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Jesús Mart́ın-Pintado Mart́ın

Tutor:
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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 astrof́ısica mo-
lecular. Las enormes cantidades de gas molecular en forma de complejos de nubes
que se concentran en las relativamente pequeñas regiones circunnucleares de estas
galaxias alimentan fenómenos de actividad central tales como brotes de formación
estelar y/o núcleos 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 además de otros muchos fenómenos
energéticos que tienen lugar en los pocos cientos de parsecs centrales galácticos. De
esta forma se inyectan cantidades espectaculares de enerǵıa en las reservas de ma-
terial molecular por medio de fenómenos tales como los choques a gran escala, la
intensa radiación cósmica, los penetrantes campos de radiación UV y rayos X en el
entorno de las cúmulos de estrellas recién formadas en los brotes de formación, los
vientos de supernova y los propios fenómenos AGNs.

Estas condiciones extremas propician el desarrollo de una excepcional compleji-
dad qúımica 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 caracterización y diferen-
ciación qúımica de galaxias a través del espectro molecular en el rango milimétrico
y submilimétrico, asi como su posible extrapolación a los núcleos de galaxias con
altos desplazamientos al rojo altamente oscurecidos, como es el caso de la población
de galaxias submilimétricas.

Con este fin, el Caṕıtulo 1 ofrece una visión general del fenómeno de brotes de
formación estelar centrándose en el punto de vista de la qúımica molecular.

En los Caṕıtulos 2 y 3 se presenta el barrido espectral de la banda atmosférica
a 2mm llevado a cabo hacia la galaxia con brotes de formación estelar, NGC253.
Fruto de este barrido, el Caṕıtulo 4 compila todas las especies moleculares detecta-
das en el medio interestelar extragaláctico donde se incluyen las nuevas moléculas
observadas en NGC253. El estudio detallado de dos moléculas particularmente in-
teresantes, a saber, NO y NS, se presenta en el Caṕıtulo 5. La observación de todas
las moléculas con azufre en el barrido espectral de NGC253 nos permite por pri-
mera vez la posibilidad de estudiar en detalle la qúımica del azufre en una fuente
extragaláctica, tal y como se desarrolla en el Caṕıtulo 6.

En el Caṕıtulo 7 se presenta una estudio comparado de la composición qúımica en

iii



PREFACIO

una muestra de galaxias, que constituye el primer paso hacia la diferenciación qúımi-
ca de fuentes extragalácticas. Individualmente, la qúımica de la galaxia NGC253 se
compara en el Caṕıtulo 8 con un grupo de fuentes protot́ıpicas dentro de nuestra
Galaxia. La complejidad del medio interestelar de los núcleos de galaxias se muestra
en el Caṕıtulo 9 donde la detección de metanol en la región nuclear de M82 indica
la presencia de una componente adicional protegida del intenso campo de radiación
predominante en este objeto.

Con el fin de realizar una compilación completa de los diferentes tipos de qúımica
que encontramos en el centro de nuestra Galaxia, el Caṕıtulo 10 presenta los barri-
dos espectrales, semejantes al de NGC253, realizados en diversas posiciones dentro
de la región del Centro Galáctico. Las abundancias moleculares derivadas de estas
observaciones se comparan entre śı, buscando los mejores trazadores de los diferen-
tes tipos de qúımica, y por comparación con las abundancias de NGC253 y M82,
podemos caracterizar los mecanismos de calentamiento en sus regiones nucleares.

El Caṕıtulo 11 compila los principales resultados y conclusiones derivadas a
lo largo de este estudio, además de perfilar las implicaciones de este trabajo en
el futuro próximo de la astrof́ısica molecular extragaláctica teniendo en cuenta la
nueva generación de instrumentos disponibles.

