria en un factor menor
que 2. Sélo en el caso de una emision extremadamente agrupada y compacta en la
que los tamanos de la fuente se encontrasen muy por debajo de 10", las densidades
de columna se verian dramaticamente afectadas.
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Figura 3.2: El Panel Superior muestra la variacion del factor de llenado relativo
al correspondiente a una extensién de fuente de 20” como funcién del tamafio de la
fuente. La linea continua corresponde al haz para 129 GHz y la linea discontinua al
haz para 175 GHz. El area sombreada en gris representa los valores para tamarfios
de fuente entre 10” y 30”. El Panel Inferior muestra el efecto del tamano de la
fuente asumido en la determinacién de la temperatura rotacional a partir de los
diagramas de rotacién relativo a la derivada asumiendo T, = 15K para 6, = 20"
con dos transiciones medidas a 129 y 175 GHz donde los niveles involucrados estan
separados por 60 (linea continua), 30 (linea discontinua) y 15K (linea de puntos)

en energia.
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3.2.2. Temperatura rotacional

Se ha tenido en cuenta también el efecto del tamano de la fuente en la tempe-
ratura rotacional derivada de los diagramas de rotacion. Para estimar este efecto,
tomaremos un caso en que se derive una T, = 15K (con un tamano de fuente de
20") a partir de dos transiciones de una especie dada observada a las frecuencias de
129 y 175 GHz. En el panel inferior de la Figura 3.2 se representa el cambio relativo
de la T, derivada para tres casos en los que los niveles superiores de energia de
las transiciones estan separados por 60, 30 y 15 K. Como es obvio, el mayor efecto
en la estimacion de la temperatura rotacional se observa en el caso en que el rango
dindmico observado en energias es menor, dado que la pendiente del ajuste lineal a
los datos se ve mas afectada por el cambio de tamano en este caso. A partir de la
Figura 3.2 podemos concluir que el mayor error esperable en la determinacion de
Tror s siempre menor de un 20 %.

3.3. Resumen y Conclusiones

A partir de las transiciones moleculares identificadas en el barrido espectral de la
banda de 2mm de NGC 253 se han calculado los parametros fisicos de densidad de
columna promediada en la fuente, temperatura rotacional y abundancia fraccional
respecto al hidréogeno molecular de 25 especies moleculares. Se ha asumido que la
emision es opticamente delgada y que esta en equilibrio termodinamico local.

Se presenta un estudio detallado del error en la determinacién de estos parame-
tros como consecuencia de la incertidumbre en el conocimiento de la extensién de
la region emisora y, por consiguiente, de la dilucién de la emision en el haz del te-
lescopio. De esta forma, se estima una incertidumbre maxima de un factor 2 para
la densidad de columna y un 20 % para la temperatura rotacional. En cuanto a la
abundancia fraccional, a la incertidumbre de la densidad de columna se le anade la
de la determinacion de la densidad de columna de H,, lo que implicaria un factor
~ 2 adicional.

La compilacién de las abundancias de estas 25 moléculas en NGC 253 constituye
el estudio mas completo de la composicién quimica del medio interestelar de una
fuente extragalactica.
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Capitulo 4

Censo molecular extragalactico

4.1. Introduccion: Censos moleculares

Desde el descubrimiento de la primera molécula interestelar en 1937, a saber,
CH en absorcién a 4300 A (observada por Dunham, 1937, e identificada por Swings
& Rosenfeld, 1937), y la primera molécula identificada en radiofrecuencias en 1963,
a saber, OH en absorcién a 18 cm (Weinreb et al., 1963), el nimero de moléculas
extraterrestres conocidas asciende a 136 (a fecha de diciembre de 2002, Lovas, 2004).
Este niimero contintia creciendo como lo demuestran las 143 especies moleculares
(212 incluyendo isétopos) listadas en compilaciones como la que encontramos en
hitp://astrochemistry.net. Fuera de la galaxia, la primera deteccién molecular ine-
quivoca fue también la de OH en absorcion frente a la emision de continuo de la
regiéon nuclear de NGC 253 y M 82 (Weliachew , 1971). Sin embargo, durante mucho
tiempo, la deteccién de moléculas extragalacticas se redujo a unas pocas moléculas
que, o bien eran muy abundantes, o bien presentaban una intensa emisiéon maéser.
De hecho, todas las lineas intensas de emisién o absorcion molecular observadas en
la Via Lactea se han detectado en otras galaxias. Aunque se han detectado molécu-
las extragalacticas en diferentes rangos del espectro electromagnético, destacando
las transiciones ro-vibracionales de Hy en el infrarrojo (Thompson et al., 1978), el
rango de radiofrecuencias continua liderando este campo. A mediados de la déca-
da de los ochenta, tan solo se habian detectado una decena de moléculas fuera de
nuestra Galaxia. La situacion cambié drasticamente con la puesta en marcha de
potentes instrumentos, tales como el telescopio de 30 m de IRAM que, con su gran
area colectora y el pequeno tamano de su haz, ha logrado un aumento considerable
del ntimero de detecciones moleculares fuera de la Via Lactea.

Durante las tres ultimas décadas, 29 moléculas y 11 sustituciones isotopicas de
las mismas se han detectado fuera de la Galaxia (Tabla 4.1). La mayor parte estas
moléculas han sido detectadas en el rango de las ondas milimétricas en las regiones
centrales de galaxias tales como NGC 253, IC 342, M 82 y NGC 4945, que constituyen
el grupo de fuentes de emision molecular mas prominente fuera de la Galaxia. Sin
embargo, no es la falta de sensibilidad lo que nos impide detectar un mayor niimero
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de especies moleculares, ya que la intensidad integrada de las lineas en fuentes como
NGC 253 son tan solo un orden de magnitud menor que en fuentes Galacticas como
Orion-KL, sino la confusion entre lineas debido a la anchura intrinseca de las mismas.

* * *

Asi pues, ademas de las nubes oscuras del disco Galéctico y los alrededores de las
prominentes regiones HII Galacticas, los nicleos de galaxias constituyen un tercer
tipo de entorno molecular interestelar en el cual podemos estudiar en detalle las
propiedades fisicas y quimicas. Con el fin de investigar las propiedades de estas
fuentes y comparar su contenido molecular, excitaciéon y quimica con las nubes
Galacticas, la busqueda de nuevas especies moleculares se hace imprescindible.

En esta capitulo se presenta un listado bibliografico completo de todas las espe-
cies e is6topos moleculares detectados en el medio interestelar extragaldctico junto
con las nuevas detecciones resultado del barrido espectral de la banda de 2mm en

NGC 253.

4.2. Nuevas detecciones de especies moleculares
extragalacticas

La Tabla 4.1 lista, en orden cronoldgico, todas las especies detectadas hasta la
fecha en el medio interestelar extragaldctico. Como resultado del barrido espectral
que se presenta en este trabajo se han anadido 8 especies moleculares nuevas y dos
isétopos a este censo de especies extragalacticas conocidas (mostrados en negrita en
la Tabla 4.1). Esto representa un incremento de un ~ 30 % en el nimero total de
moléculas identificadas fuera de la Galaxia.

La deteccion de las especies NO y NS se ha confirmado con observaciones de
transiciones adicionales en la banda de 3 y 1mm, tal y como se presenta en el
Capitulo 5. Si bien HyS y tentativamente HyCS ya habian sido detectadas en la
cercana Gran Nube de Magallanes (Heikkila et al., 1999), su identificacién en el
NGC 253 supone la primera deteccién en el medio interestelar en galaxias con brote
de formacién estelar. Hay que tener en cuenta que la deteccién de CH,NH, HOCO™ y
C3H es tentativa y necesita de confirmacién mediante la observacion de transiciones
adicionales.

En la banda de 46 GHz observada, se detectan un total de 111 lineas, la maés
débil de las cuales tiene una intensidad de ~ 3 mK. La densidad espectral de lineas
detectadas es de 2.4 lineas/GHz. Teniendo en cuenta que la anchura de las lineas
en NGC 253 es de alrededor de 200kms™" (i.e. 100 MHz a 2mm) no se alcanza el
limite de confusién, o lo que es lo mismo, no estamos limitados por los efectos de
solapamiento de lineas. Asi pues, el barrido espectral estd aun limitado por la falta
de sensibilidad. Busquedas de transiciones y/o moléculas especificas a frecuencias
escogidas con mayores tiempos de integracién pueden dar lugar a la deteccion de
lineas con intensidades < 1 mK.
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La deteccion de nuevas especies moleculares en el medio interestelar extragalacti-
co, lejos de ser un mero censo de especies conocidas, nos proporciona una descripciéon
completa de la complejidad quimica en el medio nuclear de las galaxias, asi como
informacion sobre el origen de esta rica quimica y el calentamiento del gas molecular.
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Tabla 4.1: Censo de moléculas extragalacticas
detectadas, ano de su publicacion y telescopio

utilizado.
Molécula Ano Tel.  Ref.
OH 1971 OVRO 1
H,CO 1974 64 m 2
CcO 1975 11m 3
1BCO 1975 11m 4
H,0O 1977 100 m 5
HCN 1977 11m 6
H, 1978 2.3m 7
NH; 1979 100 m 8
HCO™* 1979 7m 9
CH 1980 64 m 10
CS 1985 7m 11
CH* 1987 1.4m 13
CH3;0OH 1987 30m 14
CN 1988 30m 15
CoH 1988 30m 15
HNC 1988 30m 15
HC3N 1988 30m 15,16
HNCO 1989 30m 17,18
C*S 1989 30m 19
CB0O 1991 11m/30m 20
c'"O 1991 11m/30m 20
SO 1991 15m 21
NoHT 1991 30m 22
SiO 1991 30m 22
HB3CO* 1991 30m 22
HN13C 1991 30m 22
H3CN 1991 30m 22
CH3;CCH 1991 30m 23
CH;CN 1991 30m 23
13CS 1993 30m 24
OCS 1995 30m 25
HCO 1995 12m 26
DCO™ 1996 15m 27
DCN 1996 15m 27
HCWYN 1999 15m 28
H,S 1999 15m 29
H,CS 1999 15m/30m 29,30
CcOT 2000 30m 31
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Tabla 4.1: (Continuacién)

SO, 2003 30m 32
NO 2003 30m 32
NS 2003 30m 32
3450 2003 30m 32
HOC* 2004 30m 33
C,S 2006 30m 34
CH.NH 2006 30m 34
NH,CN 2006 30m 34
HOCO™* 2006 30m 34
CsH 2006 30m 34
HC®OT 2006 30m 34

Tabla adaptada y actualizada de Mauersberger & Henkel (1993)
Todas las moléculas en esta tabla han sido detectadas en el barrido
espectral salvo las indicadas en cursiva. En negrita se indican las
especies moleculares que no habian sido identificadas fuera de la
Via Lactea previo a este trabajo.

Telescopios.-

(OVRO) Interferémetro de Owens Valley; (64m) Parkes; (11m)
NRAO Kitt Peak; (100m) Effelsberg; (2.3m) Observatorio de
Steward; (7m) AT&T Bell Labs; (43m) NRAO Green Bank;
(1.4m) ESO Coudé; (30m) IRAM, Pico Veleta; (15m) ESO SEST;

Referencias.-

(1) Weliachew (1971); (2) Gardner & Whiteoak (1974); (3) Rickard
et al. (1975); (4) Solomon & de Zafra (1975); (5) Churchwell et al.
(1977); (6) Rickard et al. (1977a); (7) Thompson et al. (1978); (8)
Martin & Ho (1979); (9) Stark & Wolff (1979); (10) Whiteoak et
al. (1980); (11) Henkel & Bally (1985); (12) Seaquist & Bell (1986);
(13) Magain & Gillet (1987); (14) Henkel et al. (1987); (15) Hen-
kel et al. (1988); (16) Mauersberger et al. (1990); (17) Nguyen-Q-
Rieu et al. (1989); (18) Nguyen-Q-Rieu et al. (1991); (19) Mauers-
berger & Henkel (1989a); (20) Sage et al. (1991); (21) Johansson
(1991); (22) Mauersberger & Henkel (1991a); (23) Mauersberger
et al. (1991b); (24) Henkel et al. (1993); (25) Mauersberger et al.
(1995); (26) Sage & Ziurys (1995); (27) Chin et al. (1996b); (28)
Chin et al. (1999); (29) Heikkila et al. (1999); (30) Martin et al.
(2005); (31) Fuente et al. (2000); (32) Martin et al. (2003); (33)
Usero et al. (2004); (34) Martin et al. (2006a).
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Capitulo 5

NO y NS extragalactico

5.1. Introduccién: La quimica del nitrégeno

De entre los elementos més abundantes (i.e. H, C, N, O), la quimica menos cono-
cida en el medio interestelar denso es la del nitrégeno (e.g. Millar, 1990). Este hecho
hace que sea importante establecer cuales son las principales reservas de nitrégeno
presentes en el medio molecular a través de las observaciones.

NO fue detectada por primera vez en SgrB2 por Liszt & Turner (1978) quienes
observaron precisamente una de las transiciones que se detectan en el barrido es-
pectral de NGC 253, a saber, la linea J = 3/2 — 1/2 que aparece en 150 GHz. La
sintesis de la molécula de monéxido de nitréogeno parece producirse principalmente
a través de la reaccién neutra

NH 4+ O — NO + H,

que no requiere energia de activacién (Le Teuff et al., 2000; Halfen et al., 2001).
El proceso inverso por el que se destruiria la molécula de NO, con una energia de
activacion F,.; ~ 30000 K, no ocurrird en las condiciones que se dan en el medio
interestelar. La Figura 5.1 muestra las reacciones mas importantes que involucran
a las moléculas con enlace N-O. La reaccion neutra de formacién de NO es critica
en la red de reacciones que conducen a la formacién de especies con un enlace N-O.
Cabe destacar que todas las reacciones mas importantes de esta red no son procesos
ién-molécula sino principalmente reacciones neutras (Halfen et al., 2001).

La molécula de NO se predice como un trazador de regiones ionizadas por rayos
X segun algunos modelos de quimica (Lepp & Dalgarno, 1996; Stauber et al., 2005).

Por otro lado, el radical NS es una de las moléculas fundamentales relacionadas
tanto con la quimica del nitrégeno (Herbst & Leung, 1989) como con la del azufre
(Herbst et al., 1989). De hecho la molécula de NS es, junto con la molécula de HNCS
(Frerking et al., 1979), la tnica especie detectada en el espacio que contiene ambos
elementos.

Su primera deteccién, en el complejo molecular de SgrB2, se debe a Gottlieb
et al. (1975). Si bien la molécula de NS se ha detectado tanto en nubes oscuras
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Figura 5.1: Diagrama ilustrati-
vo de la red de reacciones quimi-
cas que involucran el enlace N-O.
La molécula de NO constituye la
piedra angular de esta red. Figura
extraida de (Halfen et al., 2001).

HNO

(McGonagle et al., 1994) como en regiones de formacién estelar masiva (McGonagle
& Irvine, 1997), el desconocimiento y/o complejidad de su quimica ha hecho que
esta especie haya sido menos estudiada que moléculas semejantes como NO. Los
modelos de regiones afectadas por choques de Viti et al. (2001) muestran como la
molécula de NS sufre un cambio de abundancia significante ante el paso de frentes
de choques en el material molecular.

En este capitulo se presentan las observaciones de varias transiciones de las
moléculas de NO y NS en diferentes frecuencias que confirman su deteccién en el
barrido espectral de la banda de 2mm de NGC 253.

En primer lugar se describird la topologia del espectro rotacional de NO, que
es equivalente a la de NS (Seccién 5.2.1), siguiendo con una descripcién de las
observaciones (Secciones 5.2.2 y 5.2.2). Se concluird con una breve discusién acerca
del origen de la emisién de estas especies moleculares y la informacién que podemos
extraer de estas en las Secciones 5.2.3 y 5.3.2. La Seccién 5.4 resume las principales
conclusiones obtenidas del andlisis de ambas moléculas.

5.2. NO

5.2.1. El espectro rotacional de NO

Debido a la existencia de un electron desapareado, el estado electrénico fun-
damental de la molécula de NO es un estado 2II que consiste en dos subestados
Ly )5 y 2II3/5. Aunque, estrictamente hablando, el espectro de energias del estado
electrénico fundamental de NO esta descrito por un acoplamiento del momento an-
gular intermedio entre los tipos a y b de Hund, un acoplamiento puro del tipo a
ofrece una buena representacién de los niveles de energia de esta molécula. Al ser
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positiva la constante A del acoplamiento spin-érbita, el estado 2II es regular, asi que
el nivel rotacional més bajo J = 1/2 pertenece al subestado *I; /5.

La interaccion entre el momento angular electrénico y la rotacion del ntcleo
produce un desdoblamiento de tipo A de cada nivel rotacional J en dos niveles ro-
tacionales simples de paridad opuesta (+ y —). La paridad de cada nivel rotacional
simple superior e inferior cambia entre dos J sucesivos. Existen, por lo tanto, dos
series de niveles rotacionales simples, la serie de la componente mas baja del des-
doblamiento A y la serie del nivel de mas alta energia . En cada serie, la paridad
cambia alternativamente entre dos niveles sucesivos. Por analogia con los estados X2,
las dos series de niveles se denotan como I y IT™ (sin confundir esta nomenclatura
con el signo de la paridad de cada nivel rotacional simple). La serie II* estd formada
por J = (2n+ 1)/2 niveles con paridad + para los valores de n pares y - para los n
impares. Lo contrario es cierto para la serie II". Para el subestado *II; » de NO, la

Energy
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Tabla 5.1: Parametros espectroscopicos de las transiciones
hiperfinas de NO detectadas.

Transicién Frecuencia  Ep g gp  Aypp gy
J,F— J" F" (MHz) em™! (1076 s71)

Banda IT*

3/2,5/2 — 1/2,3/2 150176.480 5.0093 6 0.3350
3/2,3/2—1/2,1/2 150198.760 5.0107 4 0.1861
3/2,3/2—1/2,3/2 150218.730 5.0108 4 0.1489
3/2,1/2 —1/2,1/2 150225.660 5.0116 2 0.2978
3/2,1/2 —1/2,3/2 150245.647 5.0117 2 0.0372
Banda IT*

5/2,7/2 —3/2,5/2 250436.848 13.3630 8 1.8788
5/2,5/2 —3/2,3/2 250440.659 13.3645 6 1.5781
5/2,3/2 —3/2,1/2 250448.530 13.3657 4 1.4091
5/2,3/2 — 3/2,3/2 250475.414 13.3657 4 0.4510
5/2,5/2 — 3/2,5/2 250482939 13.3645 6 0.3007
5/2,3/2 —3/2,5/2 250517.703 13.3657 4 0.0188
Banda 11~

5/2,3/2 —3/2,5/2 250645.800 13.3966 4 0.0189
5/2,5/2 — 3/2,5/2 250708.245 13.3987 6 0.3018
5/2,3/2 — 3/2,3/2 250753.140 13.3967 4 0.4527
5/2,7/2 — 3/2,5/2 250796.436 13.4017 8 1.8871
5/2,5/2 —3/2,3/2 250815.594 13.3988 6 1.5851
5/2,3/2 —3/2,1/2 250816.954 13.3967 4 1.4153

componente de menor energia del desdoblamiento A del nivel rotacional mas bajo
(J = 1/2,n = 0) tiene paridad positiva, por lo que pertenece a la serie IIT, como
todas las componentes de menor energia del desdoblamiento A, mientras que las
componentes de mayor energia del desdoblamiento forman la serie I1~. Este ordena-
miento de los niveles rotacionales (Figura 5.2), junto con la regla de seleccién para
transiciones dipolares eléctricas hacen que tinicamente sean posibles las transiciones
entre niveles de paridades opuestas, lo que provoca la existencia de dos series de
transiciones, las bandas ITT y II™, que conectan niveles ITT y II™ respectivamente.

El 4tomo de nitrégeno tiene un spin nuclear distinto de cero (I = 1) asi que
entre el vector I de spin nuclear y el momento angular total J se induce un des-
doblamiento de cada nivel rotacional simple en 2min(I,.J) 4+ 1 niveles hiperfinos.
Cada nivel hiperfino esté caracterizado por un nimero cuantico F' (F = I + J) que
varfa entre |I — J| y I + J con un peso estadistico gr = 2F + 1. En el caso de
NO, el desdoblamiento hiperfino se debe a la interaccién del momento magnético y
el momento cuadrupolar eléctrico del nicleo del nitrégeno con los electrones. Las
reglas de seleccion para las transiciones dipolares eléctricas entre niveles hiperfinos

86



CAPITULO 5. NO Y NS 5.2. NO

son AJ = £1 y AF = 0,4£1 de forma que cada transiciéon entre los dos niveles
rotacionales J' — J” = 3/2 — 1/2 esta dividida en 5 componentes hiperfinas, y cada
transicién J' — J”" =5/2 —3/2 en 6.

En la tabla 5.1 se listan algunos de los parametros espectroscopicos extraidos del
catdlogo JPL (Pickett et al., 1998) de las transiciones observadas en este trabajo.
La estructura de niveles y transiciones se muestra graficamente en la Figura 5.2.

5.2.2. Observaciones y resultados

Dado que en la banda de 2mm solo hay dos grupos de transiciones de NO, fue
necesario completar las observaciones extraidas del barrido espectral de NGC 253
con observaciones en 1.2mm. De forma paralela a las observaciones descritas en la
Seccion 2.2, se sintonizaron los dos receptores SIS de 1 mm a frecuencias adyacen-
tes en modo SSB. Con un ancho de banda de salida de 500 MHz por receptor, se
utilizaron dos bancos de filtros espectrémetros de 512x1 MHz. A la frecuencia de ob-
servacion la temperatura de sistema era ~1200 K y el tamano del haz del telescopio
~ 10".

Son tres los grupos de transiciones hiperfinas de la molécula de NO que se han
detectado, dos de ellas pertenecientes a la serie II™ y una a la II-. Como muestra
la Figura 5.3, la serie II™ a 150 GHz se encuentra mezclada con una linea intensa
de HyCO. Todas las transiciones detectadas pertenecen al subestado 2II; /2. El sub-
estado 2115 /2 10 ha sido observado puesto que su nivel de menor energia estd 180 K
sobre el nivel fundamental, lo que hace que sea dificil poblar estos niveles dadas las
condiciones fisicas que prevalecen en el medio interestelar.

Las componentes hiperfinas no estan resueltas a causa de la anchura de las lineas.
Por esta razén, no es posible hacer una ajuste Gaussiano simple a estos perfiles. Se
ha realizado un ajuste de estructura hiperfina (HFS) multicomponente cuyos resul-
tados se muestran en la Tabla 5.2. Este ajuste consiste en la utilizacion de un grupo
de perfiles Gaussianos con la misma anchura y con la posicién e intensidad relativa
fijada segun los parametros espectroscopicos de las transiciones. La Figura 5.3 mues-

Tabla 5.2: Resultados del ajuste HF'S de las transiciones de NO.

v Transicion ITMBdU VLSR A’Ul/g TMB
(MHz) J—J mKkms™ kms™' kms™! mK

150176.,5 3 — 3IIT 4700 (700) 244 157 13.8
250436.8 2 — SIIT 3100 (320) 250 150 5.4
250796.4 2 — 211~ 2180 (330) 215 147 6.1

La transicion y f Tysdv corresponden al grupo completo de
componentes hiperfinas, mientras que la Ty;g v v se refieren a
la componente principal.

87



5.2. NO CAPITULO 5. NO Y NS

Figura 5.3: Espectros de los gru-
pos de transiciones hiperfinas de
NO detectadas. La posicién de las
diferentes componentes hiperfinas
se indica con pequenos trazos.
El resultado de los ajustes HF'S
se muestra superpuesto. La serie
de niveles 117 a 2mm estd ocul-
ta por la emisién de HyCO. La
resolucion en velocidades es de
15kms™!. La escala en el eje Y
es en mK (Tyg).

500
Velocity (km/s)

tra el resultado de los ajustes a cada una de estas series de componentes hiperfinas
superpuestos a los espectros observados, donde se indica con pequenos trazos las
posiciones de las componentes hiperfinas.

En el caso de la molécula de NO, hemos realizado un anélisis de las observaciones
para cada una de las series de niveles. El diagrama rotacional (Apéndice A) de la
Figura 5.4, calculado a partir de los datos de todas las transiciones de estructura
hiperfina ajustadas, es inicamente posible para el caso de la serie II™ por contar con
dos grupos de transiciones. Los resultados del diagrama rotacional para esta serie
son Nxo(ITT) =510%em2 y T,; = 6.6 K.

Por el contrario, sélo disponemos de un grupo de transiciones de la serie 117,
que no es suficiente para realizar un estudio mediante el diagrama de rotacién. En
este caso, debemos hacer una suposicién sobre la temperatura de excitacién del
gas (T.x) para poder aplicar la ecuacién A.1 suponiendo 7 < 1 para cada una
de las transiciones ajustadas. En principio, podemos pensar que las dos series de
niveles proceden de la misma regién de emision, y por tanto, supondremos que
las condiciones fisicas seran las mismas para ambas. Asi pues, consideraremos que
Tox = Tiot, siendo Ty la temperatura obtenida en el diagrama rotacional para la
serie IIT. De esta forma, aplicando la expresion A.1 con T,, = 6.6 K, obtenemos
que Nxo(IT7) = 6 10%cm™2. Este resultado estd de acuerdo con los resultados del
estudio de diferentes nubes de la Galaxia de Gerin et al. (1992), en el cual no se
observan diferencias significativas entre las densidades de columna totales obtenidas
con cada una de las series de transiciones.
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Figura 5.4: Diagrama de rotacién de la serie I de NO. Cada punto incluye todas
las transiciones HF'S ajustadas. La linea recta representa el resultado del ajuste por

minimos cuadrados a los datos. A la derecha se muestran los parametros obtenidos
del diagrama.

5.2.3. El origen de la emisién de NO

Los modelos computacionales no predicen una pronunciada dependencia de la
formacién de la molécula de NO con la temperatura. Halfen et al. (2001) proponen
el proceso de baja temperatura

NH + O — NO + H,

sin barrera de activacion, como la reacciéon mas probable que conduce a la sintesis
de NO. Ademds, la molécula de NO solo requiere densidades ng, ~ 10% — 10* cm?®
para alcanzar la termalizacién.

En la Tabla 5.5 se presenta una comparacién entre las abundancias observadas
tanto de NO como de NS en la region nuclear de NGC 253 y las medidas en nubes
Galacticas prototipos de diferentes tipos de quimica. Se han seleccionado dos nubes
oscuras para ilustrar la quimica ién-molécula asociada al gas quiescente, tres nicleos
calientes como ejemplo de quimica asociada a los granos y frentes de choque, y
una regién de fotodisociacion (PDR) dominada por la radiacién UV procedente de
estrellas en la secuencia principal.

La enorme abundancia de NO parece descartar la posibilidad de que la quimica
del material molecular del niicleo de NGC 253 esté dominada por PDRs. Lo impre-
sionante de la emision de esta molécula es el hecho de que la densidad de columna
media que medimos en una region de casi 200 pc de extension es similar a los valo-
res medidos en el centro de nubes moleculares Galacticas tanto frias como calientes
(Tabla 5.5). Este resultado sugiere que la emisién de NO es verdaderamente extensa
a lo largo de todo el niicleo de NGC 253. Los mapas de NO en el complejo molecular
de Sgr B2 (Halfen et al., 2001) sugieren esta misma situacién en la regién central de
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la Via Lactea.

En cuanto al origen de la emision de la molécula de NO, si procediese de nubes
oscuras, todas la nubes en el nicleo de NGC 253 deberian ser semejantes a L134N.
Sin embargo, esto contrastaria con lo que encontramos en la vecindad del sistema
solar, donde la mayor parte de las nubes son del tipo de TMC-1. De cualquier
forma, la falta de emisién de SiO en las nubes oscuras (Ziurys et al., 1989) y la
abundancia de NO semejante a la observada en las regiones de formacion estelar
masiva de la Galaxia sugieren que mecanismos tales como los choques a gran escala
juegan un papel importante en origen de la abundancias observadas en NGC 253 (ver
Capitulos 6 y 8). Como en el centro de nuestra Galaxia, la emisién de NGC 253 puede
proceder del gas denso moderadamente caliente, como es el caso de la envoltura de
Sgr B2 que presenta una quimica particular debido al paso de fuertes frentes de
choque y/o a la irradiaciéon por rayos X duros (Martin-Pintado 1997, 2000). Es
interesante resaltar el hecho de que los modelos de quimica de rayos X predicen un
incremento de la abundancia de NO, tal y como se observa en SgrB2 y NGC 253.
Tanto Sgr B2 como NGC 253 tienen unas abundancias de SiO y NO elevadas, lo cual
sugiere un origen similar.

5.3. NS

5.3.1. Observaciones y resultados

La estructura de niveles de la molécula de NS es semejante a la de NO (ver sec-
cién 5.2.1). Siguiendo la nomenclatura encontrada en las referencias, hay un cambio
en la notacién de las diferentes series de niveles. Asi, denominaremos e al equivalente
de la serie II™ de NO y f al de la serie II™. Los pardmetros espectroscépicos de las
transiciones de NS observadas se resumen en la Tabla 5.4

Al igual que en el caso de NO, ha sido necesario completar las observaciones
de NS procedentes del barrido de la banda a 2mm del nticleo de NGC 253 con
observaciones de otros grupos de transiciones en 3 y 1.5 mm. La configuracién de
estos receptores es similar a la descrita en la Seccion 5.2.2. La temperatura de
sistema era de ~150K a 3mm y ~400K a 1.5 mm, con tamanos de haz de 20" y
10" respectivamente.

Se han detectado cinco grupos de transiciones hiperfinas de NS (Figura 5.5),
tres de la serie f y dos de la serie e. Las transiciones de la serie e en 115GHz
estan solapadas con la linea de la transiciéon J = 1 — 0 de '2CO. Se ha realizado un
ajuste multicomponente como en el caso de los grupos de transiciones de NO. Los
parametros obtenidos de este ajuste se listan en la Tabla 5.3.

Sélo se han observado transiciones pertenecientes al subestado 211, /2 de la molécu-
la de NS debido a la elevada energia (320 K) a la que se encuentra el nivel inferior
del subestado *II32. La transicién de NS a 1.5 mm (253 GHz) fue también observada
junto con el resto de las lineas presentadas. Sin embargo no es sencillo discriminar si
los perfiles observados son ondas estacionarias del sistema o perfiles reales de lineas.
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Tabla 5.3: Resultados del ajuste HFS de las transiciones de NS

Figura 5.5: Espectros de los gru-
pos de transiciones hiperfinas de
NS detectadas. La posicion de las
diferentes componentes hiperfinas
se indican con pequenos trazos. El
resultado de los ajustes HFS se
muestra superpuesto. La serie de
niveles e a 3mm esta oculta por
la emisién de '2CO. La resolucién
en velocidades es de 20kms™!. La
escala en el eje Y es en mK (Typ).

v Transicion [ Typdv Visr Avyp Tus
(MHz) J—=J mKkms™ kms™' kms™! mK
115556.2 5 — 3 3400 (500) 220 250 5.6
1612972 L —2¢ 2500 (700) 199 224 4.3
161697.2 2 — § [ 3400 (600) 249 278 A7
207436.2 3 — 3¢ 1500 (350) 220* 2507 2.2
2078349 2 —1f 1800 (350) 220*  250* 2.6

¢ Parametro fijo en el ajuste.
La transicién y [ Typdv corresponden al grupo completo de
componentes hiperfinas, mientras que la Tyg y v se refieren a
la componente principal.

91



5.3. NS

CAPITULO 5. NO Y NS

Tabla 5.4: Parametros espectroscépicos de las transiciones
hiperfinas de NS detectadas.

Transicién Frecuencia  Ey g gp  Appr grpn
J,F— J" F" (MHz) em™! (1076s71)
Banda e

5/2,3/2 — 3/2,5/2 115443242 6.9534 4  0.001204
5/2,5/2 — 3/2,5/2  115489.414 6.9549 6  0.028811
5/2,3/2 —3/2,3/2 115524.602 6.9534 4  0.028814
5/2,7/2 —3/2,5/2 115556.250 6.9571 8  0.235420
5/2,5/2 — 3/2,3/2 115570.766 6.9549 6  0.149573
5/2,3/2 —3/2,1/2 115571953 6.9535 4  0.089546
Banda e

7/2,9/2 —5/2,7/2  161297.250 12.2952 10 0.278458
7/2,7/2—5/2,5/2 161298.406 12.2965 8  0.205688
7/2,5/2—5/2,3/2 161301.750 12.2975 6  0.149932
7/2,5/2 —5/2,5/2  161330.250 12.2976 6  0.018536
7/2,7/2 —5/2,7/2 161335.937 12.2965 8  0.018538
7/2,5/2—5/2,7/2 161367.781 12.2975 6  0.000387
Banda f

7/2,5/2—5/2,7/2 161590.969 12.3473 6  0.000363
7/2,7/2 —5/2,7/2 161636.516 12.3488 8  0.017402
7/2,5/2 —5/2,5/2 161657.812 12.3473 6  0.017408
7/2,9/2 — 5/2,7/2  161697.250 12.3508 10  0.261348
7/2,7/2—5/2,5/2 161703.406 12.3488 8  0.193092
7/2,5/2—5/2,3/2 161703.984 12.3473 6  0.140773
Banda e

9/2,11/2 = 7/2,9/2 207436.250 19.2145 12  0.140749
9/2,9/2 —7/2,7/2  207436.250 19.2158 10  0.111970
9/2,7/2 —17/2,5/2 207438.688 19.2170 8  0.088616
9/2,7/2 —7/2,7/2 207470.547 19.2170 8  0.005903
9/2,9/2 —17/2,9/2  207475.328 19.2158 10  0.005903
9/2,7/2—7/2,9/2 207509.250 19.2170 8  0.000074
Banda f

9/2,7/2 —17/2,9/2 207732.266 19.2800 8  0.000074
9/2,9/2 —7/2,9/2 207777.531 19.2815 10 0.005884
9/2,7/2 —7/2,7/2 207792.953 19.2800 8  0.005884
9/2,11/2 —7/2,9/2 207834.859 19.2834 12  0.140251
9/2,9/2 —7/2,7/2 207838.359 19.2815 10 0.111572
9/2,7/2 —7/2,5/2 207838.359 19.2800 8  0.088337
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Figura 5.6: Diagrama de poblaciones realizado para cada una de las series de
transiciones, e (cuadrados) y f(tridngulos), de NS. Cada punto incluye todas las
transiciones hiperfinas ajustadas. Las lineas representan el resultado del ajuste por
minimos cuadrados a los datos de cada serie. A la derecha se muestran los parametros
obtenidos del diagrama promediados para ambas series.

Ademas el ruido del espectro y la posible contaminaciéon por parte de una linea de
CH3OH hacen imposible un ajuste fiable, dependiendo significativamente de la linea
de base substraida al espectro. Por esta razon se decidio suprimir estos datos de este
estudio.

Se ha trazado el diagrama de poblaciones para ambas series (Figura 5.6), ob-
teniéndose una columna de densidad total y una temperatura rotacional para ca-
da una. Los resultados que se derivan de los ajustes son Nyg(e) = 4.4 10" cm™2,
Tiot(€) = 8K y Nns(f) = 6.4108 em™2, T,,(f) = 7.6 K. De igual forma que en
el estudio de NO, no se observa una diferencia substancial entre los parametros
obtenidos con ambas series de transiciones.

5.3.2. El origen de la emisién de NS

La abundancia de NS en NGC 253 es mayor que en la mayoria de las regiones
centrales de nubes oscuras y nucleos calientes (Tabla 5.5). Dado el gran momento
dipolar y los relativamente altos coeficientes de Einstein (A,) de NS, se espera que
trace un gas mucho més denso (neis ~ 106 — 107 cm?®) que moléculas tales como
CO o NO. Estas altas densidades las encontramos en los nicleos calientes de las
nubes moleculares gigantes y en algunas nubes oscuras. McGonagle & Irvine (1997),
en su estudio de la excitacion de NS en diferentes nubes moleculares, encontraron
bajas temperaturas de excitacion y abundancias moderadas en las regiones calientes
y muy densas. Esto es debido a la elevada tasa de destruccién de este radical en
las condiciones de los ntcleos calientes (ng,) > 10°cm?, T > 100 K). Los modelos
de quimica de Viti et al. (2001) de nticleos calientes indican una incremento en la
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abundancia de NS relativo a CS en presencia de un choque de tipo C (frente de cho-
que con velocidades moderadas <40kms~! con campos magnéticos moderadamente
intensos). Segun estos modelos, la razén NS/CS constituye una huella indicadora
del paso de un frente de choque en los niuicleos calientes. La alta razén observada
en el nicleo de NGC 253 (NS/CS~0.4) obtenido teniendo en cuenta la abundan-
cia X(CS)=410"? (Mauersberger et al., 2003) estd de acuerdo con la prediccién de
estos modelos, lo cual favorece los choques a gran escala como la explicacion mas
plausible para la abundancia de NS en NGC 253. Merece la pena constatar que la
razén NS/CS que derivamos es un orden de magnitud mayor que la razén medida
por Hatchell & Viti (2002) en seis nucleos calientes dentro de la Galaxia.

5.4. Resumen y Conclusiones

Las moléculas de NO y NS, detectadas por primera vez en el medio interestelar
extragalactico, parecen mostrarse como moléculas de gran importancia en el estu-
dio de la complejidad quimica de NGC253. La deteccion de estas especies se ha
confirmado mediante la observacion de transiciones adicionales de las mismas en las

Tabla 5.5: Abundancias fraccionales de NO y NS
comparadas con varios prototipos de nubes mole-
culares Galacticas.

Fuente INS]/[Hs] [NOJ/[Hy]
107? 1078

NGC253 3 30

Nubes oscuras

L134N 0.2-0.62 20°

TMC-1 0.7-12¢ 27°%

Nucleos Calientes

Orién 0.4 ¢ 30°

Sgr B2 N 10 ¢ 20 4

Sgr B2 M 0.03 ¢ 30 ¢

PDRs

Barra de Orién 0.2°¢

N(Hy) = 1.710%2cm 2 (Mauersberger et al., 2003).
* McGonagle et al. (1994).

b Gerin et al. (1992, 1993).

¢ McGonagle & Irvine (1997).

4 Promediado en la fuente (Nummelin et al., 2001).
¢ Jansen et al. (1995).
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bandas atmosféricas de 3 y 1 mm.

La molécula de NO, cuya formacion se ve favorecida en regiones irradiadas por
rayos X, presenta la mayor abundancia de entre todas la especies detectadas en esta
galaxia. Con una abundancia de ~ 107, la molécula de NO, despues de la de CO, es
la especie mas abundante observada en el medio interestelar de la regién nuclear de
NGC253. Esta abundancia observada en NGC 253 es semejante a la que se deriva
en las regiones de formacién estelar masiva de la Galaxia.

En cuanto a la molécula de NS, su abundancia parece incrementarse en regiones
afectadas por choques de baja velocidad. La abundancia observada en NGC 253 vy,
en particular, la razén NS/CS, parece indicar la presencia de frentes de choque a
gran escala en la region nuclear de esta galaxia.

95



5.4. RESUMEN Y CONCLUSIONES CAPITULO 5. NO Y NS

96



Capitulo 6

La quimica del azufre

6.1. Introduccién: Moléculas con S

La formaciéon y evolucién de las estrellas afecta de forma considerable la quimi-
ca del material molecular de su entorno. Un caso particularmente interesante es el
de las moléculas que contienen azufre. Estas moléculas muestran un incremento de
abundancia en los nicleos moleculares calientes, esto es, las condensaciones asocia-
das con la formacién de proto-estrellas masivas. La idea més aceptada en relacién
a la formacion de estas moléculas considera que, durante el colapso de la nube en
las primeras fases de la formacion estelar, una gran fraccion del azufre existente en
el medio se congela por acrecién en los mantos de granos. Este azufre, mediante un
proceso de hidrogenacién, permanece en los granos en la forma de HyS. Las altas
temperaturas y los movimientos turbulentos en estos objetos producidos por las es-
trellas recién formadas provocan la evaporacion y/o rotura de los mantos de granos,
devolviendo el azufre en forma de HsS a la fase gaseosa. Tras la evaporacién, se
cree que esta molécula desencadena una rapida quimica de alta temperatura en fase
gaseosa que conduce a la formacién en primer lugar de SO y SO, y posteriormente
otras moléculas sulfureas tales como CS y HoCS (Charnley, 1997; Hatchell et al.,
1998). La Figura 6.1 resume graficamente las principales reacciones que tienen lugar
entre algunas de las las especies sulfireas mas notables.

Parece claro que la liberacién de HyS no se debe exclusivamente a una eva-
poracion térmica sino que los choques también juegan un papel importante en la
rotura de los mantos de granos (Hatchell & Viti, 2002). En regiones de formacién
de estrellas de baja masa, donde las temperaturas no son suficientemente altas para
evaporar los mantos de granos, hay evidencias observacionales de que los choques
pueden ser los responsables de la inyeccién de HsS en la fase gaseosa procedente
de los hielos (Buckle & Fuller, 2003). Las moléculas con azufre son consideradas
una herramienta importante para estudiar la presencia de choques en regiones de
formacion de estrellas masivas. Los modelos de quimica son capaces de reproducir
aproximadamente las abundancias observadas de las especies sulfiireas mas comunes
en regiones de formacién tanto de estrellas masivas como de baja masa (Hatchell et
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Figura 6.1: Principales reacciones en fase gaseosa entre las moléculas sulfureas més
notables. Las lineas gruesas indican reacciones endotérmicas y/o que tienen barreras
energéticas. CRP se refiere a Proton de Rayos Cosmicos. Figura adaptada de Pineau
des Foréts et al. (1993).

al., 1998; Buckle & Fuller, 2003).

En galaxias con brotes de formacién estelar como NGC 253, tinicamente las es-
pecies sulfireas mas abundantes tales como CS, OCS y SO habian sido observadas
(Henkel & Bally, 1985; Petuchowski & Bennett, 1992; Mauersberger et al., 1995).

* * *

La adicién de las nuevas moléculas detectadas en el barrido espectral a 2mm de
NGC 253, esto es SO, NS, HoS y HoCS (Capitulo 4), completa un grupo con todas
las especies sulfireas mas abundantes observadas en fuentes Galacticas y que se
incluyen en los modelos tedricos de quimica del azufre. Esto nos permite, por primera
vez, un estudio completo de la quimica del azufre de una fuente extragalactica,
semejante a los llevados a cabo en las regiones de formacién estelar de nuestra
Galaxia.

En este Capitulo se presentan las observaciones de las principales especies mo-
leculares que contienen azufre observadas en NGC253. La mayor parte de estas
observaciones pertenecen al barrido espectral presentado en el Capitulo 2. Para
algunas especies, a saber, CS, OCS y NS, se incluyen transiciones adicionales obser-
vadas a otras frecuencias (Seccién 6.2). En la Seccién 6.3 se presenta el estudio de las
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condiciones fisicas derivadas de estas moléculas, junto con un estudio mas detallado
de la excitacién de la molécula de CS. Se compara a continuacion las abundancias
moleculares derivadas para cada especie tanto con abundanciaslas observadas en
fuentes Galdcticas (Seccién 6.4) como con los resultados de los modelos tedricos de
la quimica del azufre (Seccién 6.5). Por tltimo, en la Seccién 6.6 se discuten las
razones isotopicas observadas en el nucleo de NGC 253. La Seccién 6.7 resume los
principales resultados fruto del estudio de la quimica del azufre en NGC 253.

6.2. Observaciones

La mayor parte de las observaciones presentandas en este capitulo (ver Ta-
bla 6.1), en particular todas las transiciones en la banda de 2mm, forman parte
del barrido espectral de NGC 253 presentado en el Capitulo 2.

Las transiciones J = 4 -3 de CSylas J =7—-6y 8 =7 de OCS fueron
observadas con el telescopio de 30 m de IRAM de igual forma que el barrido espectral.
El modo de observacion utilizado es semejante al descrito en la Seccion 2.2. Como
espectrometros se utilizaron los bancos de filtros 256 x4 MHz para las transiciones en
la banda de 1 mm y los bancos de filtros 512 x 1 MHz para las de la banda de 3 mm.
Las transiciones J =2 —1y 5—4 de CS fueron observadas con el telescopio de 15m
SEST (Swedish-ESO Submillimetre Telescope) en la Silla, Chile. Las observaciones
se realizaron en modo dual beam switch, con un cambio de la posicion del haz del
telescopio de 11.8' en azimut. Se utilizaron los espectrémetros acusto-6pticos con
una resolucion espectral de 1.4 MHz. El tamano del haz de los telescopio oscilaba
entre 29” (a 85GHz) y 12" (a 196 GHz) para el telescopio de 30m y entre 51”7 (a
98 GHz) y 21”7 (a 244 GHz) para el SEST. En ambos telescopios, los receptores se
sintonizaron en banda simple con un rechazo de la banda imagen mayor de 10dB.
La calibracion de los espectros se realizé con un sistema de doble carga.

La Figura 6.2 muestre las lineas observadas de CS y dos de sus sustituciones
isotépicas (13CS y C31S), H,S, SO, SO,, HoCS y OCS, junto con los correspondientes
perfiles Gaussianos ajustados superpuestos a los espectros.

6.3. Resultados

La mayor parte de las lineas mas intensas observadas presentan dos componentes
de velocidad provenientes de los complejos de nubes moleculares situados a ambos
lados del nicleo de NGC 253 (Mauersberger et al., 1996), aproximadamente a ~ 5"
NE (la componente de 180kms™!) y a ~ 5” SW (la componente de 280 kms™') tal
y como se revela en los mapas interferométricos (Peng et al., 1996; Garcia-Burillo
et al., 2000).

Los parametros derivados de los ajustes Gaussianos a los perfiles observados se
muestran en la Tabla 6.1. Aunque la mayor parte de las transiciones del isétopo
principal de CS habian sido publicadas anteriormente (Mauersberger & Henkel,
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Tabla 6.1: Parametros derivados de los ajustes Gaussianos a las lineas observadas.

b

Molécula v Transicién i TMBdU VLSR Avijps  Typ  rms
(MHz) J—=J (mKkms™) (kms™) (kms™') (mK) (mK)
CS 97981.0 2—1 4400 (500) 172 96 434 5.2
8200 (500) 290 116  66.5
146969.0 3—2 11900 (200) 185 100 111.2 4.1
13700 (200) 288 117 110.3
195954.2 4—3 11500 (400) 185¢ 100 108.2 7.0
13400 (500)  288¢ 121 1045
244935.6 5—4 4400 (400) 158 107 38.2 10.8
5400 (130) 262 108  46.7
C*S 144617.1 3—2 3000 (300) 188 105 27.1 1.4
1500 (300) 284 86 16.1
13CS 138739.3 3—2 550 ( 70) 188 70 7.4 1.9
390 ( 50) 274 70° 5.2
C338 145755.8 3—2 < 600 . <35 2.8
SO 138178.6 43 — 35 1400 (200) 180 73 17.8 2.1
1100 (200) 274 88 11.6
158971.8 34— 23 700 (200) 180¢ 92 7.2 2.9
1000 (200) 2744 84 114
SO, 1340048 8u5— 817 300 ( 70) 242 01 3.1
135696.0 515 —4ou 740 (160) 2450 1400 4.2
140306.1 654 — 615 510 ( 60) 248 115 4.1
146605.5 45 — 415 800 (170) 241 148 5.1
151378.6 229 — 211 590 (170) 225 158 3.5
165144.6 524 — 515 640 (...) 248% 115¢ 5.2
165225.4  Tiz — 6o 900 (..) 248  115° 74
H,S 168762.8 110 — 1pa 1520 (180) 180 100 14.3 4.7
2250 ( 80) 275 88 23.9
H,CS 135297.8 414 — 313 1040 ( 90) 221 158 6.2 1.4
139483.4 4135 — 312 1340 (150) 221 176 7.2 2.0
OCS 85139.1 7—06 1100 (300) 212¢ 210 5.1 2.7
97301.2 8—17 1080 (120) 214 219 4.6 1.8
133785.9 11 —-10 1220 (130) 212 200 5.8 1.3
145946.8 12 —-11 580 (170) 212¢ 210° 2.6 1.4

“Parametro fijo en el ajuste.
Valores del rms en escala T}, v promediado en canales de 10kms™' de anchura.
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HoS

40
[ (To=Tan)
20 |-

ol

N SRR ;H“H“H“‘5—207—”‘\”‘\”‘\”‘—7
] r 7 —200 0 200 400 600
20 — B

r (34-25) 1 Velocity (km/s)

H,CS

———
4147313

Eov v v v v v d gL
—-200 0 200 400 600 [
Velocity (km/s)

0 200 400 600

N SR R RS Velocity (km/s)
—-200 0 200 400 600
Velocity (km/s)

0Cs

CS isotopes

-200 0 200 400 600 —200 0 200 400 —200 0 200 400 600
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)

Figura 6.2: Ajustes Gaussianos a las transiciones detectadas de H,S, CS, 3CS,
C31S, SO, H,CS, OCS y SO, en la region nuclear de NGC253 (ajoe =
00847m33%4, 59000 = —25°17'23"). La resolucién en velocidades se ha promedia-
do a 10kms™!. La escala de intensidades se da en Ty (mK). La figura para HyCS
muestra en linea discontinua el ajuste a las transiciones de HyCS, en linea de puntos,
los perfiles de la emision estimada de H36a y CS, y en linea de trazo grueso el ajuste
total a la linea observada. De igual forma, la figura para la transicién J =7 — 6 de
OCS muestra la emisién calculada de HC'¥O* en linea de puntos.
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1989a; Henkel et al., 1993), la razén senal-ruido obtenida en nuestros datos permiten
separar por primera vez las dos componentes de velocidad principales en los perfiles
de las lineas. La transicién J = 7 — 6 de OCS se observa solapada a la linea J =
1 — 0 de HC™OT (ver Figura 6.2). Las observaciones de la linea J = 2 — 1 de
HC®OT a 170GHz en el barrido de 2mm nos permitié estimar la contribucién
de la transiciéon J = 7 — 6 al perfil observado, asumiendo ETL y suponiendo una
temperatura T., ~12 K. Los detalles observacionales de las lineas a 2 mm se recogen
en el Capitulo 2.

El tamano de la fuente que se asume con el fin de calcular los parametros fisicos
del material molecular es de 20” para la regién de emisién tal y como se deriva en
la Seccion 3.2.

6.3.1. Aproximacion ETL

Los diagramas de poblacion de CS y OCS se muestran en la Figura 6.3. En el
caso de CS, se muestran los diagramas rotacionales para las dos componentes de
velocidad a 180 y 280kms™! y se deriva una temperatura rotacional T,o ~ 10K
semejante para ambas componentes. En este diagrama, la poblacion del nivel J = 2,
claramente sobre el ajuste lineal al resto de niveles, constituye una evidencia de
la presencia de una componente de menor temperatura con T, ~ 5K que puede
ser explicada por la regién mucho mayor abarcada por el haz de 51” del telescopio
SEST.

Tal y como se deriva mas adelante, la emisién de CS es moderadamente optica-
mente espesa. El efecto de la opacidad en los diagramas rotacionales resultaria en
un ligero incremento de las temperaturas derivadas. Se obtendrian de esta forma
temperaturas de ~ 13K y ~ 8 K para las dos componentes que se describen. Para
determinar la densidad de columna de CS presentada en la Tabla 3.1 se ha utili-
zado la emisién 6pticamente delgada de uno de sus isétopos, *CS. En el caso de
OCS, se deriva una T, ~ 16 K. La estimacién de la densidad de columna de OCS
en la Tabla 6.2 estd de acuerdo con la derivada por Mauersberger et al. (1995) si
se tiene en cuenta el tamano de fuente diferente utilizado en cada caso. Dado que
solo disponemos de una transicion de HsS y que las dos lineas observadas de HyCS
tienen el mismo nivel de energia superior, necesitamos asumir una temperatura de
excitacion para estas especies. Teniendo en cuenta que los coeficientes de Einstein de
estas transiciones son similares a los de CS y SO,, podemos tomar la temperatura
de 12K para estas moléculas, semejante a las temperaturas derivadas para CS y
SO,. Tanto los diagramas rotacionales como el calculo de los pardmetros fisicos de
SO, SOs y NS se presentan en el Capitulo 3.

La Tabla 6.2 muestra las densidades de columna, temperaturas rotacionales y
abundancias fraccionales relativas a Hy para todas las moléculas sulfureas detectadas
en el nicleo de NGC 253.

Podemos utilizar las lineas de CS y sus substituciones isotépicas, 13CS y C3S, pa-
ra estimar las abundancias de los isétopos de azufre en la region nuclear de NGC 253.
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13| Comp. 180kms™?!
0 N 2.010" cm™2
7 Trot 9.7K
§ 12.5 [NOJ/[Hy] 1.21078
E [ Comp. 280 kms™!
SERY. N 1.410" cm—2
' Trot 10K
7 [NO]/[H,] 0.810°%
1.5
125 |
> 12 N 2.6 10" cm 2
= Trot 16K
= 7 [NOJ/[Hy] 1.51078
11.5

0 10 20 30 40
Ey/k (K)

Figura 6.3: Diagramas rotacionales para las moléculas de CS y OCS. Para CS,
la componente de 180kms™' se representa con cuadrados y linea continua, y la
componente de 280 kms~! con tridngulos y linea discontinua.

Dado que las transiciones J = 3 —2 de CS, CS, y C31S se observaron con el mismo
telescopio (i.e. con tamanos de haz semejantes) podemos comparar directamente
la razén de intensidades de linea observadas entre 2CS y 3CS de 21 4 3 con la
razén 2C/BC= 40 + 10 estimada por Henkel et al. (1993). Suponemos para esta
comparacién que la razén de intensidades 2CS/13CS refleja la razén de abundancias
120/13C),

Si suponemos que se cumple la aproximacién de Rayleigh-Jeans y que la tempe-
ratura de radiacién de fondo es despreciable, la intensidad de linea de una transicion
se puede escribir como

T =T (1 —e7), (6.1)
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Tabla 6.2: Parametros fisicos derivados para cada especie.

Molécula N Trot [X]/[Ha]®
(108em™2)  (K) 107°
CS®  (180km/s) 20 9.7(0.4) 12
(280km/s) 14 10 (0.2) 8.2
SO  (180km/s) 3 23(14) 2
(270km/s) 2.5 23 1.5
SO, 7 14(9) 4
HyS  (180km/s) 2.4 12 1.4
(270km/s) 3.6 12 2.1
H,CS 4.6 12 2.7
0CS 26 16(2) 15
NS 5 8(1) 3

Las densidades de columna estan promediadas en la fuente
considerando una regién emisora de 20”.

@ Se asume N(Hy) = 1.710%2cm™2 de Mauersberger et al.
(2003).

b Densidad de columna derivada utilizando la linea 6pti-
camente delgada J = 3 — 2 de 13CS y asumiendo la razén
12C/13C=40 (Henkel et al., 1993).

donde 7 denota la profundidad éptica de la transicién. Suponiendo que ambos
isotopos tienen las mismas condiciones de excitacion, la razén entre la transicién

J =3 —2de CS y 3CS puede escribirse como
Té2 B (1 . 6_7—12) 7'13_<<1 (1 . 6_7_12)

B _ A - TS 2
T8~ (1—e ) 13 (6.2)

La profundidad éptica es proporcional a los parametros espectroscopicos de cada
transicion y a la densidad de columna en la forma

7 o VAN (et /KTex — 1), (6.3)

con lo que la razén de las profundidades épticas de ambas transiciones puede
escribirse como

12 (V12)3A;2N;2(ehu12/chx _ 1)

. 1j 1
13 (V13)3A_1.3N_13(ehu13/kTex _ 1)7 (6-4)
1) 1

donde N'?/N'3 es la razén >C/'¥C mencionada previamente. La similitud de
los pardmetros espectroscopicos de las dos transiciones implican que 712 ~ 40 713.
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Sustituyendo esta igualdad en la ecuacion 6.2

T 40(1—-e) (6.5)

Té?& 7-12

de donde podemos derivar una profundidad 6ptica ~ 1.4 para la transicién J =
3 — 2 de 2CS.

Por otra parte, a partir de las razones de las lineas de los otros dos isétopos
observados, podemos estimar las razones isotépicas 328 /318 y 345 /33S. Con la relacién
de intensidades lineas ¥*CS/C3!S observada y utilizando la razén *C/¥C podemos
calcular la razén de abundancias *?S/**S=8 + 2. De igual forma, la no deteccién de
la linea de C33S nos permite estimar un limite inferior 30 a la razén 31S/33S de 9.

6.3.2. Aproximaciéon no-ETL

La intensidades de linea, corregidas por la dilucién del haz, de las cuatro transi-
ciones observadas de CS y de las lineas J = 3 — 2 de ¥CS y C3**S se han comparado
con los resultados de los modelos de excitacion de CS en los que se utilizo la aproxi-
macién LVG (Large Velocity Gradient o Gran Gradiente de Velocidad). Para estos
calculos no-ETL se tomaron como pardmetros una anchura de linea de 100kms™!
y una temperatura cinética Ti;, =100 K (semejante a la temperatura rotacional de
100-142 K derivada de las medidas de NH3 de Mauersberger et al. (2003)). La Figu-
ra 6.4 muestra graficamente los resultado de este modelo sobre los que se representan
las lineas observadas y las razones entre lineas. La regién gris corresponde al mejor
ajuste a las intensidades de linea observadas, calculado minimizando la funcién y?
reducida tal y como se describe en Nummelin et al. (2000). La Tabla 6.3 muestra
los parametros fisicos derivados del mejor ajuste a estos modelos. Las densidades
de columna de CS obtenidas son un factor 2 menores que las derivadas a partir del
isétopo ¥CS asumiendo condiciones ETL (ver Tabla 3.1).

La densidad volumétrica de Hy derivada de este analisis depende apreciablemente
de la temperatura cinética asumida como se observa en la Figura 6.5. De esta forma,
una Ti;, de 50K o 25K resultaria en densidades de Hs un factor 2 y 4 mayores
respectivamente. La eleccion de Ty, por el contrario, no tiene practicamente efecto
alguno sobre la determinacién de la densidad de columna de CS (ver Figura 6.5).

Tabla 6.3: Resultados de los modelos LVG de CS.

Velocity %, AV® N(CS) n(Hs)
Componente K  kms™! cm ™2 cm ™3

180 kms™! 100 100 5.7 x 101 2.2 x 10°

280kms~! 100 100 5.7 x 101 2.4 x 10°

¢ Parametros de entrada del modelo.
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Figura 6.4: Resultados de los modelos LVG para las transiciones observadas de
CS y las lineas J = 3 — 2 de los is6topos ¥CS y C31S para una Tii,=100 K como
funcién de la densidad de Hy y la densidad de columna de CS. La lineas muestran las
intensidades de linea y las razones entre las lineas etiquetadas correspondientemente.
La razén 2 — 1/1 — 0 se ha obtenido de las medidas de Paglione et al. (1995). El
mejor ajuste a las intensidades de linea de CS que minimiza la funcién y? reducida
se muestra en gris y corresponde a la regiéon de probabilidad 99.5 % de encerrar los
parametros verdaderos.
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Figura 6.5: Resultados de los modelos LVG para temperaturas cinéticas de 25 K,
50K, 75K y 100 K, con los datos observacionales de la componente de velocidad de
180 kms™1.

Tal y como muestra la Figura 6.4(a), el resultado obtenido del modelo LVG para
la componente de 180kms™! se explica mejor si se consideran varias componentes
de gas con diferentes densidades presentes en la region cubierta por el haz del te-
lescopio. Una componente de mayor densidad (n(Hs)~ 4 x 10° cm™3) explicarfa las
intensidades de las transiciones con niveles superiores J, = 5,4,3, y una compo-
nente de menor densidad (n(Hz)~ 6 x 10* ecm™3) con una densidad de columna 3
veces mayor explicaria las transiciones con J menor. La razén entre las transiciones
J =2—1y1-0igual a 1.5 derivada por Paglione et al. (1995), también representada
en la Figura 6.4, apoya la interpretaciéon de una doble componente. Una situacion
semejante se observa para la componente de 280 kms~!. Sin embargo, como se ve
en la Figura 6.4(b) la intensidad de la linea 2 — 1 es mds intensa de lo que se espera,
lo que se debe probablemente tanto a la posicién de observacion como del tamano
del haz de 51” del telescopio SEST.

A partir de los cédlculos de no-equilibrio podemos también estimar las razones
C325/C31S = 4—9 y 12CS/13CS = 22— 35 para las componentes de velocidad de 180
y 280 kms~! respectivamente. La razén de intensidades 2CS/13CS obtenida para la
componente de 180kms™! resulta ser la mitad de la razén 2C/!3C estimada por
Henkel et al. (1993), mientras que la obtenida para la componente de 280 kms™?
es similar al ese valor. Esta diferencia puede ser explicada por el hecho de que las
observaciones de *CS en Henkel et al. (1993) se tomaron en una posicién ~ 6"
més cercana a la posicién del pico de emisién de la componente de 280 kms~!. Este
hecho explica parcialmente la ligera discrepancia entre el resultado para la densidad
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de columna de CS en la aproximacién ETL, en la que se usa la razén 12CS/13CS = 40,
y la obtenida en aproximacién no-ETL.

6.4. Abundancias moleculares

A partir de los cédlculos en condiciones de ETL descritos en la Seccion 6.3.1
encontramos que la mayor parte de las especies sulftreas detectadas en la region nu-
clear de NGC 253 presentan una abundancia relativa a Hy similar de de unos pocos
1079 (ver Tabla 6.2). Unicamente las moléculas de CS y OCS presentan abundancias
un factor ~ 5 mayores que el resto de especies. Con el fin de entender el mecanis-
mo dominante en la quimica del medio nuclear de NGC 253 hemos resumido en la
Tabla 6.4 las abundancias fraccionales de todas las moléculas sulfireas detectadas
en esta galaxia con brote de formacion estelar junto con las abundancias observadas
en fuentes Galacticas seleccionadas prototipos de diferentes tipos de quimica. Esta
comparacion es significativamente més completa en términos de fuentes de compa-
racion que la presentada en el Capitulo 5. Se presentan igualmente en la Tabla 6.4
determinadas razones de abundancias entre moléculas seleccionadas.

Razones de abundancias tales como HyS/SOy y CS/SOs se pueden utilizar para
establecer el papel de la fotodisociacién en la quimica de NGC253. Se observa
que la abundancia de SOy en PDRs es mucho menor que la que se encuentra en
NGC 253. La razén SO/SO, resulta particularmente instructivo. Esta razén resulta
ser ~ 100 en PDRs lo que resulta ser 2 ordenes de magnitud mayores que en NGC 253
sugiriendo que la fotodisociacién no juega el papel principal en la quimica de esta
region nuclear.

Por lo que se refiere a las nubes oscuras, la comparacién con NGC 253 evidencia
una baja abundancia de OCS. La razén OCS/SO es de 0.1 y 0.4 en L134N y TMC-
1, respectivamente, mientras que medimos ~ 4 en NGC253. De igual forma, las
razones SO, /SO y HyS/SO de ~ 0.2 y ~ 0.05, respectivamente medidas en ambas
nubes oscuras son significativamente menores que las correspondientes razones de
~ 1 observadas en NGC253. Asi pues, el material molecular en forma de nubes
oscuras tales como L134N y TMC-1 no parecen dominar la composiciéon molecular
del nticleo de NGC 253.

La quimica de choques de alta velocidad debido a flujos moleculares también
parece diferir de la quimica encontrada en NGC 253. La razén OCS/SO medida en
estas fuentes es dos ordenes de magnitud menor que en NGC 253, mientras que la
razén CS/H,S es tres érdenes de magnitud menor. La alta abundancia de HyS, igual
que las bajas abundancias de moléculas tales como CS, OCS, y HyCS en los flujos
moleculares locales, no se observa en NGC 253.

En cuanto a los nicleos calientes, las abundancias moleculares varian signifi-
cantemente entre diferentes fuentes Galdacticas. Estas diferencias observadas entre
nucleos calientes es justificable debido a los diferentes estados evolutivos de cada
objeto. Tal y como se muestra en la Tabla 6.4, las razones de abundancias en el
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nicleo caliente de Orion no coinciden en su mayoria con las de NGC253. Por el
contrario, las abundancias relativas de gran parte de las especies en SGR B2(N) son
similares a las que encontramos en NGC 253 excepto por la baja abundancia de HyS
y OCS con respecto a las demds moléculas. La razén OCS/SO es practicamente dos
6rdenes de magnitud menor en ambos nucleos calientes que en NGC 253. Ademés
de esto, las bajas temperaturas rotacionales (7}, < 25K) derivadas para todas las
moléculas sulfureas en NGC 253 sugiere que la emision observada no puede prove-
nir de los ntucleos calientes donde se esperan temperaturas rotacionales mucho mas
elevadas (Tkin > 70K).

El estudio de las moléculas de NO y NS presentado en el Capitulo 5 sugiere que
las abundancias de estas especies son similares a las encontradas en la envoltura del
complejo molecular de Srg B2. Por esta razon, en la Tabla 6.4 se incluyen, junto al
resto de fuentes prototipo, dos posiciones diferentes en la envoltura de SgrB2. La
primera posicién, denominada Sgr B2(OH), esta situada 30" al sur de la posicién del
ntcleo caliente SgrB2(M), y la segunda 100” al noreste de SrgB2(M). Se observa
que las abundancias de SOg, SO y H5CS en las nubes del Centro Galéctico estan de
acuerdo con las observadas en NGC 253. De igual forma, la razéon de abundancias
OCS/SO de 5y 9 es similar a la de ~ 4 en NGC 253.

El estudio de la quimica del azufre en la region nuclear de NGC 253 parece indicar
una quimica similar a la encontrada en la envoltura de Sgr B2 donde los choques
de baja velocidad son considerados el mecanismo de calentamiento principal del
material molecular (Flower et al., 1995; Martin-Pintado et al., 1997, 2001). Las bajas
temperaturas rotacionales derivadas para todas las moléculas sulfireas en NGC 253
estdan de acuerdo con las derivadas por Cummins et al. (1986) en la envoltura de
Sgr B2. Estos resultados apoyan la idea de que los choques de baja velocidad a gran
escala son el principal mecanismo que domina la quimica del material molecular
interior del nicleo de NGC 253. Esta idea es consistente con las altas temperaturas
rotacionales derivadas a partir de NHj3 y las grandes abundancias observadas de SiO
(Garcia-Burillo et al., 2000; Mauersberger et al., 2003).

6.5. Modelos de quimica del S

Con el fin de alcanzar un conocimiento mas profundo de la quimica dominante
alrededor de la regién central de NGC 253, se comparan a continuacién los resultados
presentados en la Tabla 6.4 con los modelos de quimica del azufre disponibles en
la literatura (Millar et al., 1997; Charnley, 1997; Hatchell et al., 1998; Buckle &
Fuller, 2003). Asumiremos para esta comparacién que toda la regién nuclear de
NGC 253 puede ser descrita por una unica nube molecular. Esta aproximacion no es
realista puesto que el haz del 30 m cubre una region de ~ 200 pc donde coexistiran
un nimero de complejos moleculares no resueltos en diferentes estados evolutivos y,
por consiguiente, diferentes propiedades fisicas y quimicas. De cualquier forma, la
quimica dominante observada en la regién nuclear de NGC 253 se puede caracterizar
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por una tunica nube gigante semejante a la observada en el complejo molecular
Sgr B2, que tiene una extension de ~ 30pc. Los mapas de SiO de la region del
Centro Galactico muestran complejos moleculares con extensiones incluso mayores
que este (Martin-Pintado et al., 1997).

Se han comparado las abundancias moleculares en NGC 253 con los modelos
dependientes del tiempo utilizados por Hatchell et al. (1998) y Buckle & Fuller
(2003) para describir la quimica de nicleos calientes y protoestrellas de baja masa
respectivamente. Estos modelos asumen la inyecciéon de HaS procedente de los man-
tos de granos como precursor principal de la quimica del azufre. Los modelos con
Tiin < 50K y n(H,)< 10°cm ™ parecen ser los que mejor reproducen las abundan-
cias medidas de SOq, SO, H5S, y HyCS observadas en la region central de NGC 253.
Este resultado esta de acuerdo con la idea de la que emision procedente de la regién
nuclear de NGC 253 esta dominada por nubes moleculares moderadamente densa
y con baja temperatura de excitacién similares a las nubes que encontramos en el
Centro Galactico.

Por el contrario, los modelos de quimica no son capaces de reproducir, por mas
de un orden de magnitud, las abundancias observadas de OCS. Tal y como ha sido
apuntado por Hatchell et al. (1998) y van der Tak et al. (2003) en sus estudios
de ntcleos calientes y envolturas de estrellas masivas jovenes, OCS puede jugar un
papel importante en la quimica de las moléculas sulfireas. Las observaciones en el
infrarrojo cercano en protoestrellas masivas muestran que el azufre puede congelarse
en los granos, no solo en la forma de H,S sino también en la forma de OCS (Geballe
et al., 1985; Tielens, 1989; Palumbo et al., 1995). De hecho, OCS es la tinica molécula
sulfurea detectada hasta la fecha en los mantos de granos de hielo. Este resultado
implicaria que la molécula de OCS también se desprende de los granos por los
choques. El estudio de Hatchell et al. (1998) revisa los modelos de quimica del azufre
incluyendo una abundancia inicial de OCS vy, reduciendo también la abundancia
inicial de H,S, suponiendo que ambas especies son inyectadas inicialmente en fase
gaseosa Estos modelos revisados, dependiendo de la cantidad inicial de HyS y OCS

inyectada (Wakelam et al., 2004), son capaces de reproducir las elevadas abundancias
de OCS en la regién nuclear de NGC 253.

6.6. Razones isotdopicas del azufre

La Tabla 6.5 muestra un resumen de las razones isotépicas del azufre medidas en
diferentes medios. El ntcleo de la galaxia con brote de formacién estelar NGC 4945
es, junto con NGC 253, la unica fuente extragalactica en la que se ha medido la
abundancia isotépica del azufre 31.S (Wang et al., 2004). La razén de abundancias
328 /315 de 8 observada en en el nticleo de NGC 253 (Seccién 6.3.1) es similar, dentro
de los margenes de error, a la razén observada de 13.5 en el nicleo NGC 4945.
Se observa que el valor de esta razén observado en estas galaxias, ambas con un
brote de formacion estelar en su region nuclear, es similar al encontrado en la zona
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més interna de la Galaxia (Dgc < 3kpce) estimada por Chin et al. (1996a), pero
considerablemente menor que el valor medio de ~ 24 medido en el disco Galactico.