Por último, en los Apéndices se describe el procedimiento utilizado para calcular
los parámetros f́ısicos de la emisión molecular junto con las herramientas informáti-
cas desarrolladas a fin de facilitar y automatizar el análisis de datos espectroscópicos
moleculares.
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2.5.23. Isocianuro de hidrógeno: HNC . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54

2.5.24. Radical etinilo: C2H . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55

2.5.25. Ciclo-propenilidino: c-C3H . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
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ÍNDICE GENERAL ÍNDICE GENERAL
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extragalácticas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
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2.5. Flujo de las ĺıneas de recombinación Hα entre 1 y 160GHz . . . . . . 56

3.1. Diagramas de rotación de las especies detectadas en NGC253 . . . . 65
3.2. Efecto del tamaño de la fuente sobre la estimación de los parámetros
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9.3. Parámetros de fotodisociación de CH3OH y NH3 . . . . . . . . . . . . 154
9.4. Razón Metanol/Amoniaco en galaxias . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Galaxias con brotes de formación estelar

Hace más de dos décadas, el término “starburst o brote de formación estelar” fue
acuñado por Weedman et al. (1981) como interpretación a la elevada luminosidad
observada en diferentes rangos de frecuencias del núcleo de la galaxia NGC7714.
Los estudios de los diagramas de dos colores (U-B frente a B-V) de Larson & Tins-
ley (1978) mostraban como las galaxias morfológicamente peculiares (galaxias en
interacción) presentaban una mayor dispersión, consecuencia de las diferentes tasas
de formación estelar actuales, y unos ı́ndices de color U-B más azules, indicativos de
fenómenos de formación estelar más recientes. Este estudio ya perfilaba la relación
entre los fenómenos de brotes de formación estelar en galaxias y la interacción entre
galaxias. El incremento de la luminosidad de estos brotes de formación dentro de los
núcleos de galaxias presenta dificultades a la detección puesto que, como toda región
de formación estelar, se encuentran embebidos en nubes de gas y polvo opacas a la
radiación visible y ultravioleta procedente de las estrellas jóvenes recién formadas.
De esta forma, muchas de las propiedades observadas de estos objetos provienen del
estudio de la emisión infrarroja, procedente de la emisión del polvo calentado por la
radiación de las estrellas recién formadas. Aśı pues, a principios de la década de los
80, el lanzamiento del Satélite Astronómico Infrarrojo (IRAS) supuso un desarrollo
observacional fundamental en el estudio de las galaxias con brotes de formación es-
telar (SBG), proporcionando medidas de las tasas de formación estelar de miles de
objetos extragalácticos. Estas galaxias son extremadamente brillantes en frecuen-
cias infrarrojas, emitiendo hasta un 98 % de su enerǵıa en este rango del espectro,
comparado con galaxias “normales” tales como la V́ıa Láctea, que emite un 30 % de
su luminosidad en el IR, o M31 que emite tan solo un pequeño 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 formación estelar . El sondeo del IRAS mostró que los brotes de formación
pueden ser un fenómeno común en la evolución de las galaxias y que la luminosi-
dad de este tipo de galaxias oscila entre 1010 y 1012 L⊙, semejante a la luminosidad
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1.1. GALAXIAS SBG CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Tabla 1.1: Parámetros f́ısicos básicos de una muestra de galaxias.

Fuente DL LIR MHI Td
a Tipo Tipo

(Mpc) (109L⊙) (109M⊙) Morfológico
V́ıa Lácteab 0.01 1.3 0.01 ... SAB(rs)bc normal
IC 342 4.5 2.3 18.2 ... SAB(rs)cd normal
NGC253 2.5 15 2.6 41 SAB(s)c SBG
M82 3.2 30 1.3 50 I0 SBG
NGC6946 5.2 11 5.3 37 SAB(rs)cd SBG
Arp 220c 110.2 2750 ... ... S? ULIRG

Adaptada de (Dumke et al., 2001).
a Temperatura del polvo (Negishi et al., 2001).
b Bulbo galáctico de la V́ıa Láctea (Mezger et al., 1996).
c Young et al. (1989).