El limite inferior que se estima para la razén 3S/23S en NGC 253 es mayor que
el valor medido de ~ 6 en la mayor parte de las fuentes Galacticas observadas en el
estudio de Chin et al. (1996a).

Los isétopos de azufre 323, 33S y 3*S son sintetizados durante la combustién
hidrostatica o explosiva del oxigeno segun los estudios tedricos acerca de la nu-
cleosintesis del azufre. Estos procesos tienen lugar inicamente en el interior de las
estrellas masivas y en las supernovas (SN) de Tipo la respectivamente (Thielemann
& Arnett, 1985; Weaver & Woosley, 1993). Comparado con la abundancia de 32S
la produccién del 3*S parece incrementarse, mientras que la produccién de 33S se
muestra deficiente, en estrellas masivas (Timmes et al., 1995). Este resultado es
equivalente al que se obtiene en los modelos de SN de tipo Ib/c y II (Woosley et
al., 1995). Por el contrario, la situacién es opuesta en los modelos de supernovas de
Tipo Ia. De esta forma, los ctimulos estelares compactos observados cerca del centro
de NGC253 (Watson et al., 1996), la tasa de formacién estelar total estimada de
3.6 M ano~! (Strickland et al., 2004) y el ritmo de explosiones de supernovas (SNr)
de 0.05-0.3 ano~! (Ulvestad & Antonucci, 1997; Mattila & Meikle, 2001) puede ser
la causa que explique la baja razén 32S/3S al igual que la elevada razén 34S/33S
observada en NGC 253.

Las incertidumbres en el cdlculo de la razén 32S/3'S en NGC 253 hacen que el
valor obtenido no difiera significantemente del observado en NGC 4945, donde la
también elevada tasa de formacién estelar (Strickland et al., 2004) puede de igual
forma haber inducido la elevada produccién de 3*S observada en su regién nuclear.

6.7. Resumen y Conclusiones

La observacién de las principales moléculas sulfureas en NGC 253, gracias a la
adicion de las nuevas detecciones de las moléculas SOs, NS, HsS, y HyCS en el
barrido espectral, ha permitido el estudio completo de la quimica del azufre por
primera vez fuera de la Galaxia. La observacion de algunas de estas especies, a

Tabla 6.5: Razones isotopicas del S en diferentes medios.
NGC NGC Sistema Disco

253 4945 Solar Galactico
2SS 842 1354250 2255 24445.0°
35/33S > 9 5.5 6.27£1.01°

* Wang et al. (2004)
b Chin et al. (1996a)
¢ Frerking et al. (1980)
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saber CS y OCS, se completé con observaciones en las bandas atmosféricas de 3 y
1 mm.

La emisién de CS, asumiendo condiciones de ETL, parece trazar una emision
molecular definida por dos componentes con temperaturas de ~ 5 y 10 K, respecti-
vamente. La emisién de CS no es épticamente delgada, con lo que se hace necesario
utilizar la observacién de su isétopo *CS para realizar una estimacién més precisa
de la densidad de columna total N(CS) ~ 410 cm™2. Las transiciones observadas
de C34S y (338 ofrecen estimaciones para las razones de abundancias de azufre de
325 /315=8 + 2 y 31S/33S> 9 en el nticleo de NGC 253. Aplicando una aproximacién
no-ETL obtenemos que para describir la emision de CS necesitamos dos compo-
nentes de gas molecular, una componente densa (n(CS) ~ 10°cm™3) y una més
tenue (n(CS) ~ 10%cm™2). A partir de esta aproximacién obtenemos las razones
C325/C3S =4 — 9 y 12CS/13CS = 22 — 35 para cada una de las dos componentes
de velocidad a 180 y 280 kms~!.

La composicion quimica observada a través de las abundancias de las moléculas
sulfireas en la envoltura del complejo molecular de Sgr B2, en el centro Galéctico,
guarda una razonable similitud con la de NGC 253. Razones de abundancias tales
como SO, /S0, HyS/SO y OCS/SO aparecen como importantes discriminadores para
establecer el tipo de complejidad quimica dominante en el nicleo de galaxias. SO,
y OCS presentan el problema de ser especies que, incluso en NGC 253, se observan
con muy bajas intensidades. Esto dificulta su uso como discriminadores en galaxias
lejanas con los telescopios disponibles.

Los modelos tedricos de la quimica del azufre son capaces de reproducir las
abundancias observadas en NGC 253 si suponemos su region nuclear descrita por una
componente molecular de densidad moderada (n(Hs)< 10°cm™2) y baja temperatura
(Tkin < 50K). Es necesario que los modelos asuman una inyeccién de OCS desde
los granos para poder explicar la abundancia observada de OCS en NGC 253. Esta
inyecciéon de OCS, previamente constatada a través de estudios de la quimica del
azufre en fuentes Galacticas, parece confirmarse a gran escala en la region nuclear
de NGC 253.

La comparacion de las razones isotopicas del azufre con las medidas en el entorno
galdctico muestran un enriquecimiento de **S al mismo tiempo que una carencia
de 33S. Estas abundancias isotépicas observadas se explican dentro del contexto
del fraccionamiento isotopico producido en el interior de estrellas masivas y en las
supernovas de Tipo Ia resultado del brote de formacién estelar en la regién nuclear
de NGC253. La también elevada abundancia relativa de 3*S observada también en
la galaxia con brote de formacién, NGC 4945, apoya este escenario.
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Capitulo 7

Composicion quimica
extragalactica comparada

7.1. Introduccién: Quimica extragalactica

La mayor parte de los estudios acerca de la quimica de galaxias se basan en la
deteccion y comparacion de las abundancias fraccionales respecto a Hy de diver-
sas especies moleculares en diferentes objetos (Henkel et al., 1988; Mauersberger &
Henkel, 1989a, 1991a; Nguyen-Q-Rieu et al., 1991, 1992; Mauersberger et al., 1991b,
1995; Hiittemeister et al., 1995, 1997; Mauersberger et al., 2003). Esta situacién se
debe principalmente tanto a la escasez de fuentes en las que se han realizado busque-
das exhaustivas de su contenido molecular, como al reducido nimero de especies
conocidas fuera de la Galaxia. Por este motivo, la comparacién de la complejidad
quimica de NGC 253 con otras galaxias esta limitada a las especies extragaldcti-
cas conocidas, que ademas han sido observadas exclusivamente en un niimero muy
limitado de fuentes.

El barrido espectral realizado en el nicleo de NGC 253 (Capitulo 2) no solo ha
aumentado significativamente el censo de especies moleculares conocidas fuera de la
Via Léctea (Capitulo 4) sino que nos permite realizar una descripciéon més completa
de su composiciéon quimica.

Hasta la fecha no existen estudios sistematicos y sin sesgo, anteriores al barrido
espectral de NGC 253, que se centre en el estudio de la composicién molecular de
fuentes extragaldcticas, siendo el méas completo la ya mencionada compilacion de
observaciones de especies moleculares en NGC 4945 (Wang et al., 2004). De cualquier
forma, existen en la literatura abundantes observaciones de especies moleculares
en galaxias como M 82 o IC342 y, en menor medida, en fuentes como Maffei2 y
NGC 6946 (ver referencias en la Tabla 7.3 a 7.7).

* * *

En este Capitulo se han seleccionado las galaxias cercanas NGC 4945, M 82 e
IC 342 donde se han observado la mayor parte de las especies moleculares conocidas,
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junto con Maffei2 y NGC 6946 donde un niimero mas limitado de estas especies han
sido detectadas, con el fin de describir una quimica comparativa tomando como
referencia las abundancias moleculares observadas en NGC 253.

En primer lugar se describiran brevemente las principales caracteristicas de las
galaxias utilizadas como comparacién (Seccién 7.2). La Seccién 7.3 presenta los de-
talles de la busqueda bibliografica realizada para compilar los datos observacionales
de especies moleculares en estas fuentes. A continuacion se pasard a discutir la in-
formacion sobre el estado evolutivo y los mecanismos de calentamiento que podemos
extraer a partir de la comparacién de sus abundancias (Seccién 7.4). Las principales
conclusiones derivadas de esta comparacion se resumen en la Seccién 7.5.

7.2. Fuentes de comparacion extragalactica

Las fuentes NGC 253 y M 82 ya han sido presentadas previamente en la Introduc-
cién de esta Tesis (Seccidén 1.4). Asi pues, se describen a continuacién brevemente
cada una de las fuentes extragalacticas que se han escogido en este Capitulo. La
Tabla 7.1 resume los parametros fisicos fundamentales de la muestra de galaxias
seleccionadas para esta comparacion, incluyendo NGC 253.

7.2.1. NGC4945

Perteneciente al grupo de Centauro, NGC 4945 es una galaxia espiral cercana
con el disco practicamente en la direccién de observacion (i = 78°) y una veloci-
dad sistémica de Vi = 560 kms™" (Ott et al., 2001). Su distancia se estima entre
3.9Mpc (de Vaucouleurs, 1964a; Bergman et al., 1992) y 8.1 Mpc (Baan, 1985).
Comunmente se toma el valor de 6.9 Mpc (Dahlem et al., 1993; Henkel et al., 1994;
Ott et al., 2001) aunque 4 Mpc constituye una aproximacién mas realista (Bergman
et al., 1992). Existen numerosos estudios de esta galaxia austral desde el rango de
ondas centimétricas hasta los rayos X duros. En su region nuclear alberga una fuente
de radio-continuo intensa Sy 4gg. = 4.8 Jy (Whiteoak & Bunton, 1985; Ott et al.,
2001) y una de las fuentes puntuales IRAS mas brillantes (Sigoum = 686 Jy; IRAS,
1989) mas alld de las nubes de Magallanes, ademds del primer megaméser detec-
tado (emisién méaser de HyO, Dos Santos & Lépine, 1979; Batchelor et al., 1982).
NGC 4945, clasificada como SB(s)cd o SAB(s)cd, contiene un nicleo Seyfert 2 alta-
mente obscurecido (Maiolino et al., 1999) por el anillo circunnuclear observado en la
direccién de observacién con un tamano de ~ 30” (Whiteoak et al., 1990; Bergman
et al., 1992; Dahlem et al., 1993; Mauersberger et al., 1996). Después de NGC 253 y
M 82, esta galaxia es una de las fuentes més prolificas de emisiéon molecular (Wang
et al., 2004).
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7.2.2. 1IC 342

Esta galaxia SBcd es una de las galaxias espirales més cercanas. La distancia
a 1C 342 se ha estimado desde 1.8 Mpc (McCall, 1989) hasta 8 Mpc (Sandage &
Tammann, 1974). Las tltimas estimaciones encuentran una distancia intermedia
de D ~ 3.28 Mpc (Karachentsev et al., 2003). IC 342, orientada casi con el disco
espiral de cara (i = 25°), presenta una formacién estelar moderada en los brazos
espirales y un intenso brote de formacién estelar nuclear (Boker et al., 1997). La
region central de IC 342 ha sido mapeada en multiples transiciones a escalas de unos
pocos segundos de arco (Lo et al., 1984; Ishizuki et al., 1990; Turner & Hurt, 1992;
Turner et al., 1993; Meier et al., 2000; Meier & Turner, 2001, 2005) que muestran
como el gas molecular se concentra en dos brazos espirales que se unen para formar
un anillo de unos 10” que constituye la zona de formacién estelar masiva (Boker
et al., 1997). A menor escala, se observa un disco de gas molecular de ~ 30 pc que
coincide con el cimulo de estrellas jovenes en el nicleo de IC 342 (Boker et al., 1999)
y que se conecta al anillo circunnuclear por dos tenues puentes de CO (Schinnerer
et al., 2003). Tal y como revelan algunos estudios, existen similitudes importantes
entre el nticleo de nuestra Galaxia y el de IC 342 en términos de las medidas de la
fraccion de masa de gas, masa estelar y formacién estelar (Downes et al., 1992).

7.2.3. Maffei2

Maffei2 es una galaxia con brotes de formacién estelar clasificada como tipo
SAB(rs). Se encuentra situada cerca del plano Galactico (b = 0.5% Spinrad et al.
1973), a una distancia de 5 Mpc (Hurt et al., 1993; Hiittemeister et al., 1995) o ~
2.5 Mpc (Karachentsev et al., 1997). Maffei 2 fue detectada como una fuente anémala
en las imagenes en el IR cercano de Maffei (1968) junto con su companera cercana
Maffei1 debido a su elevada extincién visual (A, ~ 5mag) debido al polvo del
plano Galactico. Poco despues fueron identificadas como galaxias espiral y eliptica,
respectivamente (Spinrad et al., 1971). A pesar de que su posicién en el cielo y
su velocidad sistémica (v, = —36kms™!, Weliachew et al., 1988) dificultan las
observaciones de lineas moleculares, existen suficientes referencias de detecciones
moleculares como para incluirla en la comparacién realizada en este Capitulo.

7.2.4. NGC 6946

NGC 6946 es una galaxia espiral orientada casi de cara (i = 25°) y clasificada
como SAB(rs)cd. La estimacién de la distancia a esta galaxia varfa desde 3.2 Mpc
a 11 Mpc en las distintas referencias. Asi, de Vaucouleurs (1979) da un valor de
5.1 Mpc mientras que Ferguson et al. (1998) usa 5.3 Mpc. 5.2 Mpc es, por lo tanto,
un valor de distancia razonable. NGC 6946 es una de las galaxias mas brillantes
del cielo en el IR medio (Rieke & Lebofsky, 1978) y también es significativamente
brillante en CO (Ball et al., 1985; Sofue et al., 1988; Weliachew et al., 1988; Regan
& Vogel, 1995; Sakamoto et al., 1999) y en el continuo radio (Turner & Ho, 1983).
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El gradiente de abundancia plano obtenido por Belley & Roy (1992) en los 2.5 kpc
centrales sugiere que se ha producido una mezcla radial de gas. Se cree que esta
galaxia estd sufriendo un brote de formacién estelar moderado con una edad de
7 — 20 millones de anos en su nicleo (Turner & Ho, 1983; Engelbracht et al., 1996).
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7.3. Compilacién bibliografica de observaciones
moleculares extragalacticas

Existen numerosos estudios moleculares en las galaxias seleccionadas, cada uno
de los cuales utiliza diferentes criterios y/o se basa en diferentes hipétesis para
el calculo de los parametros fisicos del gas. Encontramos por ejemplo, diferentes
tamanos de fuente utilizados para corregir por la dilucion en el haz, diferentes den-
sidades de columna de Hy, igual que la utilizacion de aproximaciones ETL y no-ETL.
Este hecho hace muy dificil una comparacion directa entre galaxias a partir de los
parametros derivados en la literatura. Con el fin de alcanzar la mayor homogeneidad
en el célculo de las abundancias de este conjunto de moléculas para cada galaxia
y las medidas en este trabajo, hemos reunido todos los parametros observacionales
de los perfiles de las lineas de las observaciones disponibles en la literatura. Esta
busqueda pretende crear una compilacién de observaciones lo méas completa posi-
ble. Las Tablas 7.3 a 7.6 presentan los resultados de los ajustes a cada una de las
transiciones de las diferentes especies moleculares compiladas junto con la fuente de
referencia utilizada.

A partir de estos valores, se han realizado las estimaciones de las densidades
de columna para cada molécula y cada fuente con los mismos criterios e hipdtesis
utilizados en NGC 253. Esto evita las inconsistencias debido a los diferentes criterios
de cada autor.

Por simplicidad, hemos asumido un tamano 6, = 20” para todas las fuentes. Esta
simplificacion, en algunas de ellas, si no en todas, puede derivar en errores signifi-

Tabla 7.2: Densidad de columna de
hidrégeno molecular promediado en la
fuente del grupo de galaxias seleccionadas.
Fuente I(lgCOng_l) Ghaz NH2
Kkms™! (")  cm™2

NGC253 52.4° 34 6.710%
NGC 4945 81.2 23 6.410%
M 82 29.4° 34 3.810%
IC 342 17.2 34 2.210%
Maffei 2 13.9 34 1.810%
NGC 6946 22.2° 21 1.510%

Se ha considerado un tamano de la fuente
de 20" para todas las fuentes.

@ 10m HHT, Mauersberger et al. (2003).
 15m SEST, Wang et al. (2004).

¢ 30m IRAM, Israel & Baas (2001).
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cativos en la determinacion de la densidad de columna promediada en la fuente. De
cualquier forma, teniendo en cuenta que este factor también se incluye en la deter-
minacién de la densidad de columna de hidréogeno molecular, el error resultante en
la abundancia fraccional practicamente se cancela.

En la Tabla 7.2 se presentan las intensidades integradas de la transicion J = 2—1
de 13CO para cada una de las galaxias utilizadas en la comparacién, junto con el
tamano del haz del telescopio con que se realizaron las observaciones. A partir de
las observaciones de ¥*CO se ha estimado la densidad de columna de H, promediada
en la fuente utilizando el factor de conversion N(Hy) = 3.310%cm =2 I(13CO,_4)
(Mauersberger et al., 2003). Los resultados se muestran en la Tabla 7.2.

La compilaciéon que se presenta en esta Seccion resulta de gran utilidad como
fuente de consulta con la que realizar comparaciones entre fuentes, tal y como se
expone en este trabajo, completar estudios moleculares y /o planificar futuras obser-
vaciones en estas fuentes extragalacticas.

Tabla 7.3 a 7.6 Observaciones moleculares extragalacticas.
@ Telescopio utilizado en la observacién (tal y como se detalla debajo)
junto con el tamano del haz del mismo en segundos de arco, entre
paréntesis, a la frecuencia de observacion.
b Detalles adicionales de la observacién:
- #p.: Ntimero de posiciones observadas ademés de la observacion
indicada en la tabla.
- #" #". Posicién observada caso de no existir en la referencia
observaciones en la posicion central.
- S. : Lineas solapadas con otras transiciones moleculares.
- Ty y T7: Referencias en las que la escala de temperaturas de los
espectros no se da en Tyg.

Telescopios.-
- 30m: IRAM, Pico Veleta.
- 10m: HHT.
- 10.4m: CSO.
- 100m: Effelsberg.
- 15m: JCMT.
- 12m: NRAO, Kitt Peak.
- Tm: AT&T Bell Labs.
- 45m: Nobeyama.
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Tabla 7.3: Observaciones moleculares en M 82

Molécula Transicién v Twvp dv TvB Visr Av Telesc. * R.A. Dec Referencia Comentarios ?

(GHz) Kkms ™t mK kms™t  kms™!
CS 2-1 98.0 24.0 (2.0) 113 133 (7) 198 (22) 30m (24) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1989a) 3 p.
Cs 3-2 147.0 16.3 (2.5) 50 197 (22) 303 (60) 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1989a) 3 p.
CS 5—4 244.9 <15 <25 (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1989a) 2 p.
C348 2-1 96.4 <2 <10 30m (24) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1989a) 3 p.
C343 3-2 144.6 0.9 (0.4) 12 109 (12) 64 (39) 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1989a) —10",0”
NoH+ 1-0 93.2 3.8 (0.6) 12 190 (23) 296 (57) 30m (24) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1991a) 9 p.
SiO 2—1v=0 86.8 <0.7 30m (26) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1991a)
Si0 3—2v=0 130.3 <15 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1991a)
H3COt 1-0 86.8 1.5 (0.5) 8 126 (37) 143 (44) 30m (26) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger & Henkel (1991a)
CH3CCH5 — 4 854  3.1(0.5) 26 132 (5) 112 (7)  30m (27) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) ~10”, 10"
CH3CCH6 — 5 1025 5.9 (0.5) 45 133 (5) Sw (12)  30m (23) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) ~10", -10"
CH3CCH8 — 7 136.7 4.1 (04) 46 117 (4) 4 (9) 30m (17) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) —-10”,—-10"
CH3CCH13 —12 2222 5.7 (0.5) 57 154 (4) E (10)  30m (13) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) ~10", -10"
CH3CCH14—13  239.2 1.2 (0.3) 24 101 (7) 46 (14)  30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) ~10”,-10"
CH3CN 5—4 92.0 <15 30m (25) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) —-10",—-10"
CH3CN 7-6 128.8 <15 30m (18) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) —-10",—-10"
CH3CN 8-—7 147.2 <1 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) —-10”,—-10"
CH3CN 12-—11 220.7 <15 30m (13) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) —-10”,—-10"
CH3CN 13 —12 239.1 <1 30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) -10",-10"
CsHy  210—1gq 853 12 (2) 42 206 (23) 277 (23) 30m (27) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1991b) 3 p.
0oCs 8—7 97.3 1.2 (0.3) 3.4 (0.9) 30m (25) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) —10",-10"
OCS  11-10 1337 04 (0.1) 1.5 (0.4) .. 30m (17) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) ~10", -10"
0oCs 12-11 145.9 <05 144 97 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) —10",—-10"
HC3N 16 — 15 145.5 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) —10",-10" S.
HoCO 202 —1p,1 145.6 ~2 19 144 97 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) —-10”,-10" S.
CO 2-1 230.5 725 7000 144 97 30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Mauersberger et al. (1995) —-10”,—-10"
HNC  1-0 90.6 7.3 (0.6) 53 153 (5) 129 (10) 30m (25) (1950) 9:51:43.2 69:55:01 Hiittemeister et al. (1995) 9 p.

6.1 (0.5) 57 289 (4) 99 (7)

HaoCO 210 — 15 140.8 53 (0.9) 27(9) 179 (17) 183 (37) 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997) 4p.
HyCO 202 —1p1 1456 < 3.0 <30 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
HyCO 211 — 110 1504 2.5 (0.6) 16 (9) 191 (18) 147 (44) 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
HaoCO 313 —212 2112 1.3 (0.4) 16 (10) 219 (16) 66 (25)  30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
CH30H 5_; —49 845 <11 <10 30m (27) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997) 4 p.
CH30H 3, —2, 1451 <23 <15 30m (16) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
CH30H 71 —8E 220.0 <24 < 18 30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
CHgOH 8.5 ~4.3 2300 <16 <11 30m (12) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Hiittemeister et al. (1997)
CN 1-03-11134 52.3 (5.8) 30m (22) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Henkel et al. (1998)
CN 1- ow - w 1131 22.4 (3.6) 30m (22) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Henkel et al. (1998)
BON  1-0 1087 <18 30m (22) (1950) 9:51:43.0 69:55:00 Henkel et al. (1998)
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Tabla 7.4: Observaciones moleculares de 1C 342

Molécula Transiciéon v Twvp dv TvB Visr Av Telesc. @ R.A. Dec Referencia Comentarios ?
(GHz) Kkms~ K kms—1! kms~1

Cs 2-1 98.0 4.8 (0.7) 107 37.1 (3.0) 42.1(7.9) 30m (24) (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1989a) 24 p.

Cs 3-2 147.0 < 60 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1989a) 2 p.

CS 5—4 244.9 23.5(2.3) 0.8(0.2) 35 24.6 (3) 30m (11)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1989a) 2 p.

C348 2-1 96.4 < 1.0 <8 30m (24)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1989a)

NoHt 1-0 93.2 1.4 (0.2) 28 37 (4) 46 (9) 30m (24) (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1991a) 2 p.

SiO0 2—1v=0 86.8 <15 30m (26)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1991a)

H3COt1-0 86.8 1.4 (0.4) 16 49 (13) 80 (27) 30m (26)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Mauersberger & Henkel (1991a)

0Cs 12-11 145.9 < 0.15 32 55 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

C348 2-1 96.4 0.73 (0.19) 15 (4) 21 (7) 45 (16) 30m (25)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

s 3-2 144.6 074 (0.12) 16 (2) 25 (4) 43 (9) 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

DCN 3-2 144.8 < 0.15 32 55 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

HCsN  16—15 1455 0.3 (0.1) 8 (3) 24 (5) 39 (11)  30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

HoCO 202 —1o1 1456 1.0 (0.1)  20(2) 26 (2) 46 (4) 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

CO 2-1 230.5 160 2700 32.1 55 30m (12)  (1950) 3:41:57.5 67:56:27 Mauersberger et al. (1995)

HNC  1-0 906 6.4 (0.2) 110 31 (1) 54 (2) 30m (25)  (1950) 3:41:57.0 67:56:30 Hiittemeister et al. (1995) 27 p.

HyO  215—11 1408 <09 <16 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 Hiittemeister et al. (1997) 3p.

HyO 202 —1o1 1456  1.0(0.1)  20(3) 27 (2) 47 (5) 30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 Hiittemeister et al. (1997)

H,O 291 —11o 1504  1.2(0.2)  23(5) 29 (4) 47 (11)  30m (16)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 Hiittemeister et al. (1997)

H,O  313—212 2112 1.0(0.2) 19(7) 32 (6) 48 (12)  30m (12)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 Hiittemeister et al. (1997)

CH30H 5_1—4¢ 84.5 <11 < 16 30m (27)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 Hiittemeister et al. (1997) 4 p.

CH30H 2 — 1, 96.7 <21 <31 30m (27)  (1950) 3:41:57.5 67:56:25 m&ﬁ@samﬁﬁ et al. (1997)

CN 1-02—11134  11.2 (2.3) 30m (22)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Henkel et al. (1998)

CN 1— ow - w 1131 7.71 (0.73) 30m (22)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Henkel et al. (1998)

BON  1-0 108.7 < 0.61 30m (22)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Henkel et al. (1998)

HCN 1-0 88.6 19.1 (1.1) 30m (26) (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Henkel et al. (1998)

HB3CN 1-0 863 <24 30m (26)  (1950) 3:41:57.5 67:56:40 Henkel et al. (1998)

CcO 3-2 345.7 138 (1) 27.5 (0.3) 55.2(0.6) 10m (21) (1950) 3:41:56.6 67:56:25 zmy:mmmvmamma et al. (1999)

NH; (1,1 236  1.5(0.07) 263 31.4 (1.2) 52.8 (2.8) 100m (40) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NHs  (2,2) 237  1.7(01) 194 26.8 (2.2) 83.0 (6.7) 100m (40) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NH;  (3,3) 238 17(0.1) 264 35.1 (1.1) 58.8 (2.3) 100m (40) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NH;  (4,4) 241 047 (0.04) 88 20.1 (2.2) 48.9 (4.7) 100m (39) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NH3 (5,5) 24.5 0.29 (0.03) 5.6 34.8 (2.6) 47.6 (6.2) 100m (39) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NH;  (6,6) 250  0.45 (0.06) 7.0 37.4 (3.7) 60.7 (8)  100m (39) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

NH3 9,9) 27.4 0.34 (0.08) 5.8 35 60 100m (34) (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

BCO 2-1 220.3  17.2 (1.1) 253 245 (1.9) 64.1 (45)  10m (34)  (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

CS 5—4 244.9 0.78 (0.17) 8.5 30 86 (21) 10m (32)  (2000) 3:46:48.6 68:05:46 Mauersberger et al. (2003)

co 1-0 1152 11.0 140 27 (2) 72 7m (117)  (1950) 3:41:57.0 67:57:48 Encrenaz et al. (1979) T

BCO  1-0 1102 1.0 20 58 45 7m (117)  (1950) 3:41:57.0 67:57:48 Encrenaz et al. (1979) T

CN 1-0 1135 151 (1.2) 130 52 (4) 108 (11)  30m (22)  (1950) 3:41:57.5 67:56:30 Henkel et al. (1988) T*
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CAPITULO 7. QUIMICA EXTRAGALACTICA

s

COMPILACION

7.3.

Tabla 7.6: Observaciones moleculares de Maffei 2

Molécula Transicién v Twvp dv TvB Visr Av Telesc. ¢ R.A. Dec Referencia Comentarios ?
(GHz) Kkms~ K kms™1 kms!

cs 3-2 147.0 6.1 (0.5) 33 36 (8) 175 (16) 30m (16)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24  Mauersberger et al. (1989b)
Cs 5—4 244.9 <2 -36 175 30m (11)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 ~ Mauersberger et al. (1989b)
NoHt  1-0 93.2 1.1 (0.3) 10 21 (20) 104 (45) 30m (24)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Mauersberger & Henkel (1991a)
SiO 2—1v=086.8 <20 30m (26)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24  Mauersberger & Henkel (1991a)
HNC 1-0 90.6 4.7 (0.4) 48 77 (4) 91 (10)  30m (25)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24  Hiittemeister et al. (1995) 5 p.

2.6 (0.4) 48 6(3) 50 (6)
HoCO 215 — 114 1408 1.7 (0.4) 22 (6) -87 (6) 74 (18)  30m (16)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)

1.6 (0.3) 21 (6) 10 (6) 69 (17)
HoCO 211 —110150.4 0.9 (0.2) 19 (4) -75 (4) 47 (15)  30m (16)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)

0.9 (0.2) 18 (4) 12(5) 45 (11)
HoCO 31,3 —21,2 211.2 <18 <12 30m (12)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Hiittemeister et al. (1997)
H2CO 30,3 — 20,2 218.2 <49 <33 30m (12) (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Hiittemeister et al. (1997)
H2CO 31,2 —21,1 225.6 <16 <11 30m (12)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Hiittemeister et al. (1997)
CHsOH 5.1 —49 845  <1.6 <12 30m (27)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)
CH30H 2 — 1, 967 2.8 (0.7) 34 (12) 12 (10) 77 (33)  30m (27)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)
CH30H 3; —2;A+143.8 < 0.6 30m (16)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)
CH3OH 3 — 2, 1451 4,4 (0.7) 34 (11) 10 (10) 122 (26) 30m (16)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Hiittemeister et al. (1997)
CH30H 71 — 8E 220.0 < 3.9 <39 30m (12)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Hiittemeister et al. (1997)
CH30OH 8_1 — 7oE 229.7 < 2.7 <27 30m (12) (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Hiittemeister et al. (1997)
CO 3-2 345.7 109 (4) -36 (3) 158 (6) 10m (21)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24  Mauersberger et al. (1999)
NH3  (1,1) 23.6  0.527 (0.080) 78 (2) 43 (6) 100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)

1.024 (0.121) 6(2)  70(5)  100m (40) (2000) 2:41:55.1 59:36:12  Henkel et al. (2000)
NHs  (2,2) 237 0.694 (0.122) 78 (6) 83 (12)  100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)

0.782 (0.131) 5(4) 66 (10)  100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)
NHs  (3,3) 238 1.127 (0.131) 82(2) 62 (4) 100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)

1.110 (0.128) 8(2) 56 (4) 100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)
NH;  (4,4) 241 0.882 (0.215) 57 (20) 174 (40) 100m (40) (2000) 2:41:55.1  59:36:12  Henkel et al. (2000)
NH3 (6,6) 25.0 0.21 (0.06) 34 -74 (8) 59 (17) 100m (39) (2000) 2:41:55.2  59:36:11  Mauersberger et al. (2003)

0.39 (0.06) 5.1 10 (6) 72 (12)
BCco  2-1 2203 5.2 (1.6) 6.2 299 (10) 79 (16)  10m (34)  (2000) 2:41:55.2  59:36:11  Mauersberger et al. (2003)

8.7 (1.9) 6.2 23 (14) 132 (32)
Cs 5—4 244.9 <0.5 10m (32)  (2000) 2:41:55.2  59:36:11 Mauersberger et al. (2003)
CcO 1-0 115.2 36.3 210 -17 197 12m (65)  (1950) 2:38:08.5  59:23:30 Rickard et al. (1977b) Tr
BCO 1-0 110.2 <90 7m (117)  (1950) 2:38:09.0  59:23:30  Encrenaz et al. (1979) Ty
HNCO 4-3 87.9 2.9 (0.5) 27 (6) 5(8) 99 (23)  30m (26)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)
HNCO 6-5 1318~ 14 ~36 ~8 ~ 36 30m (17)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)
HCN 1-0 88.6 26.4 (2.0) 30m (26)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)
HCO*+ 1-0 89.1 9.8 (1.3) 30m (26)  (1950) 2:38:08.5 59:23:24  Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)
HCN 3—-2 265.8 <5.5 30m (10)  (1950) 2:38:08.5  59:23:24 Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)
NH;  (1,1) 236  0.29 (0.04) 4.5 -83 76 45m (70)  (1950) 2:38:07.98 59:23:24.8 Takano et al. (2000)

0.59 (0.04) 7.4 13 65
NH;  (2,2) 237 0.16 (0.03) 2.2 -100 81 45m (70) (1950 2:38:07.98 59:23:24.8 Takano et al. (2000)

0.34 (0.03) 4.9 5 62
NH;  (3,3) 238 0.29 (0.03) 47 -86 56 45m (70) (1950 2:38:07.98 59:23:24.8 Takano et al. (2000)

0.66 (0.03) 6.5 8 98
NH;  (4,4) 241 0.06 (0.05) 3.3 15 45m (70) (1950 2:38:07.98 59:23:24.8 Takano et al. (2000)
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7.4. Comparacion extragalactica

Las abundancias relativas de algunas de las especies previamente detectadas en
el medio interestelar extragalactico pueden compararse en un nimero limitado de
Galaxias con el fin de obtener pistas sobre los procesos quimicos prevalecientes den-
tro de sus regiones nucleares. Por completitud, en esta comparacién se han incluido
algunas de las moléculas listadas en la Tabla 4.1 que no se han observado en el
barrido espectral de NGC 253. De esta forma, en la Tabla 7.7 se han incluido tam-
bién datos de especies moleculares adicionales, a saber, NHs, NoH™ y CN. Moléculas
tales como Hy y CO no se incluyen en esta comparacion puesto que son trazadores
de la masa total de material molecular. De cualquier forma, ambas especies se in-
cluyen de forma implicita puesto que las abundancias se refieren a la densidad de
columna de Hs, tomada como referencia, que se calcula a partir de la intensidad
de 13CO. Especies tales como OH y H,O, también se han detectado en NGC 253 y
muchas otras galaxias. Sin embargo, la molécula de HyO presenta emision maser a
longitudes de onda centimétrica y absorcién en las lineas del IR lejano que no nos
permite una determinacion fiable de la densidad de columna. Por otro lado, OH
muestra un comportamiento extremadamente complejo incluyendo una mezcla de
absorcion, emisién térmica y maser (e.g. Turner, 1985; Ho et al., 1987; Frayer et al.,
1998; Bradford et al., 1999; Henkel et al., 2004; Goicoechea et al., 2005). En lo que
se refiere a las especies CH, CH*, HCO, CO* y HOC™, no hay suficientes datos
observacionales disponibles para realizar una comparacion.

La Tabla 7.7 muestra las abundancias fraccionales relativas a Hy observadas en
NGC 253 y en el grupo de galaxias de comparacion seleccionadas (Tabla 7.2). En la
Figura 7.1 se muestra una representacion grafica de los datos en la Tabla 7.7. Las
especies moleculares estan ordenadas en orden creciente respecto de la abundancia
medida en NGC 253. En esta figura se muestra también una representacion grafica de
las abundancias moleculares de cada fuente extragalactica, solo que en este caso las
abundancias se han normalizado respecto de las abundancias medidas en NGC 253.
Se representa en escala logaritmica. Esta forma de representar las abundancias de las
fuentes nos permite obtener una rapida comparacién entre las abundancias relativas
entre dos especies dadas y la misma razén medida en NGC253. Asi, la diferencia
en el eje Y entre dos especies, nos ofrece la razén en 6rdenes de magnitud entre la
razén de abundancias de estas especies medidas en una fuente dada respecto de la
misma razén medida en NGC 253.

A continuacion, se comparan en detalle la composicién quimica de cada una de
las galaxia comparada con la de NGC 253.

M 82 muestra abundancias relativas similares a las de NGC 253 para la mayor
parte de las especies observadas. Es particularmente destacable la alta abundancia
relativa de C3Hsy, un trazador habitual de PDRs. Por otro lado, se observa una nota-
ble baja abundancia de CH30H y SiO, moléculas que se suponen eyectadas de los
mantos de granos a la fase gaseosa (Martin-Pintado et al., 1992; Charnley et al.,
1995). Esto sugiere que la quimica de granos no juega un papel dominante para la
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Tabla 7.7: Comparacién de abundancias moleculares fraccionales
en NGC 253 y otras galaxias.

Molécula NGC NGC M&2 1C Maffei2 NGC

253 4945 342 6946
HNC —10.6 -9.5 —-9.5
HBCO™* —-104 -10.0 -9.9 —9.5%
H3CN -99 97 <-99 < -94*
SiO -99 <-99 <-99 <-93 <-91
CH3;CN —-9.5 < =9.7
C*S —-94 —-94 —-9.3 —9.5% < =9.0
C—CgHg —-9.3 —8.9 —8&.1
HC3N —-9.2 —8.8 —8.7 —8.6
NoH* —9.2 —9.2 —-94 —-9.6* —-9.7 —-9.6
HNC -9.0 —8.6 —8.8 —8.7 —8.7 —8.8
SO —8.9 —8.7 < -85 < -=-87
HCO™ —8.8 —8.4 —8.4 —8.8 —8.6 —8.9
HNCO —8.8 —8.4 < —8.8 —8.6 —8.3
H,CO —8.6 —-8.1 —8.2 —9.4 —8.8 -9.1
OCS -84 < -=75 —-7.9 < —8.6
CN —8.3 =77 —8.2 —8.3*
HCN —8.3 —8.3 —8.4 —8.5% —8.3 —8.9
CS —8.2 —8.4 —8.2 —8.4* —8.7 —8.7
CH;CCH —8.2 —8.0 =77
CH3;0OH —-7.9 —-74 < =83 <178 —=7.7 —-7.9
CoH =77 7.3 —7.6 < —8.4*
NH; 7.2 —8.4 7.3 —-7.1

* Observaciones tomadas en una posicién ~ 15" fuera de la posicién central (ver Seccién 7.4
para més detalles).

Referencias.-

NGC 253: Este trabajo, Mauersberger et al. (2003)[NHs], Henkel et al. (1988)[CN],
Mauersberger & Henkel (1991a)[NoH™T];

NGC 4945 Wang et al. (2004), Henkel et al. (1994)[SiO];

M82: Mauersberger &  Henkel (1989a)[CS,C34S], Mauersberger &  Henkel
(1991a)[NoHT,Si0,H3CO™T], Mauersberger et al. (1991b)[C3Hz,CH3CN,CH3CCH],
Mauersberger et al. (1995)[OCS]|, Hiittemeister et al. (1997)[H2CO,CH3OH], Henkel
et al. (1988)[CN,HC3N,CoH], Henkel et al. (1998)[HCOT ,HCN,H'3CN], Petuchowski
& Bennett (1992)[SO], Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-Q-Rieu et al.
(1992)[HCN,HCO+ H'3CO™], Wild (1990)[HCN,HCOT], Weiet al. (2001b)[NH3],Hiitte-
meister et al. (1995)[HNC];

IC 342: Mauersberger &  Henkel  (1989a)[CS],  Mauersberger &  Henkel
(1991a)[NoHT,Si0,H3COT], Mauersberger et al. (1995)[C34S,0CS,HC3N,H>CO],
Henkel et al. (1988)[CN,HNC,HC3N], Hiittemeister et al. (1995)[HNC], Hiittemeister et
al. (1997)[H2CO,CH30H], Petuchowski & Bennett (1992)[SO], Wild (1990)[HCN,HCO™],
Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)[HCN,HCO+ ,H3CO*],
Henkel et al. (1998)[HCN, H'3CN], Meier & Turner (2005)[C2H], Mauersberger et al.
(2003) [NHy];

Maffei2: Mauersberger & Henkel (1989a)[CS], Mauersberger & Henkel (1991a)[SiO,NoH*],
Hiittemeister et al. (1997)[HoCO, CH30OH], Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-
Q-Rieu et al. (1992)[HCO™* ,HCN], Henkel et al. (2000); Mauersberger et al. (2003)[NHs];
NGC 6946: Hiittemeister et al. (1997)[H2CO, CH3OH], Mauersberger & Henkel (1989a)[CS,
C343], Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)[HCO*, HCN], Mauersberger & Henkel (1991a)[NoH*].
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7.4. COMPARACION
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Figura 7.2: Abundancias fraccionales (X) relativas a Hy de las fuentes extragaldcticas seleccionadas normalizadas a las
abundancias medidas en NGC 253.
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mayoria de las especies observadas en la regién nuclear de M 82. Otras moléculas
tales como HNCO, aparentemente asociadas con la quimica de choques (Zinchenko
et al., 2000), también presentan una considerablemente baja abundancia comparada
con la de NGC253. También se observan unas abundancias sistematicamente més
bajas de CH3CN, NH; y NoH™. Es también interesante apuntar como otras especies
utilizadas como trazadores de PDRs, a saber C31S y CoH (Meier & Turner, 2005),
no presentan abundancias especialmente altas respecto al resto de especies. Lo que
es mas, son un factor ~ 2 — 3 menos abundantes que la mayor parte de las especies
cuando se comparan con las abundancias relativas medidas en NGC 253. La eviden-
te diferenciacion quimica entre el brote de formacion estelar nuclear de M 82 y el
de NGC 253 ya ha sido observada y analizada por diversos autores (Mauersberger
& Henkel, 1993; Takano et al., 1995, 2002; Wang et al., 2004). La diferencia entre
ambas galaxias se ha explicado como una diferencia en el estado evolutivo de ambos
brotes de formacion estelar. Comparado con el de NGC 253, el brote de formacién
estelar nuclear en M 82 corresponderia a un estado mas evolucionado en el cual el ca-
lentamiento del material molecular estaria dominado principalmente por las regiones
de fotodisociacién iluminadas por la radiacién UV producida por las estrellas OB
en la secuencia principal recién formadas en el brote de formacién (Garcia-Burillo
et al., 2002). Si comparamos las abundancias relativas de M 82 con las de la Barra
de Orién (ver Capitulo 8), encontramos que todas las especies que presentan bajas
abundancias en M 82, excepto C**S, muestran el mismo comportamiento en la Barra
de Orion. Esta comparacién apoya firmemente la idea de que la quimica de M 82
esta fuertemente dominada por PDRs, lo cual apoya igualmente el escenario del
nicleo de M 82 visto como un brote de formacion estelar evolucionado y dominado
por PDRs.

NGC 4945 presenta unas abundancias relativas para todas las especies molecu-
lares observadas muy parecidas a las de NGC 253 dentro de un factor 3. La no
deteccién de SiO indica una clara deficiencia en su abundancia, semejante a lo ob-
servado en M 82. Por otro lado, contrariamente a M 82, muestra una abundancia
de CH30H semejante a la de NGC253. Este parecido entre las abundancias de
NGC 4945 y NGC 253, junto con las consideraciones de excitacion y el estudio de-
tallado de especies tales como CN, HCN y HNC, han sido interpretadas como un
estado evolutivo del brote de formacion estelar nuclear de NGC 4945 intermedio en-
tre los de NGC 253 y M 82 (Wang et al., 2004). Derivado de nuestra comparacion,
la complejidad quimica dentro del brote de formacion estelar nuclear en NGC 4945
muestra claramente una semejanza mayor con NGC 253 que con M 82.

IC 842 muestra unas altas abundancias relativas de HC3N y H*CO™ mientras
que las abundancias de moléculas como CyH y NoH' son mas bajas que las de
NGC253. Algunas de las observaciones disponibles de IC 342 se han realizado en
una posicién ~ 5” — 15" al norte de la regién principal de formacién estelar en esta
fuente, cerca de la posicién D (siguiendo la nomenclatura de Downes et al., 1992).
La abundancia de CyH se ha tomado de Meier & Turner (2005) en la direccién
de la posicion D. Su abundancia relativa es baja comparada con la de NGC 253.
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Incluso si tomamos el valor de la abundancia en la posicién donde esta molécula
presenta el maximo de emisién (i.e. un orden de magnitud mayor, Meier & Turner,
2005), la abundancia relativa de CoH respecto a las demds especies serfa similar que
lo observado en NGC 253. Los mapas de alta resolucién de (Meier & Turner, 2005)
muestran claramente una diferenciacién entre la regién nuclear central dominada por
radiacién UV y la regién dominada por los choques producidos por las colisiones
entra nubes en el contexto de un potencial barrado. Si se tiene en cuenta la posicién
hacia la cual se han tomado muchos de los espectros en las referencias, la emisién
molecular de IC 342 deberia parecerse més a la de NGC 253 que a la de M 82. De
hecho, IC 342 no presente la baja abundancia relativa de HNCO observada en M 82,
aunque si la baja abundancia de CoH. La abundancia de SiO también muestra una
gran variacién a lo largo de la region nuclear de IC 342 tal y como muestran los mapas
interferométricos de Usero et al. (2006). El limite a la abundancia presentado en la
Tabla 7.7, derivado a partir de la no deteccién de SiO en los datos de Mauersberger &
Henkel (1991a), representa un valor promedio entre las abundancias de ~ 1—4x107°
y ~ 2—Tx 1071° derivados, respectivamente, en el brazo espiral norte (posicién D)
y la regién del anillo circunnuclear (Usero et al., 2006). Todavia se echan en falta
muchas moléculas en esta comparacién que no has sido observadas en 1C 342, y que

son criticas para la clara descripcién y diferenciacion de la quimica de esta galaxia,
tales como SO, OCS y CH3OH.

En lo que a Maffei 2 y NGC 6946 se refiere, la informacién molecular disponible
no es suficiente para apreciar una diferenciaciéon clara de otras fuentes. Aun asi, se
puede apuntar la notable alta abundancia relativa de HNCO en Maffei 2 comparada
con las otras galaxias, de igual forma que la baja abundancia relativa de HoCO en
NGC 6946. Ambas galaxias muestran una deficiencia de NoH™.

Con el fin de cuantificar esta comparacién de abundancias entre las galaxias
seleccionadas, hemos tomado la diferencia logaritmica entre las abundancias de

Tabla 7.8: Comparacion estadistica de las abundancias en
las galaxias seleccionadas respecto de las de NGC 253.

Sin limites® Con limites®
Fuente AX  rms(AX) num. AX  rms(AX) num.
NGC4945 0.30 0.29 18 0.27 0.32 19

M 82 0.19 0.51 15 0.05 0.54 19
1C 342 0.08 0.34 12 0.00 0.42 13
Matftfei 2 0.02 0.31 9 0.02 0.31 9
NGC6946 -0.20 0.30 7 -0.20 0.30 7

¢ Estadistica calculada sin y con los limites superiores calcu-
lados para las fuentes de comparacion. Ver el texto para mas
detalles.
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cada fuente y la abundancia derivada en este trabajo para NGC 253 en la forma
AX = log1p (X/Xnaeas3)- Esta variable, AX, es precisamente lo que se representa
en la Figura 7.2. La Tabla 7.8 presenta la media (AX) y la raiz cuadratica media
(rms(AX)) para cada fuente en dos casos diferentes. El primero utiliza para el calcu-
lo estadistico iinicamente las especies que han sido detectadas en ambas fuentes. El
nimero de moléculas incluidas en ese calculo también se indica. El segundo caso
utiliza también los limites superiores de algunas especies para esta comparacion es-
tadistica. Para tener estos limites en cuenta se siguié el siguiente criterio: los limites
superiores que sean mayores que las abundancias medidas en NGC 253 se rechazaron
puesto que no nos proporcionan ninguna informacién 1til para la comparacién. Los
limites a las abundancias cuyos valores estan por debajo de los de NGC 253 han
sido divididos por dos para los calculos como estimacién del valor real aproxima-
do. Esta ultima aproximacién puede, en algunos casos, provocar una sobrestimacion
de las abundancias, pero una limitaciéon mas fuerte podria resultar en estimaciones
sesgadas de los limites en la Tabla 7.8.

Mientras que el valor medio, AX, tinicamente nos da una idea de la diferencia
media entre las abundancias de cada fuente y NGC 253, la raiz cuadratica media
nos proporciona una medida fiable de la diferencia entre el patréon de abundancias
que define la quimica de cada objeto. De esta forma, la diferenciacion quimica entre
M 82 y NGC 253, tal y como se hacia notar previamente, destaca claramente en esta
comparacion. Por otro lado la quimica de NGC 4945 e 1C 342 no difiere tanto como
M 82 de la de NGC 253. Sin embargo, la diferenciacion de IC 342 se hace significa-
tivamente mas evidente cuando se tienen en cuenta los limites a las abundancias
observadas.

7.5. Resumen y Conclusiones

Son escasas las fuentes extragalacticas de las que se pueda hacer una descripcién
completa de su composiciéon quimica. La compilaciéon de todas las observaciones
moleculares disponibles en la literatura de galaxias extensamente estudiadas como
M 82, 1C 342, NGC 4945, Maffei 2 y NGC 6946 proporciona la base fundamental sobre
la que establecer una quimica extragalactica comparada.

Se ha confeccionado para cada una de estas galaxias una compilacién de las
abundancias relativas de todas las especies observadas en el barrido espectral de
NGC 253, salvo aquellas detectadas por primera vez fuera de la Galaxia, junto con
las especies NH3, NoH' y CN. La densidad de columna de Hy, necesaria para estimar
las abundancias relativas, se derivé a partir de los datos disponibles de la emisién de
la linea J = 2 —1 de ¥CO. Se comparan las abundancias de un total de 22 especies
moleculares e isétopos en estas fuentes.

La comparaciéon de la composiciéon molecular de las regiones nucleares de estas
galaxias muestra en primer lugar las evidentes diferencias entre NGC 253 y M 82,
prototipos de quimica fuera de la Via Lactea, interpretadas como una diferencia
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en el estado evolutivo de sus brotes de formacién estelar nucleares. Esta diferencia
es particularmente evidente por la alta abundancia de C3Hy en M 82 en contraste
con la baja abundancia de especies como CH3OH, SiO y HNCO, provocado por la
intensa radiacién UV generada en las estrellas recién formadas en el brote.

Por otro lado, si bien el brote de formacién estelar en NGC 4945 parece situarse
en un estado intermedio entre los brotes en M 82 y NGC 253, presenta mayores
similitudes con la quimica observada en NGC 253, salvo por la baja abundancia
observada de SiO.

Parte de las observaciones disponibles en 1C 342 estan realizadas hacia una po-
sicién en la estructura de brazos espirales circunnuclear, dominado por una quimica
de choques semejante a la de NGC 253, mientras que el resto se han observado ha-
cia la region central donde gran parte de la formacion estelar esta teniendo lugar,
dominado por una quimica de fotodisociacion semejante a la de M 82. En general
la quimica observada hacia 1C 342 se asemaja a la de NGC 253 con diferencias en
moléculas como CoH y NoHT.

Para fuentes tales como Maffei2 y NGC 6946 no se dispone de observaciones
moleculares suficientes para describir y discriminar claramente la naturaleza de su
complejidad quimica.

Esta comparacién demuestra el potencial de los estudios de la composicion quimi-
ca de galaxias, resultado de barridos espectrales de las ventanas atmosféricas com-
pletas en el rango milimétrico, donde se concentra gran parte de la emisién rotacio-
nal molecular, como discriminador del estado evolutivo de sus regiones nucleares.
La diferenciaciéon quimica del material molecular nuclear en galaxias esta asociado
a los mecanismos de calentamiento dominantes, tal y como se deriva del estudio
presentado en el Capitulo 8.
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Capitulo 8

Composicion quimica del medio
interestelar en la region central de
NGC 253

8.1. Introduccion: Gas molecular en la Galaxia

Una gran fraccién del gas interestelar en las galaxias espirales como la nuestra
se encuentra en forma de nubes moleculares gigantes (GMCs), con masas de 10* —
10 My,. En la Figura 8.1 se presenta uno de los mapas més completos de la emisién
molecular de la Galaxia (COJ =1 —0 en 115 GHz, Dame et al., 2001) en la que se
indican los grandes complejos de gas molecular. Para distancias mayores que el radio
solar (Dg ~ 8.5kpc) las nubes de gas interestelar contienen una fracciéon importante
de HI, mientras que dentro de este radio las nubes se componen principalmente de
Hs. Se observa una gran concentracién de complejos de nubes moleculares y regiones
HII en el anillo molecular a la distancia galactocéntrica Dgc =~ 4kpe. En la regiéon
definida por Dge < 3kpc se observa una carencia de material molecular y regiones
HII, cuyo ntmero se incrementa de nuevo en la region de unos pocos cientos de
parsecs alrededor del centro Galdctico (ver Combes, 1991; Wilson & Rood, 1994,
para una revision de la estructura, contenido molecular y abundancias interestelares
en la Galaxia).

La situacién dentro de la Galaxia de los complejos de nubes moleculares provoca
que estén sometidas a diferentes condiciones fisico-quimicas que afectan tanto a su
composicién y formacién como a su evolucién. La evolucién quimica en el disco
Galéactico y en la region del centro de la Galaxia son diferentes por lo que las
abundancias y razones isotépicas observadas en ambos medios son diferentes (Wilson
& Rood, 1994). Parece claro que el medio interestelar en la parte mas interna de
la Galaxia ha sufrido un mayor procesamiento del material en las estrellas, y por
lo tanto presenta una mayor abundancia de metales, debido a la dependencia de la
tasa de formacion estelar con la cantidad de material denso y frio disponible (Lada
et al., 1991). Encontramos de esta forma en nuestra Galaxia numerosos ejemplos
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Figura 8.1: Superior: Diagrama del contenido molecular resultado del mapa in-
tegrado en velocidades de la emision de CO en la Galaxia donde se indican los
principales complejos moleculares.

Inferior: Esquema del diagrama latitud-velocidad de la emision de CO integrada so-
bre una banda de ~ 4° centrada en el plano Galactico. Las principales formaciones
observadas se indican en la figura.

Figuras extraidas de (Dame et al., 2001).

de nubes moleculares, afectadas por procesos fisico y quimicos determinados, cuyo
estado de evoluciéon las convierten en prototipos de quimica ideales como ejemplos
de comparacion con fuentes extragalacticas debido a su proximidad.

Hemos seleccionado cinco fuentes Galacticas, a saber, SgrB2(N), Sgr B2(OH),
TMC-1, L134N, y la barra de Orién, consideradas prototipos de diferentes tipos de
quimica dentro de la Galaxia. Todas estas fuentes han sido el objetivo de numero-
sos estudios multi-moleculares y barridos espectrales. Cada una de estas fuentes se
describen brevemente en la Seccién 8.2. La Seccién 8.3 muestra una comparativa de
las abundancias fraccionales de NGC 253 y las fuentes Galécticas seleccionadas. Un
resumen de las principales conclusiones acerca de los mecanismos de calentamiento
en NGC 253 derivados a partir de esta comparacion se presentan en la Seccion 8.4.

8.2. Fuentes de comparacion galactica

En esta seccién se describen brevemente las principales caracteristicas que di-
ferencian a cada una de las fuentes de comparacion seleccionadas. Se asume, en
principio, que estas fuentes son una muestra representativa de los procesos fisico-
quimicos que se esperan dominantes en la quimica y el calentamiento del material
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molecular de la region nuclear de las galaxias. Junto a la descripcion, se indica en
cada caso el tipo de quimica de la que es prototipo cada uno de los objetos seleccio-
nados.

8.2.1. SgrB2(N) y Sgr B2(OH)

Sgr B2(N) es considerado como el prototipo de quimica de nicleos moleculares
calientes asociados a formacién de estrellas masivas. Se han identificado un gran
nimero de especies moleculares en esta fuente, que constituye uno de los emisores
moleculares més brillantes conocidos en la Galaxia (Friedel et al., 2004, y referencias
en este).

Sgr B2(OH), es una posicién en la envoltura molecular de Sgr B2 que rodea una
de las regiones de formacién estelar masiva mas activas de la Galaxia. Esta nube
se toma como prototipo de Complejo de nubes moleculares del Centro Galdctico
(Martin-Pintado et al., 1997).

En la Seccién 10.3 se encuentra una descripcion més detallada del complejo
molecular de Sgr B2.

8.2.2. La Barra de Orién

La Barra de Orion constituye un ejemplo evidente de region de fotodisociacion
(PDRs). La emisién molecular en las PDRs se origina en las capas superficiales de
las nubes moleculares interestelares. Las enormes cantidades de radiacion de fotones
en el ultravioleta lejano procedente de las estrellas OB jovenes crea una region HII
en su vecindad inmediata. Mas alla del limite de esta region HII, determinado por
la longitud de penetracién de los fotones con energias superiores al limite Lyman de
13.6eV, se crea una PDR en la transiciéon hasta la nube parental (Hogerheijde et
al., 1995). Una gran fraccién del material molecular en la Via Lactea y en galaxias
externas se espera que esté afectado por PDRs (Hollenbach & Tielens, 1997).

La Barra de Orién se sitia aproximadamente 2’ al sureste de las estrellas del
Trapecio y forma parte de la gran Nube Molecular de Oriéon (OMC o Orién-A), a
una distancia de ~ 450 pc. Esta nube es el emplazamiento de una de las regiones de
formacién estela masiva mas importantes y estudiada de la Galaxia. Las més jévenes
de estas estrellas forman la asociacién OB del Trapecio (6! Ori), y constituyen la
fuente de ionizacién de la regién HII de la Nebulosa de Orién (Hogerheijde et al.,
1995). La Barra de Orién forma el fino borde de la emisién de continuo a 6 cm que
traza la mayor parte de la regién HII (Johnston et.al, 1983). Fuera de la regién
delimitada por el frente de ionizacién, se observan capas dominadas por la emisién
atémica y molecular (ver Jansen et al., 1995, | y referencias en su interior).
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8.2.3. TMC-1y L134N

Las nubes quiescentes frias (nubes oscuras), representadas en esta comparacién
por TMC-1 y L134N, constituyen los sitios de formacién de estrellas de baja masa.
Su quimica esta dominada por las reacciones ién-molécula en fase gaseosa.

TMC-1 presenta una estructura en forma de cresta alargada en la direccion
noroeste-sureste. La estructura y composicion quimica de esta nube ha sido muy
estudiada (Hirahara et al., 1992; Pratap et al., 1997; Turner et al., 2000; Dickens
et al., 2001). TMC-1 ha demostrado ser un excelente objeto para el estudio de la
quimica de nubes oscuras en condiciones quiescentes. Presenta una quimica rica en
carbono con gradientes en la abundancia de algunas moléculas cruzando la parte
mas densa de la cresta que se extiende en una region de 0.2 pc x 0.6 pc. El aspecto
mas prominente de la quimica de TMC-1 es la gran abundancia de varias moléculas
con cadenas de carbono (Kalenskii et al., 2004), tales como CH3CCH, cianopoliinos
(HCy,41N) y radicales (C,H).

L134N (o L183) es una nube oscura situada idealmente para estudios detallados
debido a su alta latitud galdctica (b = +37°) y su proximidad (110pc Franco,
1989). Este objeto ha sido objeto de referencia para los modelos de astroquimica
por ser considerada una nube quiescente. A diferencia de TMC-1, L134N presenta
una quimica rica en oxigeno donde se observa la presencia de especies como SO,
SO, y CH30OH. Los estudios detallados de esta fuente (Ward-Thompson et al., 2000;
Pagani et al., 2003, 2004, 2005) revelan la existencia de dos ntcleos pre-estelares de
masa solar en diferentes estados de evolucién, estando el nicleo central en un estado
evolutivo mayor que el nicleo situado al norte.

8.3. Mecanismo de calentamiento en NGC 253

La Tabla 8.1 muestra las abundancias de todas las moléculas observadas en el
barrido espectral de NGC 253 comparadas con las de las fuentes Galacticas seleccio-
nadas. Con el objetivo de conseguir la mayor consistencia posible en la razén entre
densidades de columna de cada especie, se ha intentado, en la medida de lo dispo-
nible en la literatura, utilizar los valores medidos en barridos espectrales o estudios
de multiples lineas para cada fuente.

De igual forma que se ha hecho en la comparacién extragaldctica (Capitulo 7), la
Figura 8.2 muestra una representacién grafica directa de los datos en la Tabla 8.1,
donde las especies moleculares se ordenan en orden creciente de abundancias medidas
en NGC 253. La Figura 8.3 representa las abundancias de cada una de las moléculas
normalizadas a las abundancias medidas en NGC 253 en escala logaritmica.

A continuacion se describe en detalle la comparacion de las composiciones quimi-
cas de cada una de las fuentes de comparacion seleccionadas en relacién a las obser-
vadas en NGC 253.

Sgr B2(N) presenta evidentes diferencias en su composicién quimica cuando se
compara con las abundancias moleculares observadas en NGC253. El grupo de
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Tabla 8.1: Comparacién de abundancias moleculares fraccionales en
NGC 253 y otras fuentes Galacticas

Molécula NGC Sgr Sgr TMC-1  L134N Barra de

253 B2(N) B2(OH) Orién
HN®C ~ —10.0 —11.0
HB3COT —104 —114 ~10.3
SiO —9.9 —10.7 <—-116 <-114 —10.3
NH,CN  —9.7 —10.1 —10.0
S —9.7 .. —9.6 —8.1 —9.2
CHsCN  —95 —67  —94 —90 <-90 <-103
-C3H —95 —105 <-109 —9.3
HOCOT —94 —105 —9.7
€343 —94  —10.2 ~9.0
-CsHy, =93 —105  —9.8 —8.0 —8.7 —9.7
HC;N —92  —-75 =90 —8.2 —9.7
NS —92 =70 —9.1 —95
H,CS —92 68  —87 —85 —9.2
SO, —91 —66 —87 <-90 —84 —9.9
CH,NH =91  —-70  —9.2
H,S —91 =99 <-93 -91 —8.2
HNC -9.0 . —7.7 —8.2 —9.0
SO —89 69  —87 —8.3 —7.7 —8.0
HCO™* 88 ... —8.1 —8.1 —85
HNCO  —88 —92  —84 —9.7 <-10.8
H,CO —8.6 —93  —86 —7.7 —7.7 —8.2
0CS —84 —-86  —83 —8.7 —8.7
HCN 83 .. —7.7 —8.4 —8.3
Cs 82 .. —8.0 —9.0 ~7.6
CH;CCH -82 —84  —88 82 < -89
CH;OH -79 —58  —T7.3 —8.7 —85 —9.0
CoH —77 =97 —71  <-73  -87
NO 72 —6.0 <75 =72 —8.6

Referencias.-

NGC 253: Este trabajo;

Sgr B2(N): Nummelin et al. (2000) y Minh et al. (1991)[H2S]. N(Hz) =
3.010%* cm~? de Nummelin et al. (2000);

Sgr B2(OH): Cummins et al. (1986) y Turner (1991). N(Hz) = 51023 cm~2 (ver
texto para més detalles sobre esta estimacion);

TMC-1 y L134N: Ohishi et al. (1992), McGonagle et al. (1994)[NS], Ziurys et
al. (1989)[SiO]. N (H,) = 1.01022 cm~2 de Ohishi et al. (1992);

Barra de Orién: Jansen et al. (1995), Fuente et al. (2003)[CsHz], Schilke et al.
(2001b)[Si0]; N(Hz) = 6.510%?2cm~2 de Jansen et al. (1995).
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moléculas formado por CH3CN, HC3N, NS, H,CS, SO,, CH,NH, SO, CH30H y
NO, presenta abundancias relativas con respecto a las demas especies de ~ 2 — 3
ordenes de magnitud mayores que las que se observan en NGC 253. Practicamente
todo el resto de especies observadas en Sgr B2(N) muestran abundancias meno-
res que en NGC 253, sin embargo, sus abundancias relativas son similares a las de
NGC 253 en menos de un factor 10. Moléculas tales como HOCO™ y CyH presentan
abundancias significativamente bajas en el nucleo caliente de SgrB2(N). Ademés,
las temperaturas rotacionales derivadas de las moléculas observadas en NGC 253 son
considerablemente menores que las temperaturas tipicamente de > 70 K observadas
en los nucleos calientes. Incluso si los ntcleos calientes asociados a protoestrellas
masivas estan presentes en el medio interestelar nuclear de NGC 253, claramente no
dominarian la emisién molecular que observamos en el espectro de 2 mm de NGC 253.
Aunque el tamano angular del complejo de nubes moleculares de Sgr B2 se extiende
~ 18" (Scoville et al., 1975), la emisién de algunas de las moléculas complejas més
grandes, a saber, CHoCHCN, HCOOCH;3; y CH3CH,;CN, aparecen concentradas en
la direccién de Sgr B2(N) en una regién de ~ 5” (Miao et al., 1995), correspondientes
a 0.2 pc a la distancia de 8.5 kpc del Centro Galactico (Kerr, F.J. & Lynden-Bell, D.,
1986). Si tomamos éste como el tamafio tipico de un nucleo caliente y lo situamos
a la distancia de NGC 253, el didmetro angular observado serfa de tan solo < 0.02".
A causa del efecto de dilucién de la fuente en el haz del telescopio, la deteccién
de un tnico nicleo caliente del tamano de SgrB2(N) a la distancia de NGC 253
esta fuera del alcance del telescopio de 30 m y en general de cualquier telescopio de
antena unica. Seria necesario un gran numero de tales fuentes para poder observar
las huellas de la compleja quimica de los niicleos calientes asociados a protoestrellas
masivas.

La no deteccion de moléculas tales como CH3CN y HNCO en la Barra de Orion
indica claramente una baja abundancia relativa de estas especies respecto de las
demas moléculas observadas, lo cual no esta de acuerdo con las abundancias obser-
vadas en NGC 253. De igual forma, las abundancias relativas de SiO, SO,, CH30H,
CoH y NO aparecen ~ 1 — 2 érdenes de magnitud mas bajas en la barra de Orién
que en NGC253. Se observa una alta abundancia de los radicales hidrocarburos,
tales como CoH y C3Hy, en PDRs (Fossé et al., 2000; Fuente et al., 1993, 2003;
Pety et al., 2005). En ese contexto, es sorprendente ver como las abundancias de
CsoH y C3Hs,, utilizados comtinmente como trazadores de regiones de fotodisociacion,
muestran abundancias relativamente bajas en la PDR de Orion cuando se compara
no solo con NGC 253 sino con el resto de fuentes de comparacién exceptuando el
ntcleo caliente de Sgr B2(N). Las observaciones de la Barra de Orién se han tomado
de la posicién de maxima densidad de columna de Hy dentro de la Barra (Jansen et
al., 1995; Fuente et al., 1996), que no es la misma que la posicién donde se observa
la méxima abundancia de C3Hy (Fuente et al., 2003). Se observa que la contribu-
cién a la densidad de columna total de la posicion del maximo de emisién de C3H,
es menor que la del maximo de emisién molecular. Por lo tanto, se espera que la
abundancia molecular del maximo de emisiéon molecular (i.e. méxima densidad de
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columna de C3Hs) domine la emisién de PDRs en galaxias externas. De cualquier
forma, incluso tomando la posicién de maxima abundancia de C3Hy (hasta un orden
de magnitud mayor, Fuente et al., 2003), la abundancia relativa se acercaria a la
encontrada en NGC 253. Como resultado de esta comparacion, parece claro que la
quimica del medio nuclear de NGC 253 no esta dominado por la fotodisociacién.

En nuestra comparacion, los complejos de nubes oscuras TMC-1y L13/N tienen
en comun la bajas abundancias relativa de SiO, y en menor grado, de CH3OH.
El resto de especies se comportan de forma significantemente diferente en cada
fuente. SO5, HyS, HNCO y NO presentan bajas abundancias en TMC-1 mientras
que CyS v C3Hy parecen tener abundancias de hasta un orden de magnitud mayores.
Por otro lado, L134N presenta una alta abundancia de SO y relativamente bajas
abundancias de HC3N y CH3CCH. El patrén de abundancias definido por estas
dos nubes oscuras, claramente no sigue el encontrado en NGC 253. Adicionalmente,
incluso las temperaturas rotacionales derivadas en este trabajo, que en general son
un limite inferior a la Ti;,, son mayores que las temperaturas cinéticas tipicas (Tkin ~
10K) medidas en estos objetos.

La densidad de columna de Hy de SGR B2(OH) se ha estimado aproximadamente
como N(Hy) = 5102 cm™2 a partir de la dependencia de la densidad de columna
como funcién de la resolucién angular derivada para Sgr B2 (N) y (M) por Nummelin
et al. (2000). Las abundancias relativas de todas las especies medidas hacia este
complejo de nubes moleculares en el Centro Galactico parece reproducir el patrén
de abundancias en NGC 253 dentro de un factor ~ 5. La tinica especie claramente
deficiente en Sgr B2(OH) en comparacion con NGC 253 es ¢-C3H, pero esta molécula
solo se detecta de forma tentativa en NGC 253. Asi, la razén entre las abundancias
de cualquier especie en SgrB2(OH) es igual a la encontrada en NGC 253 en menos
de un orden de magnitud de error.

De forma similar a la comparaciéon estadistica presentada en el Capitulo 7 para
las galaxias seleccionadas, la Tabla 8.2 muestra el resultado de la comparacion de
las abundancias en NGC 253 y las medidas en las fuentes Galacticas seleccionadas.
El calculo de este parametro estadistico ha tenido en cuenta todas las abundancias
disponibles mostradas en la Tabla 8.1 siguiendo el mismo criterio aplicado en el
Capitulo 7. Ademds, debido a la incertidumbre en su detecciéon en NGC 253, la
molécula de ¢-C3H no se ha incluido en esta comparacion. La raiz cuadratica media
de la diferencia logaritmica apunta a la envoltura del complejo de Sgr B2 como la
fuente cuya complejidad quimica estd mas préxima a la de NGC 253. Si bien, las
abundancias observadas en la nube oscura LL134N parecen muy proximas a las de
NGC 253 (ver columna 3 en la Tabla 8.2), cuando se incluyen las moléculas para las
que solo disponemos de limites, la diferencias se ve significantemente incrementada,
alcanzando diferencias semejantes a las derivadas para TMC-1 o la Barra de Orién.

El acuerdo entre las abundancias relativas de practicamente todas las moléculas
medidas en NGC 253 y la nube de Sgr B2 constituye una notable y clara indicacion
de que el calentamiento y la quimica de la mayor parte del medio interestelar de la
region nuclear de NGC 253 estd dominado por los mismos procesos que afectan a
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Tabla 8.2: Comparacién estadistica de las fuentes Galacticas se-
leccionadas respecto de NGC 253.

Sin limites Con limites
Fuente AX  tms(AX) num. AX  rms(AX) num.
Sgr B2(N) 0.40 1.50 22 0.40 1.50 22
Sgr B2(OH) 0.07 0.40 16 -0.04 0.58 17
TMC-1 0.47 0.66 18 0.26 0.85 21
L134N 0.18 0.58 16 -0.00 0.76 18
Barra de Orién  -0.07 0.71 14 -0.28 0.85 17

¢ Estadistica calculada sin y con los limites superiores calculados
para las fuentes de comparacion. Ver el texto en el Capitulo 7 para
mas detalles.

las nubes en el Centro Galactico.

La envoltura molecular alrededor de la regién de formacion estelar de Sgr B2
estd formada por material relativamente denso y templado (ng, = 210°cm™® y
Tiin = 40 — 60K, de Vicente et al., 1997). Las altas abundancias de NH3, SiO y
CyH5O0H que se observan en la fase gaseosa de las nubes moleculares del Centro
Galactico se cree que es el resultado de la quimica que tiene lugar en los mantos
de granos de polvo y su posterior eyeccion hacia la fase gaseosa por rotura de los
granos debido a frentes de choque de baja velocidad (Flower et al., 1995; Martin-
Pintado et al., 1997, 2001). En el Centro Galactico, el origen de estos choques no
estd claro. Se ha propuesto que estos choques podian deberse a los choques a gran
escala asociados con las colisiones entre nubes debido a los movimientos orbitales
de las nubes moleculares en un potencial barrado (Hasegawa et al., 1994; Sato et
al., 2000), a la interaccién de las burbujas en expansién en regiones HII debido a
eventos de supernova y/o a los intensos vientos estelares de las estrellas wolf-rayet
(Sofue, 1990; de Vicente et al., 1997; Martin-Pintado et al., 1999) asociadas con un
brote de formacién estelar que tuvo lugar hace 107 anos (Rodriguez-Fernandez et
al., 2004; Rodriguez-Fernandez & Martin-Pintado, 2005).

8.4. Resumen y Conclusiones

La comparacion de la composicion quimica de nubes moleculares prototipo den-
tro de la Via Lactea a través de sus patrones de abundancias respectivos nos permite
establecer los mecanismos de calentamiento de fuentes de emision molecular extra-
galactica. En este Capitulo se han estudiado las abundancias relativas del niicleo con
brotes de formacion estelar en NGC 253 por comparacion con fuentes Galacticas.

Esta comparacién se fundamenta en las 28 moléculas y substituciones isotépi-
cas derivadas del analisis del barrido espectral de la banda de 2mm en NGC 253
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presentado en los Capitulos 2 y 3.

Los prototipos seleccionados de quimica de ntucleos calientes, regiones de foto-
disociacién y nubes oscuras presentan unos patrones de abundancias que difieren
apreciablemente del observado en NGC 253. Por el contrario, la quimica observada
en el complejo de nubes moleculares de Sgr B2 en el centro de la Galaxia, represen-
tados por las observaciones de la fuente Sgr B2(OH), se ajusta significativamente
a la composicién de la regiéon nuclear de NGC 253. Esta semejanza sugiere un ori-
gen semejante para estas abundancias observadas, lo cual implica un mecanismo de
calentamiento dominante comtun para el gas molecular de ambas fuentes. Asi, los
choques de baja velocidad a gran escala en los pocos cientos de parsecs centrales
de NGC 253 se apuntan como el mecanismo responsable del calentamiento y de la
quimica que dominan la emisién molecular en la regiéon nuclear de esta galaxia. De
igual forma que en el centro de la Galaxia, el posible origen de estos choques se
baraja entre los choques entre nubes debido a los movimientos orbitales en un po-
tencial barrado o los movimientos expansivos debido a las explosiones de supernovas

y vientos de estrellas masivas fruto de la intensa actividad de formacion estelar en
el brote nuclear de NGC 253.
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Capitulo 9

Deteccion de metanol en M 82

9.1. Introduccién

La emisién de la molécula de metanol (CH3OH) se observa en un amplio abanico
de condiciones fisicas en el medio interestelar tanto Galactico como extragalactico
(Menten et al., 1988; Henkel et al., 1987; Hiittemeister et al., 1997) y también en
cometas (Bockelée-Morvan et al. , 1991). Las abundancias relativas a Hy que se
observan en fase gaseosa oscilan desde unos poco ~ 107 en nubes oscuras (Ohishi
et al., 1992) y regiones de fotodisociacién (Jansen et al., 1995) hasta alcanzar ~ 1076
en los nucleos moleculares calientes (Sutton et al., 1995; Nummelin et al., 2000) y
en las nubes moleculares del Centro Galdctico (Requena-Torres et al., 2006). La
molécula de CH30H es, despues de la de HyO, el constituyente mas abundante de
los hielos interestelares (Allamandola et al., 1992). Se observan abundancias altas
de metanol relativo a HyO en estado sélido en objetos protoestelares tanto de baja
como de alta masa (Dartois et al., 1999; Pontoppidan et al., 2003). Las abundancias
de metanol observadas en estado sélido son entre 1y 4 érdenes de magnitud mayores
que las medidas en fase gaseosa (Ehrenfreund & Charnley, 2000; Schéier et al., 2002).
Este hecho, junto con las dificultades que encuentran los modelos de quimica en fase
gaseosa para producir abundancias fraccionales mayores que unos pocos 1079 (Lee
et al., 1996), apoya la idea de que las grandes abundancias medidas de metanol son
debidas a su inyeccién en la fase gaseosa via evaporacién y/o destrucciéon de los
mantos de hielo (Millar et al., 1991; Charnley et al., 1995).

La emision de metanol se ha detectado en varias galaxias, pero nunca en M 82
(Henkel et al., 1987; Hiittemeister et al., 1997). Debido al hecho de la molécula de
metanol se fotodisocia facilmente ante una radiacién UV, tal y como se observa
en las PDRs galacticas (Hartquist et al., 1995) y de acuerdo con lo expuesto en el
Capitulo 8, se esperarian bajas abundancias en M 82.

* * *

En este Capitulo se presenta la primera deteccion de CH3OH en la region nuclear
de M 82 (Martin et al., 2006b). Las abundancias fraccionales observadas de metanol,
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detectado en tres posiciones (Seccién 9.2), es mayor de lo que se esperaria si la
composiciéon molecular en el niicleo de M 82 estuviese exclusivamente dominada por
la quimica de regiones de disociacién. Este hecho indica la presencia de una fraccién
significativa de gas denso protegido de la radiaciéon UV en M 82. En la Seccion 9.3 se
discute el posible origen de la emisién de metanol en esta galaxia y en la Seccién 9.4.
La Seccién 9.5 presenta las principales implicaciones de la deteccién de metanol en
M 82.

9.2. Observaciones y resultados

Las observaciones se llevaron a cabo en Julio (3 mm) y Diciembre (2mm y 1 mm)
de 2004 con el telescopio de 30 m de IRAM. Se observaron tres lineas de metanol
a 96.7, 157.2 y 241.7 GHz. El tamano del haz telescopio a estas frecuencias es de
25"”,16"” y 10" respectivamente. Los tamanos del haz a 3, 2 y 1 mm, se representan en
las posiciones observadas superpuesto al mapa de alta resoluciéon de HCO (Garcia-
Burillo et al., 2002) en la Figura 9.1. Las observaciones se realizaron en modo wobbler
switched simétrico, con una distancia a la posicién de referencia de 4’ en azimut y
una frecuencia de 0.5 Hz. Se utilizaron el banco de filtros 512 x 1MHz para la linea de
3mm y los bancos de filtros 256 x4 MHz para las lineas de 2 y 1 mm. Los espectros se
calibraron utilizando un sistema de dos cargas. Las temperaturas de sistema fueron
de Tiys =~ 200 (3mm), 370 (2mm) y 630 K (1 mm) en escala Typ.

La posicién nominal de observacién es avjo000 = 09"55™51.9%, § yo900 = 69°40'47.1",
que corresponde aproximadamente al pico de emisién a 2.2um (Dietz et al., 1986;
Joy et al., 1987). Se realizaron barridos en cruz en modo continuo cada 2 horas en
fuentes puntuales, lo que asegura una precisién en el apuntado de ~ 3”.

Se observaron la posicion central y dos posiciones adicionales. Estas posicio-
nes que denominamos Noreste (NE a 413", +7.5”) y Suroeste (SO a —13", —7.5")
corresponden aproximadamente a los maximos de emisiéon de HCO observados en los
mapas interferométricos de Garcia-Burillo et al. (2002). La Figura 9.1 muestra me-
diante cruces, las posiciones hacia las cuales se realizé la observacion. En la posicion
central inicamente se ha observo el grupo de lineas a 3 mm.

La Figura 9.2 muestra los perfiles de las lineas observadas de CH30H y la Ta-
bla 9.1 recoge los parametros derivados de los ajustes Gaussianos a las lineas obser-
vadas en cada una de las tres posiciones. En la posicién central, la emisién presenta
el maximo a 290km s, lo cual sugiere que la mayor parte de esta emisién, recogida
por el haz de 25", estd dominada por la emisién del complejo NE. Hacia las otras
dos posiciones se observa que la anchura de linea de las transiciones a 3 mm son mas
anchas que las lineas a 2 y 1 mm. Esta diferencia se explica probablemente por el
mayor tamano del haz del telescopio a 3mm que esta detectando una componente
de emisiéon mas extendida. La baja velocidad radial de la transicién a 3mm en la
direcciéon de la posicion NE es un artefacto producido por un ajuste Gaussiano a
un perfil no Gaussiano. De hecho, la emision muestra el méximo a velocidades més
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Figura 9.1: Mapa de intensidades integradas de HCO(F = 2 — 1) en la region
central de M 82 extraido de Garcia-Burillo et al. (2002). La elipse en gris en la
esquina inferior izquierda muestra el tamano del haz sintetizado. La linea recta
discontinua muestra el eje mayor de la galaxia (P.A.=70°). Las posiciones se refieren
al centro dindmico de la galaxia, marcado con un cuadrado relleno. Los cuadrados
con linea discontinua muestra los 16bulos NE y SO de la emision molecular. Tres
cruces muestran las posiciones en que se ha observado la molécula de metanol, y
los circulos muestran el tamano del haz del telescopio de 30m de IRAM para las
transiciones de metanol a 3mm (linea discontinua), 2mm (linea punteada) y 1 mm
(linea continua).

altas que las derivadas en el ajuste. Por otro lado, las velocidades sistematicamente
mas altas que se observan en las transiciones a 1 mm se deben principalmente a la
superposicion de diferentes transiciones de metanol en la linea observada de forma
que la frecuencia de la transiciéon que se espera mas intensa, que se toma para el
ajuste, no es exactamente el centro de la emisién observada.

Con el objetivo de estimar el tamafio de la regién de emisiéon molecular, hemos
seguido el procedimiento utilizado por Mauersberger et al. (2003). Mediante el sua-
vizado de los mapas interferométricos de C'®0O J = 1 — 0 de WeiBet al. (2001a),
Mauersberger et al. (2003) corrigen datos previos de antena tnica de CS (Mauers-
berger & Henkel, 1989a) a una resolucién de 32”. A partir del factor de conversion
que se deriva para las lineas de CS J =3 -2, C*S J=2—-1y J=3—-2,taly
como se explica en la Seccion 3.2, podemos estimar un tamano de fuente equivalente
para el complejo SO de 6, ~ 12”. A lo largo de este Capitulo, se utilizarda un tamano
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Figura 9.2: Lineas de CH3OH observadas hacia tres posiciones en la region nuclear
de M 82. Los espectros, en escala Ty, han sido remuestreados a una resolucién
en velocidades de 20kms~!. Los ajustes Gaussianos derivados de estos perfiles se
muestran superpuestos sobre los espectros.
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Tabla 9.1: Parametros derivados de los ajustes Gaussianos a los perfiles
de metanol observados.

CH30H  Frecuencia [ Typdv Visk Avijp Typ rms”

(MHz) mKkms™  kms™?  kms™! mK mK
Complejo NE (+13",+7.5")

2, — 1,  96741.420 1070 (170) 285 (11) 128 (19) 7.8 25
Jo—J_1 157270.700 850 ( 70) 313(4) 82(8) 9.6 1.2

Sp — 4 241791.437 1010 (120) 335 (6) 93 (6) 10.1 2.2

241879.073 350 (100) 310 (10) 93 (0) 3.5 2.2
Centro (0”,0”)
2, — 1 96741.420 580 (190) 290 (20) 100 (44) 5.5 2.6
Complejo SO (—13",-7.5")

2, — 1 96741.420 1120 (180) 116 (8) 117 (24) 9.0 2.5
Jo—J_1 157270.700 670 (110) 113(6) 75(13) 84 2.0
Br—4p 241791.437 550 (120) 149 (8) 72(19) 72 2.6

nivel de ruido de los datos para una resolucion en velocidades de
20kms!.

a

medio de 12" en las tres posiciones para convertir las temperaturas de brillo de haz
principal mostradas en la Tabla 9.1 en densidades de columna de metanol prome-
diadas en la fuente. Este tamano esta de acuerdo con la extension de los complejos
moleculares que se observan en los mapas de alta resolucién de HCO (Garcia-Burillo
et al., 2002).

La Figura 9.3 presenta los diagramas rotacionales para las posiciones NE y SO
en los que la intensidad integrada ha sido corregida por la dilucién en el haz. Se
ha ajustado la emision de metanol en ambas posiciones observadas asumiendo la
presencia de dos componentes de temperatura. En el primero de los ajustes sélo
se han utilizado las transiciones a 3 y 2mm representadas en los diagramas por
cuadrados y circulos, respectivamente . Estas transiciones parecen trazar una com-
ponente de gas de baja excitacion con temperaturas T,y = 4 — 5K y densidades de
columna N[CH3;O0H] = 310cm ™2, semejantes en ambos complejos. En la posicién
central, en la que sélo disponemos de las transiciones a 3 mm, hemos asumido una
Tiot ~ 4.5K, puesto que no se han observado transiciones suficientes para aplicar
el método de diagramas de rotaciéon. Derivamos una densidad de columna un fac-
tor 2 menor que en las otras posiciones. Por otro lado, la segunda componente de
temperatura esta tradaza en el diagrama por las transiciones de 2 y 1 mm, repre-
sentadas estas ultimas por triangulos. Derivamos en este caso unas temperaturas de
rotacién mucho mayores de 15 y 21 K para las posiciones SO y NE respectivamen-
te. Observamos que el complejo molecular NE presenta una temperatura rotacional
significativamente mayor que la del complejo SO.

Para calcular la densidad de columna de hidrégeno molecular (N(Hz)) hemos
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Figura 9.3: Diagramas rotacionales para los complejos moleculares NE y SO.
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utilizado la transicién J = 2 — 1 de *CO observada por Mao et al. (2000) en la
posicién central y en dos posiciones localizadas en (10”,10”) y (-10”,-10"). Estas
posiciones estan tan solo a ~ 4” de las posiciones observadas en este trabajo, lo cual
significa que estan a una distancia menor que la mitad del tamano de nuestro haz
a 1mm. Se ha utilizado el factor de conversién N(Hy) = 3.310%cm21(**CO,_,)
(Mauersberger et al., 2003).

La Tabla 9.2 presenta un resumen de los parametros fisicos determinados en cada
una de las tres posiciones observada.

9.3. El origen de la emisién de metanol en M 82:
Fotodisociacion en nubes moleculares con
estructura nucleo-halo

La abundancia fraccional de metanol derivada teniendo en cuenta las dos compo-
nentes (de alta y baja excitacién) es de ~ 4 x 1079, semejante en las dos posiciones
observadas (ver Tabla 9.2). Este abundancia es aproximadamente un factor 5 — 10
mayor que el valor de 0.5 —1 x 107 que se encuentra en las regiones de fotodisocia-
ci6n en la Galaxia tales como la Barra de Orién (Jansen et al., 1995; Johnstone et.al,
2003). Esto sugiere la existencia de procesos adicionales ademés de la fotodisociacion
responsables de las altas abundancias de metanol en M 82.

Incluso las predicciones méas favorables de los modelos de quimica en fase gaseosa
no son capaces de reproducir abundancias de metanol por encima de unos pocos 10~
(Lee et al., 1996). Unicamente los modelos en los que se tiene en cuenta la inyeccién

Tabla 9.2: Densidades de columna promediada en la fuente, temperaturas
rotacionales y abundancias fraccionales de metanol derivadas en M 82.

Posicién I(lchJ:2_1>a N(Hg)b N[CHgOH]b Trot [CHgOH]/[Hg] D(Hg)c

(") (Kkms™) 10?2cm™2 10%cm—2 (K) (1079) (cm™3)
27 5.0+0.1 3.2 5.3—5.410*
(+13,47.5) 589 8:5 { 75 2141 09  5.7—1.6100
(0,0) 59.8 8.6 15 45 1.7

_ 4
(-13,-7.5) 69.0 9.9 { 29 43£01 2.9 4.1-4.210

5.9 15£1 0.6 2.2 —1.110°

* De Mao et al. (2000) para un tamano de haz de 22".

b Densidad de columna promediada en la fuente asumiendo una extensién de la
emisién de 12”.

¢ Asumiendo una Ti;, = 30 — 100 K. Los coeficientes colisionales se extrajeron de
(Pottage et al., 2004).
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de metanol desde los mantos helados en la fase gaseosa son capaces de producir tales
abundancias a gran escala (Millar et al., 1991; Charnley et al., 1995). La evaporacion
puramente térmica de los hielos en el medio nuclear de M 82 es improbable debido a
la baja temperatura del polvo medida (T3 ~ 50 K, Negishi et al., 2001), que esta por
debajo de la temperatura critica sobre la cual la evaporacion de los mantos helados
se hace importante (T > 100 K, Isobe, 1970). Semejante a lo que ocurre en el brote
de formacion estelar en NGC 253 y en las nubes del centro Galactico, los choques de
baja velocidad en los complejos de nubes moleculares parecen ser los responsables
més probables de la inyeccién de alcoholes en la fase gaseosa (Martin-Pintado et al.,
2001; Requena-Torres et al., 2006).

Sin embargo, la abundancia de otras moléculas como el amoniaco, también eyec-
tado de los mantos de granos (Flower et al., 1995) y facilmente fotodisociado como
el metanol (ver Fuente et al. (1990); Batrla & Wilson (2003) y Tabla 9.3), es mucho
menor en M 82 que en otras galaxias como NGC 253 o Maffei 2. La Tabla 9.4 presen-
ta una comparacion de las densidades de columna de CH3OH y NHj en el 16bulo SO

Tabla 9.3: Energias de disociacién y parametros de las reac-
ciones de fotodisociacion de CH3OH y NHj

Enlace Egis (eV) @
C-O 4.0
C-H 4.4
O-H 4.7
CH30H Reaccion © « v
CH,O0H + v — OH + CHj 60x10 0 1.8
CH,OH + v — H,CO + H, 6.0x 10710 1.8
CHgoH +v— H3C0+ +H+e 13x 10_10 2.6
CH30H + v — CH30H™" + e~ 1.3x 107 26
Enlace Egis (V) ?
N-H 4.35
Reaccion ¢ « ~y
NHs NH; + NH + H 10
3 Y — + Hy 3.3 x 10 1.8
NH3+’7HNH2+H 1.1 x 10_9 1.8
NH; +v — NHj + e~ 1.8 x 10710 2.7

* Bauschlicher et al. (1992).
b Compton et al. (1969).

¢ Reacciones extraidas de la base de datos para astroquimica

de UMIST (Le Teuff et al., 2000).

El ritmo de fotodisociacién viene expresado como:

k(T) = a x exp(—yAy)[s™'].

154



CAPITULO 9. METANOL EN M 82 9.3. ORIGEN

de M 82 con las observadas en las galaxias con brote de formacién estelar NGC 253
y Maffei2. Mientras que la razén [CH3OH]/[NHj3| total es semejante en NGC 253
y Maffei2, la razén de abundancias total en M 82 es un factor 5 mayor que en las
otras galaxias. Cabe destacar que si se considera que la emisién de amoniaco tiene su
origen en la misma region que la componente de alta densidad de metanol, entonces
la razén de abundancias [CH3OH]/[NHs] es semejante a la medida en NGC 253 y
Maffei 2. Esta aproximacién es lo que en la Tabla 9.4 se denota como Nicleo.

El escenario resultante de las observaciones de metanol en M 82 indica la pre-
sencia de un estructura ntcleo-halo en las nubes moleculares en la regién nuclear de
M 82 con un contraste de densidad relativamente grande. De esta forma, los nicleos
de alta densidad en estas nubes permanece protegido de la radiacion UV de for-
ma que las abundancias de NH3 y CH30H no se ven afectadas por esta radiacién,
reflejando la razon de abundancias tipica que encontramos en otras galaxias con
brote de formacion estelar. Por el contrario, la radiacion UV incidente penetra mas
profundamente en el halo, calentando y fotodisociando ambas moléculas. Asi pues,
uno encuentra una gran razéon entre las abundancias de metanol y amoniaco como
resultado de una quimica de alta temperatura y de la ligeramente diferente seccién
eficaz de fotodisociacién entre ambas moléculas (Le Teuff et al., 2000). El estudio
de Viti et al. (2002) sigue la evolucién quimica completa de un nicleo en colapso
afectado por choques de baja velocidad y radiacion UV disociante. En primer lugar
el choque eyecta las moléculas que han sido previamente formadas y atrapadas en
la superficie de los granos de polvo en la fase de colapso. Este material es entonces
calentado y fotodisociado por la radiacién UV. A pesar de que las condiciones en
el nicleo en colapso son diferentes que en las nubes moleculares en el nicleo de
M 82, el modelo nos da una idea de la evolucion de las abundancias de las moléculas
de metanol y amoniaco desde los ntcleos protegidos de la radiaciéon UV, domina-

Tabla 9.4: Razén Metanol/Amoniaco en galaxias con brote de
formacién estelar.

M&2¢ NGC253% Maffei?2
Total Halo® Nucleo€
N[CH;0H] 34.9 29 5.9 83 33
N[NH;] 4 36 < 36 < 36 440 140
[CH30H]/[NH3]  0.97 > 0.81 2>0.16 0.19 0.24

Densidades de columna en unidades de 10®2cm™2

@ Datos en el l6bulo SO.

b Incluyendo ambos 16bulos.

¢ Asumiendo que la mayor parte de la emision de NH3 procede de
la componente de alta densidad.

4 Datos de Weil et al. (2001b); Mauersberger et al. (2003)
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dos por la eyeccién de los granos, hasta el halo de baja densidad dominado por
la quimica de fotodisociacién. Tal y como muestran los resultados de su modelo
de alta temperatura (ver Figura4 de Viti et al., 2002), en el ntcleo de las nubes,
tras la eyeccion de las moléculas desde los granos, la abundancia de amoniaco es
mayor que la de metanol en mas de un orden de magnitud, semejante a lo que se
observa en NGC 253 y en el “nicleo”de las nubes en M 82. En cambio, a medida
que la radiacién UV afecta al gas, la razén [CH;OH]/[NHj| se incrementa hasta el
punto de que, tras alrededor de cien anos, la abundancia de metanol es un orden
de magnitud mayor que la de amoniaco. La tendencia predicha por el modelo para
la razén de abundancias es consistente con la idea de que las nubes moleculares
en M 82 tienen un ntcleo de alta densidad con relativamente grandes envolturas de
baja densidad cuya quimica estd dominada por la radiacién disociante. De hecho,
Mao et al. (2000) sugieren que la mayor parte de la emision de CO de la regién
nuclear de M 82 procede de un medio inter-nebular fragmentado de baja densidad
iluminado por radiacién UV, probablemente asociado con la componente de baja
excitacién observada en metanol.

9.4. La distribuciéon a gran escala de metanol en
la regién nuclear de M 82

Los mapas de alta resolucién de en diferentes lineas moleculares en 1C 342 (Meier
& Turner, 2005) muestra una clara diferencia en la localizacién entre las regiones de
fotodisociacién, en la region nuclear mas interna, y las regiones afectadas por choques
a gran escala, situadas a lo largo de la estructura de brazos espirales circunnuclear.
La imagen de los parsecs centrales de M 82 parece completamente diferente. La emi-
sion de metanol parece seguir la estructura en doble 16bulo observada en todas las
moléculas, que ha sido interpretado como un anillo molecular nuclear (Weliachew
et al., 1984; Nakai et al., 1987) con una depresién en la regién central. La obser-
vaciéon de moléculas consideradas como trazadoras de PDR muestra una emision
apreciable en la region central ademdas de la estructura lobular (Garcia-Burillo et
al., 2002; Fuente et al., 2005). Por el contrario, la emisién de metanol en M 82 parece
completamente concentrada en los lobulos a ambos lados del niicleo puesto que la
linea observada en la posicion central se puede explicar como parte de la emision
procedente principalmente de la concentracion NE.

Por ltimo, si la emisién de metanol procedente de las regiones mas densas de
M 82, protegidas de la penetrante radiacién UV, representa los lugares de formacién
estelar reciente y/o actual, la baja densidad de columna medida en esta componente
sugiere que el material de alta densidad del que dispondra M 82 para formar estrellas
en el futuro sera menor que en otras galaxias como NGC 253 y Maffei 2.
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9.5. Resumen y Conclusiones

La deteccién de metanol en tres posiciones dentro de la regién nuclear de M 82
revela un escenario diferente al trazado por el resto de moléculas observadas en
esta galaxia con brotes de formacion estelar. Si bien el principal mecanismo de
calentamiento observado en M 82 es el debido a la radiacion UV procedente de las
estrellas formadas en el brote, las abundancias fraccionales de CH30OH observadas
son mayores de lo que se espera si la emisién de metanol proviene exclusivamente
de regiones de fotodisociacion. Una emisién semejante a la observada sélo puede
explicarse si el medio se enriquece de metanol a través de su eyeccion procedente de
los mantos de granos de hielo.

Se derivan dos componentes de metanol, una componente densa y fria (T}o ~
5K y nu, ~ 10*cm™2), responsable de la mayor parte de la emisién de metanol
observada, y otra mas densa y caliente (T,o; ~ 20 K y ng, ~ 10°cm™2). Esta ultima
componente estaria cerca de la termalizacién si consideramos una Ti;, ~ 30K tal y
como se deriva de la emisién de NH3. La comparacién con moléculas que también
se fotodisocian facilmente como NH3 muestra un exceso en la razén CH3OH/NHj3
observada en M 82 comparada con la que se deriva en otras galaxias con brotes de
formacién como NGC 253 y Maffei 2.

Las abundancias de metanol observadas en M 82 se entiende en un escenario en el
que el gas interestelar de M 82 se encuentra fragmentado en complejos de pequenas
nubes moleculares iluminadas por la radiacién UV dominante, constituyendo regio-
nes de fotodisociacion en su superficie, pero con un ntcleo denso protegido de esta
radiacion y con unas caracteristicas fisico-quimicas semejantes a las encontradas en
otras galaxias con brotes de formacion. De esta forma, la emisién de metanol es-
tarfa trazando la componente de gas molecular donde tienen lugar los fenémenos
de formacién estelar presente o reciente. Como consecuencia, la relativamente baja
densidad de columna derivada implicaria una escasez de material disponible para
la formacion estelar futura respecto del material disponible en otras galaxias con
brotes de formacion.

Dentro de la region nuclear de M 82, la emisiéon de metanol se concentra ex-
clusivamente en la estructura de doble l6bulo con una depresion central, donde los
movimientos orbitales de las nubes de gas alrededor del nticleo galactico propiciarian
la eyeccion del metanol de los granos por efecto de los choques entre nubes.
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Capitulo 10

Prototipos de quimica en el
Centro (Galactico

10.1. Introduccion: El Centro Galactico

El medio interestelar molecular en la region central de nuestra Galaxia es clara-
mente diferente del encontrado en el disco Galactico. Las nubes moleculares dentro
de los ~ 8° alrededor del centro Galactico se diferencian de las nubes oscuras ,frias
y densas, y de los entornos moleculares templados y menos densos alrededor de las
regiones HII del disco. En promedio, el ISM en los ~ 500 pc centrales de la Galaxia,
denominado la Zona Molecular Central (CMZ, Morris & Serabyn, 1996), es més
denso, caliente y afectado por una mayor turbulencia, indicado esto tltimo por las
grandes anchuras de las lineas observadas, que el de los complejos de nubes molecu-
lares que encontramos en el disco (Dahmen et al., 1998). Dentro de un drea de unos
pocos cientos de parsecs, las nubes del centro Galactico concentran el ~ 10 % de la
masa de gas neutro total de toda la Galaxia (Giisten, 1989). Obscurecido en el rango
optico por el plano Galactico, las observaciones de la region del centro Galactico se
realizan principalmente desde las ondas de radio al infrarrojo y de nuevo a altas
energias.

La presencia de una barra estelar en la region central de la Via Léactea, sugerida
para explicar los movimientos no circulares de las nubes de HI (de Vaucouleurs,
1964b; Peters, 1975), se confirma por las observaciones de la dindmica del gas y las
estrellas (e.g., Binney et al., 1991; Blum, 1995), el brillo superficial del bulbo (e.g.,
Blitz & Spergel, 1991), y el conteo de estrellas luminosas (e.g., Nakada et al., 1991).
La barra se extiende al menos hasta el radio de corrotacion, a unos 2.4 kpc, con una
masa total de (1 — 3) 101° M, y orientada aproximadamente 15° — 40° respecto de
la direccion Sol-Centro Galactico con el lado més cercano hacia longitudes positivas
(Morris & Serabyn, 1996) Existen evidencias de estructuras no axi-simétricas a
menor escala (Nishiyama et al., 2005, y referencias en su interior).

La estructura de la Zona Molecular Central se traza de forma més precisa a
través de las observaciones de alta resolucién de CO y sus is6topos (e.g. Bally et al.,
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1987; Dahmen et al., 1997). A diferencia del medio interestelar que encontramos en el
interior del anillo molecular de 4 kpc, ocupado por una mezcla de material molecular
y atémico, dentro de un radio de ~ 200 pc, el medio es en gran medida molecular,
con altas densidades (n 2> 10%cm™) y elevados factores de llenado volumétricos
(f > 0.1), en el que se concentra una masa de gas de (5—10) 107 M, (ver referencias
en Morris & Serabyn, 1996). Tales densidades de gas son necesarias para soportar
las fuerzas de mareas a las que se ven sometidos las nubes de gas en esta regién
(Giisten & Downes, 1980)

La regién comprendida dentro del medio kiloparsec central de la Galaxia alberga
una amplia variedad de fenémenos muy energéticos tinicos que tienen lugar en escalas
desde estelares hasta de varias decenas de parsecs (ver Morris & Serabyn, 1996;
Bélanger et al., 2006, para una revisién). Estos procesos energéticos, generados en un
medio con condiciones fisicas extremas, posiblemente sean comunes a otros ntucleos
galacticos. Dada su proximidad, el Centro Galactico representa un laboratorio iinico
para la astronomia moderna.

En este Capitulo se presentan las observaciones de los barridos espectrales en la
banda de 2 mm realizados en 13 posiciones de la regién del centro de la Via Lactea
(Seccion 10.2). Se presenta una breve descripcién de las fuentes seleccionadas en la
Seccion 10.3. De estas observaciones se ha extraido las transiciones y las abundan-
cias derivadas de las 20 especies principales observadas en el barrido espectral de
NGC253 (Seccién 10.4). A lo largo de la discusién presentada en las Seccién 10.5 se
pretende establecer el potencial de estas observaciones como prototipos de quimica
para el estudio de fuentes extragaldcticas. En la Seccion 10.6 se trata de establecer
cuales son las especies moleculares mas contrastadas en los diferentes ambientes mo-
leculares observados en el Centro Galactico para ser utilizadas como diferenciadores
quimicos fuera de la Galaxia.

10.2. Observaciones

Las observaciones de las posiciones seleccionadas en el Centro Galactico (ver
Figura 10.1) se llevaron a cabo en el telescopio de 30m de IRAM. Se realizé un
barrido de frecuencias en la banda atmosférica de 2 mm, cubriendo el rango espectral
entre 128.5 y 175.5 GHz, semejante al cubierto en el barrido espectral de NGC 253
(Capitulo 2). La Tabla 10.1 resume las frecuencias cubiertas en cada una de las
campanas de observacién necesarias para completar el barrido en cada una de las
13 fuentes observadas. Las posiciones nominales de observacion se detallan en la
Tabla 10.2 con la excepcién de SgrB2M en la que se observaron las posiciones
(0”,0"), (20”,1007),(—40",0") y (20”,—180") y de SgrA* donde no se observé la
posicién central sino las posiciones (—30",—30") y (37”7,277"). La observacién de
fuentes de punteria cercanas cada ~ 120 minutos proporcioné una precision en el
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Figura 10.1: Posiciones observadas del Centro Galactico (cuadrados vacios) y po-
siciones de referencia utilizadas (circulos rellenos). En escala de grises y contornos
se muestra una regién seleccionada de la emisién de *CO J = 1 — 0 en la regién
central de la Galaxia (Bally et al., 1987).

apuntado del telescopio de ~ 3” semejante a la conseguida en la observacién de
NGC 253.

Debido a la extensa emisién molecular en la regién del centro galactico, se uti-
liz6 el modo de observacion position switched simétrico. Este modo de observacion
requiere el movimiento periédico del telescopio completo entre la fuente observada
y una posicion de referencia libre de emisién. El modo simétrico supone una secuen-
cia de observacién de la forma referencia-fuente-fuente-referencia, de forma que se
minimiza el tiempo perdido en el movimiento del telescopio. Durante la observacién
se repitidé esta secuencia dedicando 60 segundos en cada una de las cuatro fases.
Mediante la exploracién de los mapas de *CO en la regién del Centro Galdctico de
Bally et al. (1987), se seleccionaron tres posibles posiciones de referencia libres de
emisién (senaladas con circulos rellenos en la Figura 10.1). Las coordenadas galdcti-
cas y ecuatoriales (B1950) de estas posiciones se presentan en la Tabla 10.3. Con el
fin de comprobar que estas posiciones estdn ciertamente libres de emision, se tomo
un espectro de la linea CS J = 3—2 en 146.9 GHz en modo frequency switched (para
evitar la necesidad de una fuente de referencia adicional) integrando 8 minutos en
cada una de estas posiciones. No se observa emision de esta linea, que es la mas
intensa que se espera en la banda de 2mm, a un nivel de ruido de ~ 150 mK. En la
Tabla 10.2 se muestra la posicién relativa en segundos de arco de las posiciones de
referencia respecto de las posiciones observadas. Se escogié la posicién de referencia
para cada fuente (en negrita en la Tabla 10.3) en funcién de su menor distancia a la
fuente con el fin de minimizar el tiempo perdido por el movimiento del telescopio y
las ondas estacionarias producidas por la diferencia de masa de aire observada entre
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la fuente y la posicion de referencia.

De forma semejante a la observacién del barrido espectral de NGC253 (ver
Capitulo 2 para obtener detalles adicionales) se sintonizaron los dos receptores a
2mm en frecuencias adyacentes con un solapamiento de 100 MHz.

Se utilizaron como espectréometros los bancos de filtros 256 x4 MHz y el 1024 x 1 MHz.
El banco de filtros de 1 MHz se utilizé en paralelo con el 4 MHz para obtener un
espectro de mayor resolucién, pero la imposibilidad de cubrir los 2 GHz de los dos
receptores a 2mm hizo necesario la conexion del este banco de filtros alternativa-
mente entre ambos receptores en el transcurso de la observacién. Por este motivo,
los datos procedentes del banco de filtros de 1 MHz nos proporciona una resolucién
cuatro veces mayor con la mitad de tiempo de integracion.

La Figura 10.4 muestra el espectro compuesto resultante para cada una de las
fuentes con la resolucion original de 4 MHz. La intensidad se presenta en escala de
temperatura de haz principal Typ (K). La calibracién de los datos se realizé mediante
el sistema estandar de doble carga descrito en el Capitulo 2.

Debido a la baja declinacion del Centro Galactico, las fuentes tan solo se observan
sobre una elevacion de 20° durante menos de cuatro horas al dia. Se dedicé un tiempo
de integracion de 8 minutos para cada una de las posiciones en la nube molecular de
Sgr B2 mientras que en el resto de posiciones se dedicaron 16 minutos. Esto supone
un tiempo total de ~ 160 minutos de integracion en las 13 fuentes.

Tabla 10.1: Campanas de observaciéon necesarias para com-
pletar el barrido espectral de las fuentes del Centro Galéctico.

Campana Fechas Frecuencias (GHz)

2003 5 Ago. — 7 Ago.  129.05,130.0 — 132.7, 140.4

14 Ago.— 17 Ago. 133.6 — 139.7

14 Sep. 141.2 — 142.2
2004 7 May. 161.5,168.7

12 May.— 14 May. 143.1 — 145.8

14 Jul. — 20 Jul.  146.7 — 158.3

22 Dic. — 25 Dic.  159.2 — 166.0

28 Dic. 157.4 — 158.3
2005 11 May. 150.2 — 151.1

13 May. 166.9 — 167.8

18 Sep. — 19 Sep.  172.3 — 175.0

4 Oct. 170.5 - 1714

19 Oct. — 20 Oct. 170.5 —171.4

31 Oct. 169.6
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10.3. Descripcién de las fuentes

A continuacién se describen las fuentes que se han seleccionado como prototipos
de diferentes tipos de quimica dentro de la regiéon central de la Via Lactea.

10.3.1. SgrB2

Sgr B2 representa un caso relativamente extremo de nube molelar gigante muy
masiva en la que esta teniendo lugar un pequeno brote de formacién estelar con una
alta luminosidad de ~ 107 L, (Lis & Goldsmith, 1990). Esta nube molecular gigante
constituye junto con Sgr Bl y G0.6-0.0 el complejo de nubes moleculares de Sgr B,
considerado el mayor complejo molecular y una de las regiones mas estudiadas de la
Via Lactea. La nube de Sgr B2, con una masa total de ~ 7 10% M, esta formada por
una componente central densa, la nube principal de ~ 5 — 10pc de diametro, con
una densidad media relativamente alta de n(Hy) = (3—30) 10%cm™ y una envoltura
extensa de ~ 45pc de didmetro con una densidad media de n(Hy) = 510%cm™
(Scoville et al., 1975; Irvine et al., 1987; Lis & Goldsmith, 1989, y referencias en su
interior).

A lo largo de la direccién norte-sur encontramos tres nicleos de formacién estelar
dentro de la nube principal, a saber Sgr B2 Norte, B2 Medio y B2 Sur, (denotados N,
M y S respectivamente y situados tal y como ser representa en la Figura 10.2), sien-
do los dos primeros, las regiones mas luminosas de esta nube molecular. Sgr B2 (N
y M) contienen varias regiones HII compactas y ultracompactas, nicleos calientes y
emisién méser en OH, HyO, HoCO y SiO (ver referencias en de Vicente et al., 1997).
El niicleo denso de Sgr B2(M) tiene una luminosidad de (1—2) x 107 L con una den-
sidad maxima de Hy de ~ 3 10* M, mientras que Sgr B2(N) presenta luminosidades
significativamente menores de ~ 10% Ly, (Lis & Goldsmith, 1990). Sgr B2(S), me-
nos luminoso que los anteriores, también muestra regiones HII compactas y emisién
maser. Junto con OMC-1, en la regién de Oridn, los ntcleos calientes del complejo
molecular de Sgr B2 son las fuentes mas ricas en cuanto a deteccién de lineas mo-
leculares, hecho que se refleja en los numerosos barridos espectrales realizados en
estas fuentes (ver referencias en la Tabla 2.1).

Alrededor y envolviendo estas regiones de formacién estelar masiva, encontra-
mos una envoltura de material molecular templado (40 — 80K) y denso n(Hs) =
210°cm~3. La densidad de esta envoltura sigue un perfil decreciente en la forma

Tabla 10.3: Coordenadas de las posiciones de referencia.

Nombre 1 b Q1950 Br950

REF1 0.69 0.22 17"43™m14.45 —28°12/50.5"
REF2 -0.25 -0.25 17h42m48.95 —29°15'39.1”
REF3 0.65 0.2 17M43™13.4°5 —28°15'30.9”
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Figura 10.2: Mapa de la emision de
HC3N observada en la region de Sgr B2.
Sobre ella se representan con triangulos y
de norte a sur las posiciones de los ntcleos
calientes Sgr B2 N, M y S. Los cuadrados
representan las posiciones observadas en
la envoltura que, respecto de Sgr B2(M),
se encuentran a las distancias (20”,100”),
(—40",0") y (20", —180"). Figura modifi-
cada de de Vicente et al. (1997).
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n(Hy) = 2.96 10°cm3(r/pc) %87 en la regién de 1 a 8 pc (de Vicente et al., 1997).
La Figura 10.2 muestra las posiciones que se han seleccionado dentro de esta envol-
tura.

10.3.2. Sgr A*

Dentro del complejo molecular de Sgr A, en la regién central de la Via Lactea,
Sgr A* domina la dindmica gravitacional en los parsecs centrales de la Galaxia (ver
Melia & Falcke, 2001; Maeda et al., 2002, para una descripcién reciente de esta
regién). Esta fuente compacta de radiacion sincrotrén se sitia en lo que se considera
el centro dindmico de la Galaxia. A partir del estudio de la dindmica de las estrellas
que orbitan a su alrededor, se deriva una masa ~ 2.510°M encerrada dentro de
los ~ 0.015 pc del nicleo, que se asume como prueba de la presencia de un agujero
negro supermasivo en el nicleo de la Galaxia (Genzel et al., 2003, y referencias en
su interior).

El medio del parsec central de la Galaxia, en el que Sgr A* esta embebido, con-
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Figura 10.3: Mapa de la emisién del continuo a 6 cm en la region central de la Via
Lactea (Yusef-Zadeh & Morris, 1987b). En ella se senalan los principales ctimulos
estelares (Cumulo Central, del Quintuplete y del Arco) con estrellas en la posicién
central de los mismos. Superpuestos, se representan las posiciones observadas en
este trabajo con puntos negros y sus correspondientes etiquetas. Ademads se senalan
algunas posiciones caracteristicas, A-D y H1-H8 en la nomenclatura de Yusef-Zadeh
& Morris (1987b) y los Filamentos E1 y E2 de Morris & Yusef-Zadeh (1989). Figura
modificada de Cotera et al. (1999).

tiene un plasma a una temperatura de kT~ 1.3keV y emite un resplandor en rayos
X facilmente detectable por Chandra (Baganoff et al., 2003). Tal y como muestran
las observaciones de Rockefeller et al. (2004), esta emisién solo se puede entender
como resultado tanto de interacciones entre los vientos de las estrellas Wolf-Rayet y
O/B dentro de los ~ 10" centrales alrededor del agujero negro supermasivo central.

Este medio esta vinculado a un disco circunnuclear (CND, dentro de un radio de
~ 2 — 3pc). La posicién de observacién (—30”, —30") se ha seleccionado de forma
que sea una posicién caracteristica al borde del CND. Esta regién esta fuertemente
influenciada por la radiaciéon de las estrellas del cimulo central. Por otro lado, la
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posicién (37”,277") se encuentra en la direccién de la nube compacta detectada
en los mapas de CO de Oka et al. (1998) en la posicién (I,b)~ (40202, —-0°02). A
unos 5 al este de Sgr A*, destaca por presentar una gran anchura en velocidades
(Av > 100kms™1) y un tamano compacto (~ 3 x 4pc?). Esta nube pudo haber
sido acelerada, calentada y comprimida por una serie de choques de supernovas
que tuvieron lugar en los tltimos (3 — 5)10%anos (Oka et al., 1999). Las nubes
compactas observadas no estan vinculadas gravitacionalmente ni confinadas por
una presion externa en el bulbo Galactico, por lo que se supone que son estructuras
de naturaleza transitoria con vidas de ~ 10° afios. De no ser asi, la frecuencia con
que se observan requeriria que se formen este tipo de nubes de forma continua.
Las dos posiciones observadas alrededor de Sgr A* se representan con circulos en la
Figura 10.3

10.3.3. S+40.24 4 0.01

Situada en la estrecha cresta de polvo observada en la emisién de continuo (e.g.
Lis & Carlstrom, 1994, a 800 1) que aparentemente conecta la regién de SgrB1 y la
fuente de radiocontinuo S+0.18 — 0.04 en la region del Arco, esta posicion coincide

con uno de los maximos de emisiéon de NH3 observados en los mapas de Gilisten et
al. (1981).

10.3.4. M-+0.83 —0.18

Dentro del complejo molecular de Sgr B, M+-0.83 — 0.18 se ha seleccionado como
de entre las fuentes estudiadas por Hiittemeister et al. (1998). En su estudio, esta
fuente se destaca por presentar una emisién de SiO procedente de una componente
de gas moderadamente denso y frio.

10.3.5. M-0.02-0.07y S—0.11 —0.08

Estas nubes, cuyas posiciones se representan en la Figura 10.3, forman parte del
complejo molecular de SgrA y se refiere a ellas como las nubes de +50kms=! y
+20kms™!, respectivamente. La primera de ellas es la regién en la que tuvo lugar
hace ~ 5 10%* anos la explosién de supernova que originé el complejo Srg A Este, una
fuente de radiacion sincrotréon con forma de cavidad de remanente de supernova que

aparece comprimida por efecto de la misma.

10.3.6. S+0.18 —0.04

La fuente de radio e infrarrojo S+0.18 — 0.04, perteneciente también al complejo
de Sgr A, esta situada en la region del Arco de emision de radio-continuo. Las ob-
servaciones del continuo radio con el VLA muestran que esta fuente esta compuesta
por una estructura estrecha, en forma de hoz superpuesta sobre los largos filamentos
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lineales del Arco (Yusef-Zadeh et al., 1984). Esta razén hace que también se conozca
a esta fuente como La Hoz (The Sickle). Mientras que los filamentos del Arco son
emisores sincrotrén no térmicos, aparentemente embebidos en un plasma térmico
no uniforme (Yusef-Zadeh et al., 1986), S40.18 — 0.04 aparece en la interseccién de
estos filamentos y el plano Galédctico orientado aproximadamente perpendicular a
los mismos. Segun las imégenes radio a 6 cm de alta resoluciéon, ambas estructuras
parecen estar interaccionando (Yusef-Zadeh & Morris, 1987a).
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169



10.3. FUENTES CAPITULO 10. PROTOTIPOS CG

Sgr B2(M) (0”,0")

T
I \
s
7 T o
0 L 1
o <
- ™~
- — ~ -
©
'e]
r N o
o - 1
N
2 N
- o -
— —
L . N ]
I oI
o = | ==
< <
© ~
3 -3
Q c c
0 g 9
-2 - =]
o o
® o}
L - bt bt
L Lo
PR _ -
© 7
9} 4}
L _ o 4
0
r N o
o | |
o 00
— ©
- — © =
0
n
7 T o
o | =
o ©
- «©
- — « -
o
's]
r N o
[ <
©
1 1 1 1 1 1 | | | Il Il 1 | | -
fe] o

10
10
5
0

Figura 10.4: (Continuacion).

170



CAPITULO 10. PROTOTIPOS CG 10.3. FUENTES
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Sgr A* (37", 277")
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Sgr A* (37", 277")
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10.4. Abundancias moleculares en el CG

Debido a la complejidad fisico-quimica de los nicleos calientes Sgr B2(M) y (N),
las observaciones en estas posiciones presentan numerosas dificultades al analisis
presentado en este Capitulo. En primer lugar la extremadamente rica emisién mo-
lecular, sobre todo en el caso de Sgr B2(N), produce que en gran parte del espectro
estemos limitados por la confusién debido al gran ntimero de transiciones molecu-
lares de baja intensidad. Las transiciones moleculares se ven solapadas entre ellas
hasta tal punto que, en muchos casos, es imposible encontrar regiones del espectro
libres de emisién molecular que permita establecer una linea de base para ajustar la
emisién del continuo. De cualquier forma, la resolucion espectral utilizada en las ob-
servaciones no es la éptima para poder separar lineas solapadas, teniendo en cuenta
la anchura de las lineas en estas fuentes. Por si fuera poco, las lineas méas intensas del
espectro, sufren de fendémenos de autoabsorcién provocado por la presencia de una
envoltura de material molecular de menor excitacién en la que los ntcleos calientes
estan embebidos. En el caso de SgrB2(M) y (N), las lineas que se generan delante
de las fuentes de radiocontinuo también se observan en absorcién. Por estas razones,
las posiciones observadas en estos ntucleos calientes no han sido incluidas ni en el
andlisis ni en la comparacion expuestas en este Capitulo.

Como resultado de los barridos espectrales en las posiciones observadas, se han
extraido todas las transiciones presentes en la banda de 2 mm de las 20 especies mo-
leculares, escogidas por ser las mas brillantes del barrido espectral de NGC 253. Se
realizaron ajustes Gaussianos a todas ellas, de forma semejante a como se explica
en el Capitulo 2 para el barrido de la galaxia NGC253. A diferencia de este, los
fenémenos de solapamiento son mucho menos frecuentes, salvo en el caso de transi-
ciones con estructura hiperfina y moléculas con grupos de transiciones muy cercanas
en frecuencias. Se ajustaron alrededor de 130 perfiles Gaussianos a las transiciones
observadas para cada una de las 11 fuentes analizadas. Por claridad en la exposicién
de este trabajo, se ha omitido la presentacién tabulada de los resultados de estos
ajustes Gaussianos.

Tal y como se explica en el Apéndice A y se utilizé en el Capitulo 3, se han
calculado los parametros fisicos de densidad de columna y temperatura rotacional
de la emision de las 20 moléculas seleccionadas a partir de la intensidad integrada de
las transiciones observadas. La Tabla 10.5 presenta los pardametros derivados para
cada una de las 11 fuentes. La region de emision molecular en estas fuentes se puede
considerar extensa en comparacién con el tamano del haz del telescopio, por lo que
no se ha aplicado ninguna correccién por dilucion de la fuente en el haz. En las
fuentes en cuya emision se diferencian dos componentes de velocidad, se presentan
los parametros fisicos derivados para cada una de ellas.

Se utilizaron observaciones adicionales de las transiciones J =1—-0y 2 —1 de
C'80 a 3 y 1 mm respectivamente para estimar la densidad de columna de hidrégeno
molecular. En la Tabla 10.4 ser presentan los resultados de los ajustes Gaussianos
a los perfiles observados de las transiciones de C!®O para cada una de las fuente.
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La densidad de columna de C'¥O derivada en cada posicién se muestra en la tltima
fila de la Tabla 10.5. Para estimar la densidad de columna de hidréogeno molecular a
partir de la emisién de C*®O, es necesario asumir un factor de conversién C'80 /H,. Si
suponemos un factor de conversién estandar CO/Hy ~ 10™* junto con una razén de
abundancias 1°0 /O~ 200 (Giisten et al., 1985), obtenemos una razén C80/Hy ~
51077, muy superior que al valor de 6 10~ determinado por Lis & Goldsmith (1990)
en Sgr B2. En este estudio asumiremos un valor promedio aproximado de forma que
la densidad de columna de hidrégeno molecular, asumiendo que la emisién de C#0O
es 6pticamente delgada, se ha estimado en la forma N(H,) = 1 x 107 N(C*®0). Las
abundancias fraccionales relativas a Hy de las 20 especies analizadas se representan
en forma de histogramas en la Figura 10.5. En el caso de las especies en que no se ha
detectado ninguna transicion, se indica con un triangulo invertido el limite superior
a la abundancia derivado de la no deteccion de estas especies.

Tabla 10.4: Lineas de C'®O observadas en las fuentes del Centro Galéctico.

C®0J=1-0 C0J=2-—1
f Typdv Visr A111/2 Tyvs f Typdv Visr A111/2 Tyvs
Fuente Kkms'kms'kms™' K Kkms'kms'kms! K

Sgr B2(M)
(20”,100")  34.5 67.6 21.2 1.5 53.7 67.4 23.1 2.2
(—=407,0") 5.9 54.8 5.9 0.9 231 539 99 22
67.3 716 33.8 1.9 119.8 70.2 353 3.2
(20”7, —180") 16.9 51.3 154 1.0 32.6 51.4 214 1.4
Sgr B2(S) 66.9 62.6 19.9 3.2 146.9 61.8 232 5.9

Sgr A*

(=30",-30") 202 17.8 85.0 0.2 39.8 213 845 04
(377,277") 251  -12.8 57.1 04 42.5  -14.3 58.7 0.7
14.6 832 57.1 0.2 34.8 933 56.2 0.6
S+0.24 + 0.01 21.5 34.0 21.8 09 38.0 342 231 1.5
S—0.11 — 0.08 19.2 178 174 1.0 39.4 174 210 1.8
M+0.83 -0.18 204 382 305 0.6 25.7 386 31.1 0.8
M-0.02-0.07 414 519 19.0 2.0 78.0 51.0 238 3.1
S+0.18 — 0.04 8.8 21.5 25.0 0.3 16.1 221 19.1 0.8
8.0 727 170 04 14.1 71.0 19.2 0.7
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Tabla 10.5: (Continuacion).

Molécula Sgr A (—30",-30") Sgr A (377,277 S5+0.244-0.01 S—0.11 —0.08
N (10'em—2) Trot (K) N (10"em™2) Ty (K) N (10Mem™2) Ty (K) N (10Mem™2)  Thor (K)

HNCO 1.04 17.1+4.31 5.67 5.46+0.21 15.7 9.70+0.06 20.3 11.0+ 0.07
1.97 8.50+0.45

SiO 0.57 13.2+1.10 0.56 12.0£0.68 0.48 11.6£0.73 0.87 9.72+ 0.39
0.12 12

HC3N 0.88 20.8£3.55 1.47 22.9£1.13 2.95 19.940.38 3.28 18.2+ 0.24
1.62 13.2+1.83

CH3;CCH <4.00 15 6.23 15 13.0 21.94+0.26 10.0 37.7+ 0.41

SO 3.01 15.3£2.10 4.51 18.1£1.09 3.58 12.8£0.61 7.62 6.31+ 0.45
1.75 18

H,CO 1.77 19.445.81 2.96 32.7+6.59 3.93 19.7£4.30 8.55 23.44+ 3.70
4.54 33

CS 6.25 25.0+0.31 4.32 8.74+0.27 2.76 12.2+0.44 4.49 10.7£ 0.14
5.16 14.7£0.22

CsHo <1.29 15 0.56 15 0.43 7.17+1.31 0.93 6.34+ 0.82

H,S 3.71 15 1.85 15 1.64 15 2.02 15
1.70 15

SO4 6.85 15 16.7 15 2.78 11.0£1.05 2.34 18.7+ 1.09

NS e 0.44 15 0.33 15 0.94 15 1.10 15
0.45 15

f 0.58 15 0.49 15 1.05 15 1.03 15

0.49 15

NO + 118 15 <193 15 89.9 13.4£1.14 128 9.68+ 0.38

— 112 15 <193 15 80.0 13.2£2.93 174 7.60+ 0.46

C2S <1.37 15 <1.37 15 0.60 10.4£11.7 3.71 7.50+ 0.73

0OCS <16.3 15 108 6.94+2.74 14.3 30.7+£1.54 19.2 27.84+ 0.77
55.6 8.71+3.09

H,CS <1.27 15 0.66 29.7+28.5 2.74 17.8£1.46 4.46 8.424+ 0.44
2.41 7.08+1.57

NH,CN 0.22 15 <0.27 15 0.13 15 0.09 20.0+ 3.56

CH3CN 0.78 6.13+0.06 0.37 12.1£0.26 0.64 15.1£0.29 0.68 12.1£ 0.21
0.21 11.940.38

CH.NH <2.89 15 <3.03 15 0.83 14.7£0.93 0.91 15.5+ 0.76

CH3;0H 10.7 33.2+17.1 17.9 16.2+£4.0 49.0 15.3£1.79 44.0 15.1+ 2.79
14.7 12.443.7

CoH 13.9 9.25+0.1906 9.23 9.08+0.6 5.50 10.3£0.40 8.98 8.70+ 0.15

C0 216 14.942.43 241 12.24+1.4 212 12.94+1.88 212 15.84 1.53
191 20.5%5.1
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SGRB2M(20,100)
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Figura 10.5: Abundancias logaritmicas relativas a Hy medidas para cada una de las
fuentes prototipo seleccionadas. Los triangulos negros representan limites superiores
a las abundancias.
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Figura 10.5: (Continuacién).
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Figura 10.5: (Continuacién).
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Figura 10.5: (Continuacién).

203



10.4. LABORATORIO LOCAL CAPITULO 10. PROTOTIPOS CG

10.5. El Centro Galactico como laboratorio local
extragalactico

A una distancia de ~ 8.5kpc (Reid, 1993), la regién central de la Via Lactea
constituye el tnico nicleo galactico en el que tenemos la posibilidad de resolver
individualmente los complejos de nubes moleculares y estudiar sus caracteristicas
fisico-quimicas. Es por ello que el medio interestelar en esta regién se convierte en el
laboratorio local de galaxias con brotes de formacion estelar idoneo, de igual forma
que al relativamente quiescente Sgr A* se le ha denominado laboratorio de AGN
(Mezger et al., 1996). Las condiciones fisicas presentes en los nicleos de galaxias
con brotes de formacion estelar no son los mismos que los que encontramos en el
nucleo de la Via Lactea y, por lo tanto, nada hace suponer que los complejos de
nubes moleculares deban ser semejantes a los que encontramos en nuestra Galaxia.
Diferentes condiciones de presién, temperatura y unos mucho mas acusados efec-
tos de turbulencia pueden dar lugar a complejos de nubes, y por consiguiente de
quimica del medio interestelar, completamente diferentes. A pesar de este hecho,
como primera aproximacion, estudiaremos en detalle los diferentes tipos de quimica
que observamos en las nubes moleculares del Centro Galéctico y analizaremos las
posibilidades de extrapolacion de estas observaciones en objetos cercanos a uno de
los nticleos de galaxias con brotes de formacion més cercano como es el de NGC 253.

En la Figura 10.6 se muestran de forma gréafica las abundancias derivadas para
todas las fuentes analizadas (Tablas 10.4 y 10.5). En esta Figura, las abundancias
han sido normalizadas respecto de un promedio de las abundancias derivadas en
las tres posiciones observadas alrededor de SgrB2(M) que asumimos como perfil
de abundancias promedio de la envoltura molecular de SgrB2 como ejemplo de
complejo molecular del Centro Galactico.

En primer lugar, destaca la poca variaciéon que presentan las abundancias de
practicamente todas las especies moleculares analizadas. De hecho, las abundancias
derivadas para la mayor parte de las posiciones observadas difieren en menos de un
orden de magnitud del resto de las fuentes.

A diferencia del resto, se observan tres fuentes que se separan significativamente
de esta norma, a saber las dos posiciones alrededor de Sgr A* y S+0.18 — 0.04. Es
notable como tanto la posicién (—30", —30") en Sgr A* como S+0.18 — 0.04 presen-
tan un perfil de abundancias semejantes que difieren en mayor o menor medida de
lo observado en el resto de las fuentes. Ambas fuentes muestran una abundancia
de HNCO alrededor de un orden de magnitud menor que la media observada, y
en menor medida, una relativamente baja abundancia de CH3OH. De igual forma,
estas dos fuentes son las Unicas posiciones en las que no se detectan especies como
CH3CCH, H,CS y CHyNH. Por el contrario, en especies como HC3N, CyS y CH3CN,
se observan fuertes discrepancias de uno a tres 6rdenes de magnitud entre las abun-
dancias estimadas en ambas fuentes. Tanto Sgr A*(—30", —30") como S+0.18 —0.04
estan asociados con los ciimulos estelares Central (Krabbe et al., 1995) y del Quin-
tuplete (Figer et al., 1999), respectivamente (Figura 10.3), y por lo tanto se ven
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afectados por la radiacién disociante procedente de los mismos. Constituyen de esta
forma los dos ejemplos de PDRs de la muestra de posiciones seleccionadas dentro
de Centro Galéctico.

Por otro lado encontramos el caso de la posicion (37”,277") alrededor de Sgr A*.
Esta fuente presenta un patron de abundancias suficientemente peculiar como para
ser considerado diferente del resto de fuentes. En ciertas especies como CH3CCH y
CH3OH se observa una baja abundancia semejante a lo que se mide en las regiones
de fotodisociacion y, en general, el perfil de abundancias sigue el observado en estas
posiciones. Sin embargo, especies como OCS, y en menor medida SO,, presentan
abundancias superiores a la media.

Si bien cada una de las posiciones observadas en la region central de la Via
Lactea pueden utilizarse como fuente de comparacion para nicleos de galaxias, la

Tabla 10.6: Promedio de las abundancias de
las fuentes observadas prototipo de nubes mo-
leculares de la regién del Centro Galactico y
del material molecular afectado por PDRs.

Centro Galactico _PDR

Molécula X ox X ox
HNCO 6 3 0.4 0.1
SiO 0.2 0.1 0.2 0.1
HC3N 1.3 0.6 11 10
CH3;CCH 6 2 <3 ..
SO 2.1 0.6 1.2 0.2
H,CO 2 1 1.2 04
CS 1.3 0.5 2.2 0.6
H,S 0.7 0.3 14 0.3
SO, 1.1 0.3 2 1
NS 0.4 0.1 0.2 0.1
NO 50 18 40 13
CyS 0.7 0.7

OCS 7 2

H>CS 1.3 0.4 < 0.5
NH,CN 0.1 0.1
CH;CN 0.3 0.1 0.2 02
CH,NH 0.6 0.2 <1.1
CH;0H 21 4 9 4
CoH 2.7 0.7 4 2

En unidades de 1072.
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semejanza en el patron de abundancias observadas, a pesar de las mayores o me-
nores diferencias en las condiciones fisico-quimicas de cada nube, nos permite crear
dos grupos bien diferenciados de fuentes de comparacion. Por un lado, consideramos
todas la fuentes presentes en este estudio salvo las posiciones alrededor de Sgr A* y
S+0.18 — 0.04. Este grupo de fuentes representa el prototipo de nubes moleculares
caracteristicas de la regién central de la Galaxia. El otro grupo esta constituido
por las dos fuentes afectadas por la radiacién fotodisociante de los ctimulos este-
lares en el Centro Galdctico, esto es Sgr A*(—30",—30") y S40.18 — 0.04, como se
explicé previamente.

Teniendo en cuenta esta clasificacién, la Tabla 10.6 presenta las abundancias
promedio, junto con la desviacién estandar de este promedio, de los dos grupos de
fuentes. Como se observaba en la Figura 10.6 las abundancias de todas las especies
moleculares en las nubes moleculares del Centro Galactico son semejantes dentro
de un orden de magnitud salvo en el caso de CoS y NHyCN donde la dispersién es
significativamente mayor. Esto estd de acuerdo con los resultados de Requena-Torres
et al. (2006) en su estudio de la quimica de las abundancias de las grandes moléculas
orgénicas en la regién del Centro Galactico. En el caso de las PDRs en las que solo
disponemos de limites superiores para ambas fuentes, se ha tomado un promedio
de los limites, lo cual es una simplificacién razonable dado que en todos los casos
los valores de estos limites son semejantes. Por otro lado, las especies CsHsy, CoS v
NH,CN, para las que disponemos de una deteccion en una de las fuentes y un limite
en la otra, no es posible estimar un valor promedio estadisticamente representativo
de las regiones de fotodisociacion.

La Figura 10.7 representa graficamente los valores promedio de las abundancias,
presentado en la Tabla 10.6, junto con las barras verticales que representan la dis-
persion entre las abundancias (30) estimadas en las diferentes posiciones observadas
del Centro Galéctico.

10.5.1. NGC253 vs. M 82

Ademas de las abundancias medidas en el Centro Galéctico, en la Figura 10.7
se representan las abundancias correspondientes medidas en las galaxias NGC 253 y
M 82 por ser los ejemplos mas caracteristicos de brotes de formacion estelar nuclear
cercanos.

A partir de la comparacion con NGC 253, y como ya indicaban los resultados
del Capitulo 7, se observa como la emisién molecular de NGC 253 se ajusta razona-
blemente a la emisién de las nubes moleculares caracteristicas del Centro Galactico
dentro de los margenes debidos a la dispersion de las abundancias observadas. Este
hecho apoya nuevamente la idea de que los procesos fisico-quimicos que dominan la
emisiéon de la regién nuclear en este ntcleo galdctico son los mismos que los meca-
nismos de calentamiento del material molecular que encontramos en los complejos
de nubes moleculares del Centro de la Galaxia. Observamos que en el caso de la
emisiéon de HNCO en NGC 253 aparece significativamente por debajo de la abun-
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Figura 10.7: Abundancias promedio determinadas para los dos grupos de quimica
que distinguimos en el Centro Galactico, esto es, los complejos de nubes molecula-
res caracteristicos de la regién central de la Galaxia (cuadrados vacios) y las nubes
afectadas por la intensa radiacién fotodisociante precedente de los ctiimulos este-
lares (circulos vacios). Las barras verticales representan la dispersiéon (30) de las
abundancias medidas. Estas medidas se comparan con las obtenidas en el estudio
de la regién nuclear de la galaxia con brotes de formacién estelar NGC 253 (circulos
rellenos).

dancia promedio de las nubes del Centro Galactico. Especies como HC3N, HyCS y
CH30H aparecen ligeramente por debajo de los limites determinados por las nu-
bes del Centro Galactico. Hay que tener en cuenta, que las abundancias estimadas
en este estudio en las nubes del CG dependen de manera radical de la estimacién
de la densidad de columna de hidrégeno molecular a través del factor de conver-
sién C'®0O/H,. La incertidumbre en este factor provoca una indeterminacién de las
abundancias de hasta un orden de magnitud. Sin embargo, a la vista del acuer-
do observado con el patrén de abundancias de NGC 253, el factor de conversiéon
C'®0/H, medio considerado en este trabajo para las fuentes del Centro Gal4ctico
parece razonable.

La comparacién de las abundancias observadas en M 82 se ha completado con
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los resultados del Capitulo 9 para la molécula de metanol. Ademds, y debido al
enorme potencial discriminador de la molécula de HNCO, tal y como se deriva de
las observaciones del Centro Galdctico (ver Seccién 10.6 a continuacién), hemos
anadido las observaciones adicionales de esta molécula en M 82 que se muestran en
la Figura 10.8. Observamos que HNCO no se detecta en M 82. Los niveles de ruido
alcanzados y los limites derivados a su abundancia se muestran en la Tabla 10.7. El
limite representado en la Figura 10.7 es el derivado de la transicion J = 5—4 a 3mm
por ser la mas sensible y por lo tanto la mas significativa. Sin duda, el limite a la
abundancia de la molécula de HNCO evidencia un claro efecto de la fotodisociacién
en la regién nuclear de M 82, siendo un factor ~ 20 menor que lo observado en
NGC 253 y practicamente dos érdenes de magnitud por debajo de las abundancia
observadas en la mayor parte de las posiciones en la regién del Centro Galactico.
Hay que tener en cuenta que tanto las observaciones de HNCO como las de CH30H
se han tomado en la posicién del lébulo NE de M 82 (ver Capitulo 9) donde se
observa uno de los maximos de emision molecular. Los limites a las abundancias
de moléculas como CH3CN y SiO no son suficientes para evidenciar un claro efecto
de la quimica de fotodisociacion. Observamos una alta abundancia de CH3CCH
comparado con las abundancias observadas en el Centro Galéctico y especialmente
la abundancia de C3Hy, un orden de magnitud por encima de lo que observamos en
el resto de fuentes, incluyendo NGC 253.

Las abundancias de CS y CsH se observan con una abundancia semejante tanto
en NGC 253 como en M 82, y ambas por encima de lo que observamos en todas las
posiciones observadas en la region del Centro Galéactico. Esta diferencia es explicable
en términos de un efecto significativo de opacidad en la regién del CG puesto que las
abundancias de CS y CoH han sido calculadas a partir del sus isétopos principales.

Tabla 10.7: Limites a la deteccién de HNCO en M 82.

Transicién Frecuencia Ty ® rms? [ Tupdve  N(HNCO) 4 X(HNCO)®

(J — J) (GHz) (min) (mK) (Kkms™!) (cm™2) x10~H
5-4 109.9 324 1.3 < 0.12 < 6.3 x 102 <74
6-5 131.9 234 2.0 < 0.19 < 7.6 x 10'2 <9.0
10-9 219.8 108 3.9 < 0.37 <3.5x 10" <41

® Tiempo de integracién dedicado en la observacién.

b Nivel de ruido para una anchura de canales de 10 kms™.

¢ Limite 30 a la intensidad integrada para una resolucién de 100 kms*.

4 Densidad de columna asumiendo un tamafio de fuente # = 12” y una temperatura
rotacional media de 15K (ver Capitulo 9).

¢ Abundancia fraccional considerando N(Hy) = 8.5 x 10*2 cm™2 (ver Tabla 9.2 en
el Capitulo 9).
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10.6. Trazadores quimicos

Tal y como se mencioné en la Seccion 1.3, los principales mecanismos que se creen
dominantes del calentamiento del material molecular nuclear en galaxias con brotes
de formacion estelar son la fotodisociacion y el paso de frentes de choque (Garcia-
Burillo et al., 2000). En la Seccién anterior hemos visto como ambos mecanismos
de calentamiento estan reflejados en la quimica de las nubes del centro de nuestra
Galaxia. De esta forma, agrupando por un lado las nubes moleculares caracteristicas
del Centro Galéctico, cuyo calentamiento parece estar dominado por las colisiones
entre nubes moleculares y/o frentes de choque por diferentes procesos expansivos,
tal y como se deduce por la emision de SiO a gran escala a lo largo de pocos cientos
de parsecs centrales de la Galaxia (Martin-Pintado et al., 1997, y referencias en
su interior), y por otro lado los ejemplos de regiones de fotodisociacién dentro de
la muestra de fuentes estudiada, afectadas por la radiacion UV procedente de los
grandes cumulos estelares del centro de la Galaxia, podemos concluir cuales son los
mejores discriminadores de cada tipo de quimica resultado de uno u otro mecanismo
de calentamiento.
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Gran parte de las especies moleculares analizadas muestran una emisién seme-
jante en los dos tipos de ambientes quimicos que se tienen en cuenta en este Capitulo.
Su emision no muestra variaciones considerables en ninguna de las posiciones obser-
vadas en la regiéon del Centro Galactico.

10.6.1. HNCQO: el gran discriminador

Examinando los resultados presentados en las Figuras 10.6 y 10.7 observamos
como la molécula de HNCO se presenta como el mejor discriminador quimico de
todos cuantos se han estudiado. En media, la abundancia de esta especie molecular
decrece en mas de un orden de magnitud en regiones afectadas significativamen-
te por la fotodisociacion. Otro hecho que hace de esta molécula un discriminador
quimico sobresaliente es la intensidad de sus lineas. Esto es, la emision de HNCO
es suficientemente intensa como para que se detecte con facilidad en los diferentes
ambientes quimicos.

Las observaciones de esta molécula en las galaxias NGC 253 y M 82 muestran
como esta diferencia es también evidente en el medio interestelar extragalactico de
las regiones centrales de estas fuente, cuyos brotes de formacion nucleares presentan
estados evolutivos radicalmente diferente. Este hecho es ventajoso con el fin de carac-
terizar la quimica extragalactica, donde tratamos con una emisién mas débil, diluida
y afectada por importantes efectos de confusién, y en particular en el contexto de
galaxias con un alto corrimiento hacia el rojo.

10.6.2. NO: la mas abundante

Con una abundancia de ~ 5 x 107® en toda la regién central de la Galaxia, la
molécula de NO se presenta como la especie mas abundante en el medio interestelar
despues de CO y Hj. De esta forma, la mayor parte del nitrégeno existente en fase
gaseosa en el medio interestelar de la Galaxia se encuentra en forma de NO. Tal y
como muestran las observaciones de la galaxia NGC 253 (Capitulo 5), esta especie
es también la mas abundante despues de CO en el medio intestelar extragalactico.

10.6.3. Otras especies resenables

La no detecciéon en PDRs de moléculas tales como CH3CCH y H,CS las convier-
ten en posibles especies altamente contrastadas. Unicamente los limites a sus abun-
dancias derivados en PDRs las sittian un factor 3 por debajo de las abundancias en
el resto de las fuentes. En principio se requiere un mejor limite para la abundancia
de CH3CCH puesto que Cernicharo et al. (2001) detectan una emisién significativa
alrededor de la nebulosa proto-planetaria CRL 618. Por otro lado, HyCS es demasia-
do débil fuera de la Galaxia con los instrumentos disponibles en la actualidad como
observamos en las transiciones detectadas en NGC 253 (ver Capitulo 2).
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El CH30H, considerado habitualmente como un trazador del paso de frentes de
choque y quimica en la superficie de los granos, tan solo muestra un decrecimiento
de la abundancia media ligeramente superior a un factor dos en presencia de PDRs.
Un decrecimiento semejante se observa en las abundancias de NS, especie que cuya
abundancia relativa crece considerablemente tras el paso de frentes de choque (Viti
et al., 2001).

Las moléculas CoH y CS han sido utilizadas por Meier & Turner (2005) como
trazadores de quimica de fotodisociacion en la galaxia IC 342. Si bien es cierto que,
en media, esta moléculas se observan incrementadas en los ejemplos de PDR en
este trabajo, el incremento es inferior a un factor 2 con lo que no los convierten en
buenos discriminadores de PDRs. De cualquier forma, junto con H,S, y en menor
medida SO,, las moléculas CoH y CS son las tnicas especies en este estudio cuyas
abundancias observadas son ligeramente superiores en PDRs que en el resto de
fuentes.

10.7. Resumen y Conclusiones

En este Capitulo se presentan las observaciones de los barridos espectrales en la
banda atmosférica de 2 mm llevados a cabo en 13 nubes moleculares caracteristicas
de la region del Centro Galactico. Se ha cubierto un rango de frecuencias de 42 GHz
entre 128.5 y 175.5 GHz semejante al barrido espectral llevado a cabo en NGC 253.
Cada una de las posiciones observadas ha sido seleccionada para constituir un con-
junto de fuentes representativas de la complejidad quimica de los cientos de parsecs
centrales de nuestra Galaxia.

De entre todas las especies moleculares presentes en el banda observada, se han
escogido 20 de las moléculas mas intensas que se observan en la regién nuclear de
NGC253. Las abundancias de cada una de estas especies se ha calculado teniendo
en cuenta condiciones de equilibrio termodinamico local y emisién éptimamente
delgada. La densidad de columna de Hy para cada fuente ha sido estimada a partir
de la emisién de C'®0, con un factor de conversién C'*O/Hy = 1077 obtenido como
promedio del valor estdndar 5 x 1077 y el estimado en SgrB2 de 6 x 1078,

La comparaciéon de los patrones de abundancias derivados muestra claramente
una diferenciaciéon quimica de las fuentes en dos grupos. La mayor parte de las fuen-
tes observadas presentan unos perfiles de abundancias muy semejantes, en los que las
abundancias medidas para la practica totalidad de las especies varian entorno a un
factor 3 respecto del valor promedio calculado para estas fuentes. Este grupo parece
constituir el prototipo de emision de las nubes moleculares del Centro Galactico.
Por otro lado, encontramos dos fuentes cuyas abundancias, semejantes entre ellas
en su gran mayoria, difieren considerablemente de las observadas en el resto de las
nubes. Estas dos fuentes son precisamente aquellas situadas en la proximidad de dos
de los mayores cumulos estelares del Centro Galactico, y por lo tanto su quimica se
ve afectada por la radiacion fotodisociante procedente de los mismos. Este segundo
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grupo se constituye como el prototipo de regiones de fotodisociacion en la region
central de nuestra Galaxia.

Nuestros resultados ofrecen la posibilidad de agrupar los prototipos de com-
plejidad quimica de los diferentes procesos quimicos que observamos en el Centro
Galactico. Estos prototipos nos permiten determinar las especies mas apropiadas
para trazar los diferentes tipos quimica. De esta forma, observamos como la molécu-
la que presenta una mayor contraste es la de HNCO, cuya abundancia decrece més
de un orden de magnitud en las PDRs del centro Galactico. La no deteccion de
CH3CCH y HyCS en PDRs las convierten en trazadores potenciales, pero se requie-
ren medidas con mayor sensibilidad para estimar cual es el contraste real de estas
especies asociado a los diferentes tipos de quimica. Moléculas como CH30H y NS,
solo decrecen en un factor ~ 2 en presencia de radiacién fotodisociante. Por otro
lado, determinadas moléculas como CS, CoH, SO, y HyS son las tnicas que pare-
cen mostrar un incremento en regiones de fotodisociacién. Con una abundancia de
~ 5 x 1078, la molécula de NO se observa como la mas abundante después de CO
y Hs en el medio interestelar.

La comparacién de estos prototipos de complejidad quimica establecidos en el
Centro Galactico con el patrén de abundancias medidas en la regién nuclear de
NGC 253, como ejemplo de nicleo galactico con brotes de formacién estelar cercano,
concuerda dentro de los mérgenes de error con el patréon promedio derivado de
las nubes moleculares del Centro Galactico. Tan solo HNCO y C;H se separan
significativamente de este promedio. Esta comparacién, semejante a la expuesta en
los capitulos anteriores refuerza la idea de que la quimica dominante en la regién
nuclear de NGC 253 esta dominada por el mismo tipo de quimica y, por lo tanto,
los mismos mecanismos de calentamiento.

La galaxia M 82, como prototipo de brote de formacién estelar nuclear evolu-
cionado, muestra claras trazas del efecto de la fotodisociaciéon en su regién nuclear
tal y como se observa en el limite a la abundancia de HNCO medido, un orden de
magnitud menor que lo observado en NGC 253 y casi dos ordenes por debajo de lo
observado en la regién del Centro Galactico.

La determinacién de discriminadores moleculares apropiados nos permite esta-
blecer los mecanismos de calentamiento (brotes de formacion estelar, choques, PDRs,
rayos X, AGN) dominantes en las regiones centrales de poblaciones de galaxias tales
como las galaxias submilimétricas, cuya observacion presenta serias dificultades en
el rango de longitudes de onda visibles e incluso en el IR medio.
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Capitulo 11

Sumario, Conclusiones y
Perspectivas

11.1. Sumario

En este trabajo se presentan los resultados derivados del primer barrido espectral
molecular de una fuente extragalactica , a saber, la regién nuclear de la galaxia con
brotes de formacion estelar NGC 253, en el rango milimétrico. Las motivaciones de
este barrido espectral son tanto cientificas como técnicas. En primer lugar, este tra-
bajo constituye la primera exploracién espectral completa de una banda atmosférica
en el rango de ondas milimétricas, en el cual se concentran un gran ntimero de las
transiciones del espectro rotacional de la mayoria de las especies moleculares de-
tectadas en la Galaxia. Por otro lado, las observaciones también representan una
exploracién del potencial tanto de los dos receptores SIS a 2mm, con un ancho de
banda de 1 GHz, como de los espectrometros compuestos por bancos de filtros es-
pectréometros de 256 x 4 MHz, recién instalados en el telescopio de 30m de IRAM.
Esta mejora supuso un incremento de un factor cuatro en el ancho de banda ins-
tantdneo cubierto (2 x 1GHz), lo cual resulté decisivo para la viabilidad de este
proyecto.

El primer resultado sorprendente derivado del espectro de NGC 253 fue, sin lugar
a dudas, la riqueza de la emisiéon molecular en esta regién. El barrido espectral
de esta galaxia es cualitativamente semejante a los que encontramos en fuentes de
nuestra Galaxia tales como las regiones de formacién estelar de Orién o Sagitario B2.
Cuantitativamente, sin embargo, hay diferencias significativas. En primer lugar, el
gran tamano del haz del telescopio en comparacion con la extensién de la region de
emision provoca que observemos la emision significativamente diluida dentro del haz.
Ademas, hay que considerar que estamos observando el promedio de la emision total
de la regién nuclear de la galaxia. Esto ultimo provoca que observemos lineas con
anchuras por encima de 100kms™!, formadas por la superposicién de la emisién a
diferentes velocidades generada en cada uno de los complejos moleculares abarcados
por el haz. Todos estos efectos suponen una limitacion en la deteccion de las especies
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moleculares mas débiles, en comparacion con las observaciones Galacticas, tanto por
el brillo observado como por los efectos de confusion debidos al solapamiento entre
lineas.

A pesar de estas dificultades en el espectro de NGC 253 se detecta la emisién
de 25 especies moleculares, ocho de las cuales se detectan por primera vez fuera de
nuestra Galaxia. Este trabajo se convierte, por lo tanto, en el estudio mas completo
y sin sesgo de la composicion quimica de una fuente extragaldctica.

Una de las detecciones mas significativas es la de la molécula de mondxido de
nitrégeno (NO), piedra angular de la quimica del nitrégeno, que es, después del
hidrégeno molecular y el monéxido de carbono, la molécula mas abundante del
medio interestelar en el nicleo de galaxias. De hecho, su abundancia puede ser en
verdad mayor de lo que estimamos si tenemos en cuenta posibles efectos de opacidad.

La confirmacion y el estudio detallado de algunas de estas nuevas especies mo-
leculares con una gran relevancia en la quimica del medio interestelar, a saber, NO
y NS, cuyas abundancias se asemajan a las derivadas en los nicleos calientes de
la Galaxia, nos proporcionan indicios sobre los procesos fisico-quimicos que tienen
lugar en la regién nuclear de NGC 253.

De igual forma, las nuevas especies moleculares detectadas en la region nuclear
de NGC 253, anadidas al censo molecular extragaldctico, nos proporcionan la posi-
bilidad de estudiar por primera vez una quimica especifica, la quimica del azufre, en
una fuente extragaldctica. De hecho, en NGC 253 observamos todas las principales
moléculas con S que se detectan en la Galaxia y que comunmente se incluyen en los
estudios tedricos de la quimica del azufre. Las abundancias de las moléculas sulfureas
se ven drasticamente afectadas por los procesos fisicos asociados a los fendémenos de
formacion y evolucién estelar que afectan al material molecular. Esta es la razén por
la que resulta tan interesante el entendimiento de la quimica del azufre en el ISM
Galactico y la importancia de la posibilidad de extender estos estudios fuera de la
Via Léctea.

La posibilidad de obtener una descripciéon detallada de la composicion molecular
en NGC 253 nos permite comparar la complejidad quimica de esta galaxia con las
observaciones moleculares, mas o menos completas, de otras fuentes extragalacticas
tales como M 82, NGC 4945, 1C 342, Maffei2 y NGC 6946 que encontramos en la
literatura. Esta comparacién explora las posibilidades de utilizar la diferenciacion
quimica entre galaxias como herramienta para describir el medio interestelar en las
regiones nucleares de las mismas. La descripcion quimica de los nticleos de galaxias
nos permite establecer semejanzas y diferencias entre los patrones de las abundancias
moleculares fruto de los diferentes estados de evolucion en que se encuentran y, por
consiguiente, de los diferentes procesos fisicos a los que se ve sometido el material
molecular en estas regiones.

El siguiente paso consistia en la utilizaciéon de fuentes Galacticas caracteristicas,
para las cuales existen numerosos estudios publicados acerca su composicion quimi-
ca, como fuentes de comparacién frente a la quimica que observamos en NGC 253. La
cercania de estas fuentes hace posible el estudio detallado de su quimica particular,
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a diferencia del estudio de ntcleos extragaldcticos en el que encontramos multiples
complejos moleculares con diferentes propiedades fisiso-quimicas dentro del haz del
telescopio. De esta forma, se seleccionaron prototipos de diferentes tipos de quimica
tales como nucleos calientes (SgrB2(N)), complejos de nubes moleculares del Cen-
tro Galdctico (Sgr B2(OH)), regiones de fotodisociacién (Barra de Orién) y nubes
oscuras (L134N y TMC-1). La existencia de numerosas observaciones de molécu-
las especificas en cada una de estas fuentes nos proporciona una descripcion muy
completa sobre la composicion quimica de las mismas, comparable a la obtenida
en NGC253. La comparacién entre la composicion quimica de regiones nucleares
extragalacticas y la de fuentes Galacticas, con propiedades fisico-quimicas determi-
nadas, nos da una idea de los mecanismos de calentamiento dominantes del medio
interestelar de estas regiones.

La presentacion de la primera deteccién de la emision de metanol en M 82 refleja
el potencial de la observacion de moléculas complejas fuera de la Galaxia. Todas
las observaciones moleculares de la regién nuclear de esta galaxia apuntan a que
el material molecular esta dominado por una quimica fuertemente afectada por la
radiacién fotodisociante procedente de las estrellas recién formadas en los brotes de
formacion. Por el contrario, la significativamente alta abundancia de metanol nos
proporciona indicios acerca de la presencia de un escenario molecular completamen-
te diferente, y protegido de la radiacién fotodisociante dominante, semejante al que
encontramos en las regiones con brotes de formacién estelar observado en otras gala-
xias. Asi pues, el nucleo de la galaxia M 82, comtinmente considerado como prototipo
de quimica PDR fuera de la Via Lactea, también presenta una cantidad significativa
de gas molecular en una fase aislada de este escenario general. Esto viene a reflejar la
idea, por otro lado evidente, seguiin la cual las regiones centrales de las galaxias estan
constituidas por un conjunto de fases de gas molecular con diferentes propiedades
fisico-quimicas. En este sentido, el estudio de moléculas trazadoras seleccionadas nos
permite estudiar las propiedades individuales de cada una de estas fases.

Por tltimo, se presentan los resultados preliminares de un completo estudio rea-
lizado en 13 posiciones en la region central de nuestra Galaxia. Este estudio consiste
en un barrido espectral de la ventana atmosférica de 2mm en cada una de estas
fuentes, semejante al realizado en NGC 253. Los principales objetivos de este traba-
jo son los siguientes: En primer lugar, constituye una coleccién significativa de los
diferentes tipos de quimica que encontramos en la regién central de la Galaxia que
pueden ser utilizados como prototipos para una comparacién directa con fuentes ex-
tragalacticas. Esto viene a cubrir la carencia de barridos espectrales en la literatura
fuera de regiones de formacién estelar masiva, la barra de Orién (PDR) y nubes
oscuras prototipicas. En segundo lugar, estos barridos espectrales nos permiten es-
tudiar cuales son las especies moleculares que ofrecen un mayor contraste frente a
los procesos fisicos que afectan al contenido molecular en los diferentes entornos que
encontramos en el medio interestelar.

Dentro de la region central de la Via Lactea encontramos dos tipos bien diferen-
ciados de quimica. Por un lado tenemos los complejos de nubes moleculares densas
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y calientes caracteristicos del Centro Galéactico cuya quimica parece estar altamente
influenciada por los movimientos orbitales dentro del potencial gravitatorio barrado
nuclear, causante, a su vez, de los importantes efectos de turbulencia en la regién.
Por otro lado encontramos las regiones fuertemente afectadas por la radiacién diso-
ciante procedente de los grande ciimulos estelares concentrados en la zona molecular
central. Este estudio se convierte asi en la descripcion mas completa realizada de
la quimica del material molecular del Centro Galactico y supone un paso mas en
el estudio comparativo entre la quimica observada en nuestra Galaxia y la de las
regiones nucleares de galaxias externas. Se anaden de esta forma las nubes del Cen-
tro Galactico como un nuevo prototipo de quimica de comparacion que es sin duda
muy semejante a la quimica que observamos en nicleos de galaxias con brotes de
formacion estelar como NGC 253.

Sin duda alguna, la molécula de HNCO destaca por ser la especie que presenta un
mayor contraste entre ambos tipos de quimica. Se convierte de esta forma en una de
las especies trazadora mas prometedoras en el contexto de la quimica extragalactica.
La intensidad de la emisiéon de HNCO nos proporciona informaciéon acerca de la
mayor o menor influencia de la fotodisociacién en los nticleos de galaxias. Asimismo,
mediante observaciones de alta resoluciéon podemos trazar las regiones densas dentro
de estos nucleos protegidas de la radiacién disociante que constituyen la materia
prima para la formacion estelar futura en los ntcleos galdcticos.

11.2. Conclusiones

A continuacién se presenta un listado resumen de los principales resultados y
conclusiones obtenidos como resultado del trabajo de investigacién presentado en
esta Tesis.

(® Se ha completado un barrido espectral de la practica totalidad de la banda
atmosférica observable a 2mm, entre 129.1 y 175.2 GHz con una sensibilidad

entre 2 y 10mkK, de la regiéon nuclear de la galaxia con brotes de formacion
estelar NGC 253.

(®» En los 46 GHz cubiertos hemos detectado la emision de 111 transiciones perte-
necientes a 25 especies moleculares y 3 lineas de recombinacion de hidrégeno.

(® Ocho de estas especies moleculares, a saber, SOy, NO, NS, C,S, CHyNH,
NH,CN, HOCO* y C3H, y dos substituciones isotépicas, **SO y HC8OT,
se detectan por primera vez en el medio interestelar extragalactico. El censo
molecular extragalactico se sitiia, gracias a este estudio, en 37 moléculas y 13
substituciones isotopicas detectadas.

(® Asumiendo que la emision observada es opticamente delgada y que se cumplen
las condiciones de equilibrio termodindmico local, se han estimado las densi-
dades de columna promediadas en la fuente, las temperaturas rotacionales y
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las abundancias fraccionales respecto del hidrégeno molecular de cada una de
las especies moleculares identificadas.

(®» La molécula de NO, con una abundancia semejante a la encontrada en las
regiones de formacion estelar masiva de la Galaxia se confirma como la especie
molecular mas abundante después del monodxido de carbono y, evidentemente,
del hidrégeno molecular.

(®» La alta abundancia observada de NS supone el primer indicio de la presencia
de frentes de choque a gran escala en la region nuclear de NGC 253.

(® El estudio detallado de la emision de la molécula de CS indica la presencia de
una componente densa y templada (n(CS) ~ 10°cm™ y Tios ~ 10K) y otra
componente més tenue y fria (n(CS) ~ 10*ecm™ y Tio; ~ 5 K). Este resultado
es semejante para las dos componentes de velocidad de CS observadas en 180
y 280kms~1.

®» Se determinan las razones isotdpicas 32S/31S=8 4+ 2 y 31S/33S> 9. El enri-
quecimiento del medio en **S y la aparente carencia de 33S respecto de los
valores del disco de nuestra Galaxia indican que el material molecular del me-
dio nuclear en NGC 253 es un medio altamente procesado por los fenémenos
de formacién estelar masiva y explosiones de supernovas en su regién central.
Este enriquecimiento en S se observa igualmente en la también galaxia con
brotes de formacién estelar, NGC 4945.

(®» Las nuevas detecciones de especies extragaldcticas permiten por primera vez el
estudio de la quimica del azufre fuera de la Via Lactea. De esta forma, se pre-
senta un estudio detallado de un conjunto completo de las moléculas sulfureas
méds abundantes en el medio interestelar. Las razones de abundancias SO, /SO,
H,S/SO y OCS/SO resultan apropiados como parametros discriminadores de
los diferentes tipos de calentamiento del material molecular. Por compara-
cién con prototipos Galacticos, la quimica del azufre en NGC 253 se asemeja
a la observada en el complejo de nubes moleculares de SgrB2 en el Centro
Galactico.

(®» La elevada abundancia de OCS, no reproducible por los modelos de quimica
del azufre mas simples, apoya la idea de que esta molécula es inyectada en
la fase gaseosa procedente de los mantos de granos. Este hecho reitera en la
importancia de los choques a gran escala, responsables de la ruptura de los
mantos de granos, en toda la region nuclear de NGC 253. El mejor acuerdo
entre los modelos de quimica y las observaciones se alcanza si suponemos
que la regién nuclear de NGC 253 esta constituida por un medio de densidad
moderada (n(Hy) < 10°cm™3) y baja temperatura (T, < 50K).

219



11.2. CONCLUSIONES CAPITULO 11. S.C.&P.

®

La emisién de las lineas Ha identificadas se ajusta a la relacién Sy, oc v
derivada con observaciones de transiciones Ha de menor frecuencia en el rango
milimétrico y centimétrico.

No se observa emisiéon de moléculas organicas mas complejas que el metanol.
En particular, la bisqueda dirigida a la deteccion de etanol, la méas abundante
después de metanol tal y como observamos en la Galaxia, resulté infructuosa.
El limite superior a la abundancia de etanol de < 1.4107Y sittia a la razén
metanol/etanol en un factor dos por debajo de lo que observamos en el Centro
Galactico.

La especies deuteradas DNC y NoD™ se detectan de forma tentativa por pri-
mera vez méas alld de las Nubes de Magallanes. La razén D/H < 1073 que se
estima estd aun dos 6rdenes por encima de la razén D/H primordial.

Se presenta una comparacion completa de la quimica de NGC 253 frente a
la de otras fuentes extragalacticas determinadas a través de las observaciones
disponibles en la literatura. Se han compilado todas las observaciones molecu-
lares realizadas en las galaxias M 82, NGC 4945, 1C 342, Maffei2 y NGC 6946
por ser el grupo de fuentes extragalacticas mas estudiadas en lo que a aspectos
de quimica molecular se refiere. Ademaés de las especies observadas en el ba-
rrido espectral de NGC 253, esta comparacion incluye las especies NHs, NoH™
y CN.

La diferenciacién quimica entre las composiciones moleculares de NGC 253 y
M 82 se hace patente en esta comparacion, reflejo de los diferentes estados
evolutivos de los brotes de formacién estelar en sus regiones nucleares. Es
destacable la baja abundancia en M 82 de especies altamente fotodisociables
como CH30H, SiO, y HNCO respecto de lo observado en NGC 253, junto con
la elevada abundancia de C3Hs.

La composicion quimica de las galaxias NGC 4945 e IC 342 se asemeja a la
observada en NGC 253 y no asi a la de M 82. Destacan discrepancias sobre
esta semejanza, tales como la baja abundancia relativa de SiO en NGC 4945
y las también bajas abundancias de CoH y NoH™ en IC 342.

Se presenta una comparacion completa con todas las especies moleculares de-
tectadas en el barrido espectral de NGC253 y fuentes seleccionadas en la
Galaxia, prototipos de diferentes tipos de quimica, para las cuales se dispo-
nen de estudios completos de su complejidad quimica. Como resultado de esta
comparacion se sugiere una clara similitud entre la quimica de Sgr B2(OH),
prototipo de nube molecular del Centro Galéctico, y la quimica de NGC 253.
Esta semejanza en la quimica de ambas fuentes sugiere mecanismos de calenta-
miento del material molecular comunes, apuntando a la presencia de choques
de baja velocidad a gran escala en la region nuclear de NGC 253.
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®

Resultado adicional de esta comparacién es la semejanza entre la quimica
observada en el nicleo de M 82 y en la regiéon de la Barra de Orién, prototipo
de region de fotodisociacién, proceso que se supone dominante en la quimica
del gas molecular nuclear de M 82.

Se ha presentado la primera deteccién de metanol en M 82 con una abundan-
cia mayor de lo que cabe esperar si el calentamiento del material molecular
en su region nuclear estuviese exclusivamente dominado por una quimica de
fotodisociacién. La emision de CH3OH muestra evidencias de la presencia de
dos fases gaseosas, una componente moderadamente densa y fria (T,o; ~ 5Ky
nm, ~ 10*ecm™3) y otra méds densa y caliente (T,o; ~ 20K y ng, ~ 10®cm™3).

La deteccién de metanol en M 82 con las abundancias observadas muestra
como la regién nuclear de una galaxia como M 82, prototipo de quimica de
PDRs extragalactica, contiene en su interior una fase de gas molecular denso
y protegido de la radiacién disociante semejante a la que encontramos en otras
galaxias con brotes de formacién estelar tales como NGC 253 y Maffei 2.

La comparacién de la abundancia observada de metanol con la molécula de
amoniaco, también facilmente fotodisociable, sugiere un estructura nticleo-halo
para las nubes de M 82. Este escenario supone la existencia de un medio alta-
mente fragmentado en numerosas nubes de pequeno tamano iluminadas por la
radiacién UV dominante, formandose grandes regiones de fotodisociacion en
su superficie y en cuyo interior encontramos unos nicleos densos y calientes
protegidos de esta radiacion.

Se han realizado barridos espectrales de la banda atmosférica de 2 mm en trece
posiciones seleccionadas de la region central de la Via Lactea. Estos barridos,
semejantes al realizado hacia NGC 253, nos ofrecen un estudio detallado de
los diferentes tipos de quimica que encontramos en el Centro Galactico, sir-
viendo como prototipos de comparacion para el estudio del material molecular
extragalédctico.

Se han derivado los parametros fisicos de densidad de columna y temperatura
de rotacién para las 20 especies moleculares mas prominentes observadas en el
barrido de NGC 253. La densidad de columna de H, para cada posicién se ha
derivado a partir de observaciones adicionales de transiciones en la banda de 3
y 1 mm de C'80 y teniendo en cuanta un factor de conversién C*%0 /Hy = 107".

Observamos que la mayor parte de las fuentes presentan patrones de abun-
dancias muy semejantes dentro de una variacién para cada una de las especies
menor de un factor 3 respecto de un valor promedio. Estas fuentes constituyen
el prototipo de quimica caracteristica de los complejos de nubes moleculares
del Centro Galéctico. Por otro lado, distinguimos un par de fuentes cuyas
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abundancias difieren considerablemente de lo observado en el resto de las po-
siciones y que coinciden con las fuentes afectadas significativamente por la
radiacién disociante procedente de los ciimulos estelares situados en la regiéon
central de la Galaxia.

(®» La comparacién del patrén de abundancias moleculares en NGC 253 con estos
prototipos confirma el resultado de la comparacién previa con diferentes fuen-
tes prototipo de la Galaxia segun el cual la quimica observada en NGC 253 es
similar a la que encontramos en las nubes moleculares del Centro Galactico.

(®» La molécula de HNCO destaca por ser la especie que presenta un mayor con-
traste entre los diferentes ambientes quimicos que encontramos en la regién
del Centro Galactico, presentando un descenso de la abundancia de mas de
un orden de magnitud en las fuentes afectadas por efectos de fotodisociacion
respecto de lo que observamos en el resto de las fuentes. La intensidad de
las lineas de HNCO la convierten en uno de los trazadores mas prometedores
dentro del contexto de la diferenciacién quimica de fuentes extragaldcticas.

11.3. Perspectivas

Los resultados presentados en este trabajo no hacen sino demostrar el potencial
de los estudios de la composicién molecular de fuentes extragaldcticas obtenida por
medio de barridos espectrales de bandas atmosféricas completas. Sin embargo, este
no es mas que un primer paso fundamental para el conocimiento de la diferenciacién
quimica extragalactica.

Debido a las limitaciones de los instrumentos de los que disponemos actualmen-
te, este tipo de estudios se ve limitado a las fuentes mas brillantes fuera de la Via
Lactea. Aun asi, existen un gran numero de galaxias brillantes para las cuales se
puede realizar un estudio completo de su composicion molecular con la instrumenta-
cién actual. Por ejemplo, la realizacién de un barrido espectral con una sensibilidad
semejante a la alcanzada en NGC 253 hacia cualquiera de las galaxias de compara-
cién utilizadas en el Capitulo 7 resultaria en una deteccién de la mayor parte de las
especies moleculares detectadas en NGC 253, para las cuales tinicamente se tiene un
limite a su deteccion. Hay que tener en cuenta que la mayor parte de las especies
moleculares detectadas fuera de la Galaxia ni siquiera se han observado en algunas
de estas fuentes.

Uno de los factores mas determinantes en el futuro inmediato de la astronomia
molecular extragalactica, dentro del contexto de la exploracion a través de barridos
espectrales, es la inminente disponibilidad de receptores de nueva generacion con una
cobertura instantanea en frecuencias mucho mayor que los actuales. En la Tabla 11.1
se presenta un breve resumen de las principales caracteristicas en cuanto a capacidad
colectora, cobertura en frecuencias y ancho de banda instantanea observable de los
telescopios disponibles en la actualidad. Hay que tener en cuenta que esta nueva
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generaciéon de receptores no solo facilita la realizaciéon de grandes exploraciones en
frecuencias, sino que produciran “barridos espectrales involuntarios” alrededor de
las frecuencias observadas.

El siguiente paso viene sin duda de la mano de las observaciones interferométri-
cas. Gracias a la enorme capacidad colectora de estos instrumentos junto con sus
capacidades de mapeo seremos capaces de resolver la emisién dentro de los nticleos
galacticos en todas las especies moleculares observables. Fuera de la mera obser-
vacion de la emisién de CO, encontramos estudios interferométricos de la emisién
nuclear en galaxias observada en diferentes moléculas (Garcia-Burillo et al., 2000,
2001, 2002; Meier & Turner, 2005; Usero et al., 2006) o en distintas transiciones
de una misma molécula (Ott et al., 2005). La realizacién de barridos espectrales
interferométricos nos permitira la observacion de un gran nimero de transiciones de
diferentes moléculas, lo cual supone la posibilidad de mapear las condiciones fisicas
de densidad y temperatura de la emision de cada una de estas especies.

Los instrumentos disponibles en la actualidad (Tabla 11.1) nos ofrecen la po-
sibilidad de realizar observaciones extraordinariamente sensibles de la composicién
molecular en las galaxias mas cercanas y de interés con los que establecer las bases
del conocimiento de la quimica extragalactica.

En un futuro cada vez mas cercano, la puesta en marcha del proyecto Ataca-
ma Large Millimeter Array (ALMA), situado en un lugar privilegiado y con una
capacidad colectora muy superior a la de cualquier interferémetro actual, permi-
tird extender este tipo de estudios a un niimero de fuentes mucho mayor, pudiendo
explorar la complejidad quimica desde el grupo local hasta galaxias con altos des-
plazamientos al rojo. Dentro del contexto de la quimica de galaxias cercanas, la
resolucion espacial que poseerd este instrumento nos permitira estudiar la quimica
de nubes individuales y regiones de formacién estelar en las fuentes extragalacticas
mas proximas.

El estudio de la quimica del medio interestelar extragalactico estd aun en sus
primeras etapas y es aun dificil augurar todas las posibilidades que nos deparara la
deteccion de nuevas especies y la quimica comparada a partir del estudio de un
mayor y mas significativo nimero de galaxias.
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Tabla 11.1: Resumen de los telescopios disponibles y potencialmente més
interesantes en los estudios moleculares extragalacticos

Instrumento Antenas Frecuencias  Ancho de banda
N x O (m) (GHz) Max. (GHz)
IRAM 30m 1 x 30 80 — 115.5 2x 0.5
130 —183 2x1
197 — 272 2x1
JCMT 1x15 211 —-279 0.9
312 — 370 1.8
425 — 510 1.8
626 — 710 0.9
APEX 1x12 230 — 1200 1
ATCA 6 x 22 1.25 — 26 2 x0.128
83.5 —105.0 8
IRAM PdBI 6 x 15 82 — 116 0.5
205 — 245 0.5
CARMA 6 x 10.4 (OVRO) 115 4 (en 2007, solo OVRO)
+9x 6.1 (BIMA) 230 4 (en 2007)
345 4 (en 2007, solo OVRO)
SMA 6 x 8 186 — 242 2

271.5—349.5 2

600 — 696

2
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Apéndice A
Diagramas de rotacion

Una de las técnicas mas frecuentemente utilizada para estimar las propiedades
fisicas de las nubes a partir de la emision molecular es el diagrama de poblacio-
nes, también denominados diagramas rotacionales o de Boltzmann. Este método
consiste basicamente en la representacion de la densidad de columna normalizada
por el peso estadistico para diferentes niveles de energia en funcién de sus energias.
En condiciones de equilibrio termodindmico (ET), la representacién logaritmica de
estas variables describirdn una recta cuya pendiente serd proporcional a 1/7'. Esta
temperatura, que denominaremos temperatura rotacional (7}.) serd igual a la tem-
peratura cinética (7i,) sélo en el caso en que la densidad de Hy sea suficientemente
alta para que todos los niveles estén termalizados.

Si suponemos que la emision molecular que observamos es épticamente delgada,
la densidad de columna del nivel superior de una transicion dada puede obtenerse

CcOoImo ) ( ) 1
% J,(Tsg)\
N, =" (1288 T Al

: hcmul( J,,(Tex>) / v (A1)

donde A,; es el coeficiente de Einstein para una transicion que conecte los niveles
u y I, que podemos escribirse como A,; = (647*13/3he¢®)Sp2,/gu, v J,(T') la funcién
fuente, en la forma J,(T) = (hv/k)[exp(hv/kT) — 1]7!, siendo Tse la temperatura
de la radiacién de fondo césmico, T, la temperatura de excitacion de la transicién
v ¢, la degeneracion del nivel superior.

En la aproximacién de Rayleigh-Jeans (i.e.hv < kT') y asumiendo T > Thq,
la ecuacién. A.1 se puede reducir a

B 8mk1?

v hC3Aul

donde la temperatura de brillo integrada de la linea observada, [ Tt dv, se denota
como W. Si suponemos equilibrio termodindmico local (ETL), la distribucién de

poblaciones de todos los niveles se pueden representar por una tnica temperatura,
la temperatura de rotacion, siguiendo una distribucién de Boltzmann

W (A.2)

N, N
g_ — 76—Eu/kTrot (A?))
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donde N es la densida de columna total de la especie molecular, E, es la energia
del nivel superior de la transicién, y Z la funcién de particion

Z=3 gie M (A4)
Vi
Introduciendo la ecuacién. A.2 en ecuacién. A.3 obtenemos
Srki?Z
N = —— = WePu/bTo A5
hcsAulgu ‘ ( )

o la representacion logaritmica de la anterior expresion

Smkv? - lgN loge E,
= |0g— —

—_— e A.
hchulgu Z k Trot ( 6)

log

que constituye la ecuacion basica para el andlisis de los diagramas de poblaciones
(ver Blake et al., 1987; Turner, 1991; Goldsmith & Langer, 1999, para una descrip-
cién detallada de este método). Representando la densidad de columna normalizada
por el peso estadistico N, /g, de cada transicién en escala logaritmica frente a la
energia del nivel superior de las mismas, la distribuciéon de las poblaciones puede
ajustarse por una linea recta. La pendiente de esta recta sera proporcional a la
inversa de la temperatura rotacional (oc 1/T}4) y el corte con el eje de ordenadas
nos proporcionara la densidad de columna total dividida por la funcién de particién
(N/Z).

A.1. Lineas solapadas

En los casos en que una linea molecular este formada por un nimero de transi-
ciones solapadas que involucran niveles con diferentes energias, no es posible aplicar
directamente el andlisis mediante diagramas rotacionales para determinar las pro-
piedades fisicas de la emisién molecular. A continuacion se describe el método que
se ha seguido con el fin de aplicar a estas lineas formadas por multiples transiciones
el método de diagramas rotacionales.

A partir de los pardametros espectroscopicos de cada una de las transiciones
solapadas que forman la linea multiple podemos estimar la contribucién de cada
transicién a la intensidad integrada total. Para ello, se debe asumir ETL y emi-
sion Opticamente delgada que, de hecho, son las hipdtesis béasicas del andlisis de
diagramas rotacionales. Asi, utilizando la ecuacién. A.5, podemos expresar la in-
tensidad integrada relativa entre dos transiciones en funciéon de sus coeficientes de
Einstein A/, y A”  energias de sus niveles superiores E! y E” vy degeneraciones de
estos niveles superiores ¢/, y g/ en la forma

W' _ VAL mr-m e, (A7)
wr AL gl
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lo cual nos permite calcular la intensidad relativa de cada una de las transiciones para
una temperatura rotacional dada T, . De esta forma, se diferencia la temperatura
TO, que se asume para estimar la contribucién de cada transicién a la linea solapada,
y la temperatura T, derivada del diagrama rotacional.

Si se considera el caso de una molécula con estructura hiperfina donde todas las
transiciones que forman la linea comparten una misma energia del nivel superior,
se puede hacer la aproximacién E!, ~ E! y v/ ~ 1V". De esta forma, la contribucién
de cada transicién a la linea total no dependerd de la temperatura asumida 7.2, y

unicamente dependera de los parametros espectroscopicos de cada transicion en la

forma / o
W Al,g.,
(W”)HF N Aglg/u, (A.S)

Cuando la contribucion de cada una de estas transiciones se calcula y se representa
en los diagramas rotacionales, todas las transiciones se situaran en el mismo punto
del diagrama (ver los diagramas de NO y NS en la Figura 3.1).

En el caso general donde E! # E! las contribuciones calculadas de cada tran-
sicién para una temperatura TC, se situardn en una linea recta en el diagrama
rotacional con una pendiente log;,e/k T2, .

La aproximacion ETL asume que todas las poblaciones de los niveles deben
situarse en una linea recta en el diagrama rotacional. De esta forma podemos modi-
ficar la temperatura T que se asume para calcular la contribucién de cada una de
las lineas solapadas para obtener el mejor ajuste de todos los datos observacionales
incluidos en el diagrama rotacional mediante una linea recta. En este punto en que
se alcanza el mejor ajuste, normalmente se obtendrd la situacién en que T, & Tyt

A lo largo de este trabajo se aplica este método a diferentes moléculas, nor-
malmente rotores simétricos como CH3CN y CH3CCH y cuasisimétricos como CH3 OH.
Asi, tenemos el diagrama rotacional de CH3CN donde se incluyen solo dos lineas
con transiciones solapadas, el diagrama de CH3CCH donde las tres lineas solapadas
incluidas se alinean perfectamente a una linea recta, y en el diagrama de CH3OH
donde se representan una mezcla de lineas con transiciones solapadas y lineas tinicas
(Figura 3.1).

Hay que tener un cuidado especial cuando se tratan rotores simétricos tales como
CH3CN y CH3CCH, en cuyo caso la temperatura rotacional no es suficiente para
describir la poblacién relativa de los niveles, dado que se necesitan tanto Ti;, como
T.ot para evaluar al funcién de particiéon como se describe en Turner (1991). De
esta forma T, caracteriza la poblacion de los niveles J dentro de cada escalera K,
mientras que Tj;, describe la poblacion entre escaleras K. Las observaciones de este
trabajo, principalmente en galaxias externas y en muchos casos en las observaciones
del Centro Galactico (en parte debido a la resoluciéon de 4 MHz utilizada), no per-
miten resolver las transiciones de las diferentes escaleras K. En este caso se asume
que ambas temperaturas son semejantes (Tki, = Tyot) de forma que la poblacién
de todos los niveles se describirdn por una tnica temperatura rotacional. Dado que

Tiin es normalmente mucho mayor que Ty, esta hipotesis puede resultar en una
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sobre estimacion de la densidad de columna derivada de los diagramas rotacionales
dado que la contribuciéon a la intensidad integrada total de la linea observada de
los niveles con K > 1 puede ser subestimada. Por otra parte, la evaluacion de la
funcion de particién serd igualmente subestimada. Asi, el efecto total sobre la de-
terminacion de la densidad de columna no sera mayor que un factor 2 — 3 mientras
que la temperatura rotacional derivada solo se vera afectada de forma marginal.
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Apéndice B

Desarrollo de herramientas de
analisis

Uno de los elementos comunes en el andlisis de estudios exploratorios tales como
los barridos espectrales de grandes bandas de frecuencias radica en lo tedioso y
rutinario de la mayor parte del trabajo de reduccién de datos. En el caso de los
barridos de frecuencias tales como los presentados en este trabajo, la gran cantidad
de datos hace que tareas como la identificacion de transiciones moleculares y el
calculo de los pardametros fisicos derivados se haga particularmente rutinario, y por
tanto sujeto a confusion, si no se dispone de herramientas que automaticen en cierta
medida esta labor.

Con este fin, se describen en este apéndice una serie de programas informaticos
desarrollados conforme a las necesidades aparecidas durante el andlisis de los datos
presentados en este trabajo, que pretenden automatizar y facilitar algunas de estas
tareas.

B.1. Identificaciéon molecular

En esta seccién se describen las caracteristicas principales del programa LO-
VAS. Este programa es una herramienta de ayuda para la identificacién de lineas
espectrales, extrayendo y presentando graficamente la informacién de las transicio-
nes recogidas en los diferentes catalogos de lineas espectrales. El programa toma su
nombre del primer catalogo de lineas implementado.

La sintaxis de uso de esta utilidad es la siguiente:

lovas [intervalo de frecuencias] [catalogo] [molécula] [criterio]

A continuacién se explican los valores posibles que puede tomar cada uno de los
parametros.
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[[intervalo de frecuencias]]

Esta parametro indica el rango de frecuencias en el que el programa buscard tran-
siciones conocidas en los catdlogos. Los valores posibles de este pardmetro son los
siguientes:

(1)

(2)

(3)

(4)

(N)

Selecciona el rango de frecuencias total de la banda senal del espectro con el
que se esté trabajando.

Selecciona el rango de frecuencias total de la banda imagen del espectro con
el que se esté trabajando. Las transiciones apareceran representadas en rojo.

No pone ninguna limitacién en frecuencias, seleccionando todas las transiciones
recogidas en el catalogo de la molécula seleccionada o de cualquier molécula
si no se aplica ningun filtro.

Selecciona el rango de frecuencias seleccionado de la banda senal del espectro
con el que se esté trabajando.

Cualquier otro nimero sera considerado limite inferior a la frecuencia y el pro-
grama solicitara otra entrada como limite superior elegido.

[catalogo]
Selecciona el catalogo utilizado para la bisqueda. Todos los catalogos se encuentran

instalados en el disco duro local. Los catdlogos disponibles actualmente son los
siguientes:

(1)

(11)

(2)
(3)

(4)

“Recommended Rest Frequencies for Observed Interstellar Molecular Microwa-
ve Transitions - 1991 Revision”, Lovas (1992).

“NIST Recommended Rest Frequencies for Observed Interstellar Molecular
Microwave Transitions-2002 Revision”, Lovas (2004).

“Spectral Line Atlas of Interstellar Molecule (SLAIM)”, Lovas (1984)

Estima la frecuencia de las lineas de recombinacion de hidrégeno atémico a

partir de la expresién

l/zRHC(i —i), (B.1)

2 2
nl y,

donde Ryc = 3.28805129 10*s™! es la Constante de Rydberg por la velocidad
de la luz para el hidrogeno.

“Submillimeter, millimeter, and microwave spectral line catalog”, Pickett et
al. (1998), Catalogo JPL.
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[ [molécula] ]

Filtro aplicado al listado de transiciones seleccionadas limitando la busqueda a la
molécula seleccionada. En el caso del catdlogo JPL, se puede referir a la especie
por su identificador (tag). La entrada a o A elimina este filtro, listando todas las
especies en el rango espectral seleccionado.

[criterio]
Este parametro constituye un filtro especifico aplicado a la busqueda. Esta opcién
estd inicamente disponible en el caso de la eleccién de catalogo 3 (JPL) y 4 (lineas
de recombinacién).
En el caso del catalogo JPL existen tres posibilidades:

(>0) Se seleccionan unicamente las transiciones cuyas energias del nivel inferior sean
iguales o menores que el valor especificado.

(0) No se aplica ningun filtro.

(<0) Se seleccionan tnicamente las transiciones en las que el logaritmo en base 10
de la intensidad integrada en unidades de nm® MHz a 300 K (tal y como viene
dado en el catdlogo, ver Pickett et al. (1998)) sea igual o mayor que el valor
especificado.

En el caso de las lineas de recombinacion, este valor indica el incremento maximo
An de las transiciones que se buscaran.

A continuacién, en la Figura B.1 se muestra un ejemplo de los resultados ob-
tenidos al aplicar este programa a uno de los espectros que componen el barrido
espectral de NGC 253 presentado en el Capitulo 2. En cada ejemplo se especifican
los pardmetros utilizados en la ejecucién del programa y el niimero de lineas extrai-
das de los catélogos en cada busqueda. Como muestra se presentan las dos primeras
y ultimas transiciones que devuelve como salida el programa.
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| entrada: lovas 1 1 a

100 - | salida: 15 lineas

unidentified

H213C0O
H2CCC
CH3CN
CH3CN
CH3CN
EH3EN

146635.671875 H213CO 2(1,1)-1(1,0)
146876.062500 H2CCC 7(1,6)-6(1,5)
50 * kK

147174.593750 CH3CN 8(0)-7(0)

147243.000000 unidentified

Lz o33 3 3 3 3
e s = £ e E = = | entrada:lovas 1 11 a
100 § & & o Q % R 555 2 5 .
r D = oN g 2 ZzzZ h 3 .
2 2 £, &z o =1 ®gorsase | salida: 44 lineas
25 58 &3 83 3 @8 wobwoom @ S
r » T O I T =l OO & 1
@ ¢ [}

146368.343750 CH30H 3(1,2)-2(1,2) A—

1 146372.406250 unidentified

50 — - * ok ok

1 147210.734375 CH30CHS 6(3,4)-6(2,5) AA
147243.000000 unidentified

M : : : ‘ ‘ ‘ — entrada: lovas 1 2 a

salida: 159 lineas
no se muestra en la figura

entrada: lovas 1 2 CH3CN
salida: 23 lineas

147035.218750 CH3CN 259.01 8(7)-7(7)
147174.593750 CH3CN 17.180 8(0)-7(0)
* koK

147171.750000 CH3CN 22.120 8(1)-7(1)
147174.593750 CH3CN 17.180 8(0)-7(0)

entrada: lovas 1 3 H 100
salida: 1 linea

147046.889386 H 84.627766 36—35 1
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"1 entrada: lovas 1 4 a 0
1 salida: 2165 lineas

il (no se muestra en la figura)

—C3H2

1 entrada: lovas 1 4 a -3
1 salida: 32 linea

1 146635.689 -2.9529 10.6686 15 H2C-13-O

1 147281.543 -2.9657 86.6847 57 c-C3H2
* Kk

o g 46427.9961 -1.7836 131.8849 111 HCCCCCN
g 47216.3280 -1.4166 115.4096 97 C4Si

entrada: lovas 2 1 a
salida: 20 lineas

154200.968750 CH3CHO 8(4,5)-7(4,4)

154201.515625 CH3CHO 8(4,4)-7(4,3)
* k%

CH2CHCN

50

155075.000000 unidentified
155088.156250 CH3CHO 8(4,5)-9(3,7)

| . . . . |
1.465 10° 1.47 10°
Rest Frequency (MHz)

Figura B.1: Ejemplos de uso del programa LOVAS
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B.2. Generacion de espectros sintéticos

La utilidad SYN'T permite generar espectros sintéticos de una especie de-
terminada para diferentes temperaturas de excitacién en condiciones de equilibrio
termodinamico local. Son varias las razones por las que resulta interesante la repre-
sentacién de espectros sintéticos.

(®» En primer lugar pueden servir como comparacién directa con observaciones,
sobre todo en el caso de los barridos espectrales en los que se observan varias
transiciones de una misma molécula.

(®» Si se identifica una transiciéon de una especie molecular, podemos estimar la
intensidad esperada de cualquier otra transicién en otro rango de frecuencias
con el fin de confirmar la identificaciéon. Esta funcionalidad se utiliza en este
trabajo con el objetivo de separar las transiciones que aparecen solapadas en
el barrido espectral de NGC 253 (ver Capitulo 2).

(®» Constituye una importante herramienta en la preparaciéon de observaciones
molecular pudiendo elegir las transiciones mas favorables si tenemos una esti-
macion de la temperatura de excitacion del gas.

La sintaxis de uso de esta utilidad es diferente dependiendo de los modos de
generacion de espectros disponibles, siguiendo el formato:

synt [modo] [parametros|

A continuacion se describen las posibilidades y pardmetros de entrada de cada
uno de los modos posibles.

[synt gauss [frecuencia] [velocidad] [anchura] [intensidad]]

Este modo superpone un perfil Gaussiano sobre el espectro que se tenga abierto
segun los parametros de entrada indicados.

[synt file [ﬁchero]]

Este modo tiene la misma funcién que el anterior solo que representa un grupo de
perfiles Gaussianos. Los parametros de entrada de cada perfil se leen desde el fichero
indicado. El formato de este fichero debe de ser, en primer lugar una linea con el
numero de perfiles que se pretenden representar. A continuacién debe escribirse una
sucesion de lineas con los parametros de frecuencia, velocidad, anchura e intensidad
de cada perfil.
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[synt jpl [fichero] [temperatura] [parametros]| [tamano fuente]]

La opcion jpl constituye la funcionalidad més potente y de mayor utilidad ofrecida
por este programa. En este modo se lee una lista de transiciones, en principio de
una especie molecular, de un fichero con el formato del catalogo JPL, y se represen-
ta el espectro de emisién en condiciones de ETL para una temperatura determinada.

Especifica el nombre del fichero de entrada, a no ser que tome el valor lovas. En ese
caso, el programa copia el fichero “jpl.lin” generado por el programa lovas cuando
se hace una busqueda en el catalogo JPL.

[[temperatura]}
Este valor de temperatura sera el que se utilice para estimar las intensidades relativas
a partir de las ecuaciones de equilibrio termodinamico.

[[parémetros]]
El programa lee el primero de estos parametros y dependiendo de su valor se reque-
riran parametros adicionales de la siguiente forma:

[> 1000]: El parametro se interpreta como la frecuencia de una de las transi-
ciones de la especie, que buscara dentro del fichero de entrada. Se requieren 3
parametros adicionales de velocidad, anchura e intensidad de la linea que se
aplicaran a la transicién con la frecuencia indicada. El comando queda en la
forma:

synt jpl [fichero] [temp.] [frec.] [velocidad] [anchura] [intensidad]

Este modo es 1itil en los casos en que se ha medido una transiciéon determinada
y se quiere estimar la intensidad esperada de otras transiciones, pudiendo su-
perponerse el espectro sintético a los datos observacionales a otras frecuencias.

[< 1000]: El pardmetro se interpreta como una anchura. De esta forma la escala
en intensidades unicamente tiene sentido en cuanto a intensidades relativas
entre lineas. El comando queda de la forma:

synt jpl [fichero] [temperatura] [anchural

[[tamaﬁo fuente]]
Define el tamano estimado de la regién emisora observada para tener en cuenta los
efectos de dilucion en el haz del telescopio. El valor se da en segundos de arco. Si este
valor es 0 o no recibe ningtin valor, no se tendra en cuenta ninguin tipo de correccién.

Cada vez que se ejecuta el programa SYNT, los espectros sintéticos se suman a los
resultados obtenidos previamente lo que nos permite crear espectros sintéticos de

235



B.2. ESPECTROS SINTETICOS APENDICE B. HERRAMIENTAS

diferentes especies simplemente ejecutando el programa con diferentes ficheros de
entrada. Este comando, por el contrario, borra todas los espectros almacenados en
memoria que se han creado previamente.

[synt crea [frecuencia inicial] [frecuencia ﬁnal]J

Este modo genera, a partir de los datos espectroscopicos del espectro cargado en
memoria (i.e. resoluciéon y frecuencia central), un espectro de las dimensiones defini-
das por los parametros de entrada. Este comando es necesario como paso previo a la
creacion de un espectro sintético en el caso en que el espectro cargado en memoria
no cubra el rango de frecuencias de las transiciones que pretendemos representar.

La Figura B.2 muestra algunos ejemplos de uso del programa SYN'T para estimar
la forma de la emision de CO con diferentes temperaturas rotacionales.
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0.015
0.01 -

0.005

0.02 -

0.01 -

0.01 -

0.005

2 10° 4 10°
Rest Frequency (MHz)

(Trot = 10K)

entrada:

synt crea 80000 600000
lovas 1 4 CO 0

synt jpl lovas 10 200

(Trot =50 K)

entrada:

synt del

synt jpl lovas 50 200

(Tror = 300K)

entrada:

synt del

synt jpl lovas 300 200

Figura B.2: Ejemplos de uso del programa SYNT

237



B.2. ESPECTROS SINTETICOS APENDICE B. HERRAMIENTAS

Ademsds de los espectros que se muestran en la Figura B.2, el programa SYNT
genera una serie de ficheros de salida con informacién espectroscopica de las tran-
siciones seleccionadas. Los ficheros generados para el tltimo de los ejemplos en la
Figura B.2 son los siguientes:

Informacion espectroscépica de cada transicion en el formato que se da en el catalogo
JPL (ver Pickett et al., 1998, para los detalles del formato).

Salida:

115271.201800 .0005 -5.0105 2  .0000 3 -28001 101 1 0 CO
230538.000000 .0005 -4.1197 2 3.8450 5 -28001 101 2 1 CO
345795.989900 .0005 -3.6118 2 11.5350 7 -28001 101 3 2 CO
461040.768200 .0005 -3.2657 2 23.0695 9 -28001 101 4 3 CO
576267.930500 .0005 -3.0118 2 384481 11 -28001 101 5 4 CO

jpl.plot
En este fichero que se indican los parametros de las Gaussianas dibujadas, esto es,
frecuencia, velocidad, anchura e intensidad.

Salida:

115271 257 200 7.5458961577894E-04
230538 257 200 2.9071446991215E-03
345795 257 200 6.1837901944048E-03
461040 257 200 0.010195042976013
576267 257 200 0.01449926394646

Este fichero es uno de los mas relevantes puesto que compila los parametros es-
pectroscopicos de cada una de las transiciones, necesarios para la representacién
de diagramas rotacionales (ver Apéndice A y Seccién B.3). Los pardmetros de las
transiciones que se recogen en este fichero son: Frecuencia (MHz), Energia del nivel
inferior y superior (cm™!), degeneracién del nivel superior y coeficiente de desexci-
tacién de Einstein (107%s71).

Salida:
115271.2018  0.000000  3.845033 3  0.072038
230538.0000  3.845000 11.534920 5  0.691077
345795.9899 11.535000 23.069513 7  2.496693
461040.7682 23.069500 38.448165 9  6.126664
576267.9305 38.448100 57.670329 11 12.213397
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B.3. Diagramas rotacionales

La siguiente necesidad, tras la identificacién y ajuste de las lineas espectrales
observadas de una misma molécula, radica en la determinacion de los pardmetros
fisicos de densidad de columna y temperatura rotacional que se derivan a partir de
los diagramas rotacionales (ver Apéndice A). El programa DIAGROTERROR se
cred con el fin de automatizar esta tarea.

La sintaxis del comando es la siguiente:

diagroterror [fichero| [linini| [linfin] [tamano]| [sobreescribir]
[limites] [molécula]

A continuacién se describen las posibilidades que ofrecen cada uno de los parame-
tros en entrada del programa DIAGROTERROR.

Especifica el fichero de entrada en el que se incluyen los pardametros espectroscépicos
de cada una de las transiciones observadas junto con los pardmetros derivados de las
observaciones. El archivo debe tener el mismo formato que el fichero de salida (.rot)
del programa SYNT (ver Seccién B.2) al que se le deben anadir tres columnas con
los valores de intensidad integrada de la linea, error en la medida de esta intensidad
integrada y tamano del haz del telescopio con el que se observé.

La intensidad integrada debe ser un valor positivo. En el caso de leer un niimero
negativo, el programa lo interpreta como un limite superior a la deteccién. Este
limite no se usara en el calculo del ajuste al diagrama rotacional y se representara
con una flecha en el mismo.

El tamano del haz se utilizara con el fin de aplicar el factor de llenado del haz
por la fuente. Este valor se debe dar en segundos de arco. Existen dos telescopios
predeterminados para los que el programa tiene valores de los tamanos de haz para
cada frecuencia. Si el valor de este pardmetro es (0) se utilizara el tamano del haz
del telescopio de 30m de IRAM vy si es (-1) se utilizara el haz del SEST de 15m. En
general se pueden aproximar con estos valores los haces de cualquier telescopio de
30 y 15m de diametro, respectivamente.

([linini] [linfin]]

Lineas del fichero en la que se encuentra la primera y la tltima transiciéon observada.
Las transiciones observadas deben situarse consecutivamente dentro del fichero, no
pudiendo estar salteadas a lo largo del mismo.

Define el tamano estimado de la regién emisora observada para tener en cuenta los
efectos de dilucién en el haz del telescopio. El valor se da en segundos de arco. Si
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este valor es 0, no se tendrd en cuenta ningin tipo de correccién.

[[sobreescribir]]

Este parametro determina si se borrard, caso de haberlo, el diagrama previamente
representado (0) o si por el contrario se superpondré el nuevo diagrama sobre el
anterior (1). La opcién de superponer diagramas es especialmente 1til en el caso de
ajustar diferentes componentes de temperatura a la emision de una misma especie
molecular.

[limites]
Si este pardmetro toma el valor 0 (valor por defecto), el programa calcula automati-
camente unos limites apropiados en cada eje para la correcta visualizaciéon del dia-
grama rotacional. Cualquier otro valor fuerza al programa a conservar los limites
determinados previamente por el usuario.

[ [molécula] ]

Si este parametro es diferente de 0 (valor predeterminado) el programa solicitara el
nombre de la especie molecular ajustada. En la esquina superior derecha del diagra-
ma aparecerd escrito el nombre de la molécula y la temperatura rotacional derivada
a partir del ajuste.

Como ejemplo de uso de este programa utilizaremos una de las componentes
de velocidad de la emision de CS estudiada en el Capitulo 6. Se ha anadido una
transicién extra para la que se ha imaginado un limite a su intensidad integrada
para una mejor presentacion de las capacidades de este programa.

Fichero de entrada: CS.rot

97980.950  1.6342 4.9025 5 17.0264 4.4448 481081 -1
146969.033  4.9025 9.8049 7 61.8002 11.9166 A837 0
195954.226  9.8048 16.3411 9 152.5063  11.545 4230 0
244935.643 16.3411 24.5113 11 305.7395 4.3720 .390747 -1
293912.244 245113 34.3151 13 525.9654 -12.0 0 -1
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La Figura B.3 presenta ejemplos del uso del programa DIAGROTERROR mos-
trando los comandos necesarios para realizar un diagrama rotacional con dos com-
ponentes de temperatura ajustadas a la emisién de CS.

13 F CS
Tot= 11 K

> 125 F
o
>
=z
<
=
° 12 b

1.5 F B

L
40
Eu/k (K)

13 F
> 125 |
o
>
=z
s
o
©° 12 b

1.5 F R

Il Il
0 20 40
Eu/k (K)

entrada:

diagroterror CS.rot 152000 1
MOLECULA = CS

salida:

N/Z= 7.2E+12+-3.6E+11

T= 11.02 +— 0.36

entrada:

diagroterror CS.rot 1 2 20 1
salida:

N/Z= 2.7TE+13+—-5.9E+12
T= 5.36 +— 0.44

Figura B.3: Ejemplos de uso del programa DIAGROTERROR
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B.4. Diagramas rotacionales multicomponente

Tal y como se explica en la Seccién A.1, podemos incluir en la representacion
de los diagramas rotacionales transiciones de una misma especie solapadas y no
resueltas. Para ello utilizamos la intensidad integrada total de la linea observada,
suma de una serie de transiciones moleculares, que constituyen los datos de entrada
de los programas DIAGROTPLUSE y DIAGROTPLUSS.

La sintaxis de ambos programas es la siguiente:

diagrotpluse [Tini| [ficherodatos] [ficherogrupos] [tamano]

diagrotpluss [Tini] [Tfin] [ficherodatos| [ficherogrupos| [tamano]

Ambos programas buscan el mejor ajuste lineal en la forma que se explica en la
Seccién A.1 siguiendo métodos diferentes. DIAGROTPLUSE, utiliza un método re-
cursivo en el que a partir de una temperatura inicial, calcula la contribucién de cada
transicién y deriva una nueva temperatura a partir del ajuste lineal del diagrama
rotacional que utilizara en la nueva iteracién como temperatura inicial. El proceso
recursivo continuard hasta que la diferencia entra temperatura inicial y la derivada
alcancen un limite de convergencia predeterminado. DTAGROTPLUSS, realiza un
barrido de temperaturas y representa el diagrama rotacional con las contribuciones
de cada transicién para cada una de estas temperaturas, devolviendo un grafico con
la coeficiente de correlacién del ajuste lineal para cada temperatura. Se tomara como
mejor ajuste aquel con un mayor coeficiente de correlacion.

Se detalla a continuacion el significado de cada uno de los parametros de entrada:
[Tini] [Tfin]

es la temperatura en K en la que comienza el proceso recursivo de DIAGROT-
PLUSE y la temperatura inicial del barrido de DIAGROTPLUSS.

es la temperatura final del barrido de DIAGROTPLUSS.

[[ﬁcherodatos]J

Fichero con los parametros espectroscépicos de las transiciones con el formato del
fichero de salida (.rot) del programa SYNT (ver Seccién B.2), sin necesidad de
anadirle nada.

[ [ficherogrupos] ]

Es en este fichero en el que se incluyen las intensidades integradas de los grupos de
lineas observadas. El formato debe ser el siguiente:
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La primera linea debe contener el niimero de grupos de lineas observados. El resto
de lineas, tantas como el nimero indicado, deben indicar el niimero de transicio-
nes que componen la linea espectral ajustada, y el nimero de linea del fichero de
datos en la que se encuentra los datos espectroscépicos de la primera de estas tran-
siciones. A continuacién debe aparecer la intensidad integrada ajustada, el error de
este ajuste y el tamano del haz del telescopio tal y como se explica en la Seccién B.3.

Define el tamano de la regién emisora tal y como se explica en la Seccion B.3.

Como ejemplo vamos a considerar la emision de la molécula de CH3CN, para la
que se observan dos transiciones compuestas por varias componentes cada una. Los
ficheros de entrada para el programa son los siguientes.

Fichero de datos espectroscépicos:

147148.9590
147149.1280
147149.1280
147163.3000
147163.3000
147163.3000
147171.7680
147171.7680
147171.7680
147174.5960
147174.5960
147174.5960
165556.1800
165556.1800
165556.1800
165565.7100
165565.7100
165565.7100
165568.9500
165568.9500
165568.9500

Fichero de datos de los grupos

61.873100
61.873100
61.873100
37.047000
37.047000
37.047000
22.149100
22.149100
22.149100
17.182800
17.182700
17.182800
41.955800
41.955900
41.955900
27.058300
27.058200
27.058300
22.092000
22.091900
22.092000

66.781461
66.781467
66.781467
41.955839
41.955839
41.955839
27.058222
27.058222
27.058222
22.092016
22.091916
22.092016
47.478160
47.478260
47.478260
32.580978
32.580878
32.580978
27.614786
27.614686
27.614786

de lineas:

68
76
60
34
30
38
34
30
38
30
34
38
38
34
42
34
38
42
34
38
42

227.080159
230.661449
226.588235
247.767773
247.230747
251.732992
260.220269
259.656252
264.323905
263.793166
264.366042
268.597025
361.281892
360.704103
365.831172
374.841836
375.442272
380.082333
379.588442
380.196481
384.895300

2
6 7

6 16 1.2396

2.0423

176707 0
307134 0
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Véase que en este fichero de definiciéon de los grupos hemos despreciado la con-
tribucién de las transiciones cuyo nivel superior de energia es superior a 40 cm™!. Es
por ello que en el primer grupo se cogen las 6 transiciones comenzando en la linea
7 en el segundo grupo escoge las 6 transiciones a partir de la linea 16.

La Figura B.4 muestra ejemplos de la variacién de los diagramas rotacionales
para diferentes valores de temperatura utilizados en la estimacion de la contribucién
de cada una de las transiciones. Ademas se muestra la variacion del coeficiente de
correlaciéon del ajuste lineal en funcién de la temperatura asumida.
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entrada:

diagrotpluse 5 file.rot file.gr 20
salida:

N/Z =88E+11+ —24E +11
T =591+ -0.26

10910(Ny/9u)

Eu/k ()

entrada:

diagrotpluse 10 file.rot file.gr 20
salida:

N/Z=9.1E+10+ —2.5E + 10

ol T=98+-0.7

10910(Ny/90)
IS

E/k (K)

entrada:

diagrotpluse 30 file.rot file.gr 20
salida:

N/Z =18E + 10+ —5.3E + 09
T=177+-24

10910(Ny/9u)

. .
30 40

20
Eu/k ()

oss| 1 Variacién del coeficiente de correlacion del
ajuste lineal en funcién de la T,.,; asumida.

entrada:
1 diagrotpluss 2 40 file.rot file.gr 20

L L L
10 20 30

Trot (K)

Figura B.4: Ejemplos de uso del programa DIAGROTPLUSE y DIAGROTPLUSS
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En este apartado se presenta una relacién de las publicaciones y presentaciones
en congresos internacionales dirécta o indiréctamente relaccionadas con los resulta-
dos que se presentan en este trabajo.

Eublicaciones en rgvistas internacionales con
sistema de arbitraje

®

“Triggered massive-star formation at the border of the H II Region Sh 104"
Deharveng, L., Lefloch, B., Zavagno, A., Caplan, J., Whitworth, A. P., Nadeau, D.,
Martin, S.

2003, AEA, 408, L25

“First detections of extragalactic SOy, NS and NO”
Martin, S., Mauersberger, R., Martin-Pintado, J., Garcia-Burillo, S., Henkel, C.
2003, AEA, 411, LL65

“Sulfur Chemistry and Isotopic Ratios in the Starburst Galaxy NGC 253
Martin, S., Martin-Pintado, J., Mauersberger, R., Henkel, C., Garcia-Burillo, S.
2005, ApJ, 620, 210

“Grain Evolution across the Shocks in the L1448-mm Outflow”
Jiménez-Serra, 1., Martin-Pintado, J., Rodriguez-Franco, A., Martin, S.
2005, ApJ, 627, L121

“A new intermediate mass protostar in the Cepheus A HW2 region”

Martin-Pintado, J., Jiménez-Serra, 1., Rodriguez-Franco, A., Martin, S., Thum,
C.
2005, Apd, 628, L61

“Methanol detection in M 82”7
Martin, S., Martin-Pintado, J., Mauersberger, R.
2006, AEA, 450, L13
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®

“A 2mm spectral line survey of the starburst galaxy NGC 253"
Martin, S., Mauersberger, R., Martin-Pintado, J., Henkel, C., Garcia-Burillo, S.
Aceptado para su publicacion en ApJS (astro-ph/0602360)

“Organic molecules in Galactic Center: Hot core chemistry without hot cores”
Requena-Torres, M.A., Martin-Pintado, J., Rodriguez-Franco, A., Martin, S.,
Rodriguez-Fernandez, N. J., de Vicente, P.

Aceptado para su publicacion en AEA, (astro-ph/0605031)

Publicaciones en actas de congresos internacionales

®

“The spectral line survey of NGC 253"

Martin, S., Mauersberger, R., Martin-Pintado, J., Henkel, C., Garcia-Burillo,
S. en The Dense Interstellar Medium in Galaxies, Actas del 4th Cologne-
Bonn-Zermatt Symposium, Zermatt, Suiza, 22-26 Septiembre 2003. Editado
por S.Pfalzner, C. Kramer, C. Staubmeier & A. Heithausen. Springer procee-
dings in physics, Vol. 91. Berlin, Heidelberg: Springer, 2004, p.173

“Extragalactic sulfur chemistry”

Sergio Martin Actas del congreso The Evolution of Starbursts, 16-20 Agosto,
2004, Bad Honnef, Alemania. Eds. S. Hiittemeister, E. Manthey, D. Bomans
& K. Weis. AIP conference proceedings, 2005, Volume 783, Issue 1, p. 148 -
154 (Contribucion Oral)

“The 2 mm line survey of the starburst galaxy NGC' 253: sulfur chemistry”
Martin, S., Martin-Pintado, J., Mauersberger, R., Henkel, C., Garcia-Burillo,
S. Actas de congreso The dusty and molecular universe: a prelude to Herschel
and ALMA, 27-29 Octubre 2004, Paris, France. Eds. A. Wilson. ESA SP-577,
Noordwijk, Holanda: ESA Publications Division, ISBN 92-9092-855-7, 2005,
p. 297 - 298

Otras contribuciones en congresos internacionales

®

“A Spectral line sweep at A = 2mm toward NGC 2537

Rainer Mauersberger, Sergio Martin, Christian Henkel, Jestis Martin-Pintado
en Astronomische Nachrichten, Supplementary Issue 2, Vol. 324, Short Con-
tributions of the Annual Scientific Meeting of the Astronomische Gesellschaft
in Berlin, Germany, 23-28 Septiembre, 2002, p.98

“A molecular line survey of the starburst galaxy NGC 253”7

Martin Ruiz, Sergio in The XXXIII Young European Radio Astronomers
Conference (YERAC), Bonn, Alemania 16-19 Septiembre, 2003 (Contribucion
Oral)
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“The 2mm line survey of the starburst galaxy NGC 253”7

Martin Ruiz, Sergio en 1° Congreso Nacional de Astrofisica Molecular:
Una visién general del potencial de los grupos de quimica espanoles antes los
nuevos desafios de la Astrofisica., held in Ciudad Real, Spain, 1-4 Diciembre,

2003, p45 (Contribucion Oral)

“Extragalactic spectral line surveys: the starburst galaxy NGC 253"

Martin, S., Mauersberger, R., Martin-Pintado, J., Henkel, C., Garcia-Burillo,
S. en Submillimeter Astronomy: in the era of the SMA 13-16 Junio 2005,
Cambridge, USA

“Extragalactic molecular line surveys: the starburst galaxy NGC 253
Martin, S., Mauersberger, R., Martin-Pintado, J., Henkel, C., Garcia-Burillo,
S. en Astrochemistry Throughout the Universe: Recent Successes and Current
Challenges, IAU symposium 231 29 Ago - 2 Sep 2005, Asilomar, Monterey,
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