observada en los quasares, mientras que el ĺımite de luminosidad de las galaxias es-
pirales normales es de ∼ 1011 L⊙ (Sekiguchi, K., 1987, y referencias en su interior).
La combinación de las observaciones del Telescopio Espacial Hubble (HST) y las de
telescopios de 8-10m en tierra, permitieron extender la detección de estas galaxias
a desplazamientos al rojo cosmológicos y abrieron el rango ultravioleta como he-
rramienta para el estudio del fenómeno de brote de formación estelar. Son muchas
las galaxias que han sido identificadas durante las últimas décadas como galaxias
con brotes de formación estelar en base a sus colores ópticos, grandes luminosidades
infrarrojas, o altas tasas de formación estelar deducida a partir de la observación de
la ĺınea de recombinación Hα. La Tabla 1.1 muestra una comparación de las lumino-
sidades infrarrojas, entre otros parámetros, de diferentes galaxias. IC 342, semejante
a la V́ıa Láctea, constituye un ejemplo de galaxia “normal”, en comparación con las
galaxias con brotes de formación estelar, NGC253, M82 y NGC6946, y la galaxia
ultraluminosa en el infrarrojo, Arp 220.

Uno de los aspectos fundamentales en el entendimiento de la evolución de las
galaxias consiste en la capacidad de parametrizar la historia de la formación estelar.
Hace 4 décadas ya se sugeŕıa que la V́ıa Láctea pasó por una era de alta formación
estelar en su historia temprana (e.g. Eggen et al., 1962). Este brote de formación es-
telar tuvo lugar ∼ 107 años (Rodŕıguez-Fernández et al., 2004; Rodŕıguez-Fernández
& Mart́ın-Pintado, 2005). La evolución de la formación estelar en galaxias desde la
época presente hasta z≈4 presenta un máximo en la tasa de formación estelar uni-
versal para z ∼ 1.5 (Madau et al., 1998).

1.1.1. Definición de “brote de formación estelar”

No existe un criterio único para la definición del término “brote de formación es-
telar” (Kennicutt et al., 2005). Tradicionalmente se define en términos de la tasa de
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formación estelar absoluta como aquellas galaxias que hospedan regiones de forma-
ción estelar reciente cuya tasa de formación es significantemente superior a la media
observada en las galaxias normales del universo local. Esta definición, 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, > 1011 L⊙) y ultraluminosas (ULIGs o ULIRGs, > 1012 L⊙) en el
infrarrojo.. En el caso de galaxias cuya luminosidad esta potenciada por fenómenos
de formación estelar obscurecida por polvo, estos ĺımites corresponden a tasas de
formación estelar (SFR) de 18 a 180M⊙ año−1 respectivamente (Kennicutt, 1998a).
Podemos definir la eficiencia de formación (SFE) estelar como la fracción de gas
consumida para formar estrellas por tiempo dinámico respecto de la masa total de
gas molecular, esto es, la fracción de gas molecular que se convierte en estrellas
(SFE=SFR/M(H2)≈ LFIR/LCO). En galaxias normales esta eficiencia será de alre-
dedor de 0.1-3 % mientras que en algunas galaxias en interacción y ULIRGs esta
puede llegar a ser tan alta como un 50 %.

Se pueden establecer definiciones más precisas para el término “brote de forma-
ción estelar”. Es común definirlo en términos de la densidad superficial o intensidad
de la tasa de formación estelar, esto es, la tasa de formación por unidad de área
(e.g. Meurer et al., 1997; Lanzetta et al., 2002; James et al., 2004). Esta definición
cuenta con la ventaja de estar relacionada de una forma más directa con la región de
formación estelar en el presente, a diferencia de la formación 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 definición es la que considera los casos en lo que la tasa de formación
estelar supera el valor pasado medio en una cantidad fija (e.g. Larson & Tinsley,
1978; Struck-Marcell & Tinsley, 1978). Si bien esta definición es la que contiene un
mayor significado f́ısico 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 fracción de su edad
actual.

El modelo estándar de brote de formación estelar supone una escala de tiempo
t́ıpica para la duración del brote de formación del orden de 107a108 años. Se suponen
estas cortas escalas de tiempo debido a que las estrellas masivas jóvenes, las cuales
dominan el espectro óptico de la galaxia con brote de formación estelar, no pueden
vivir demasiado tiempo, y tales tasas de formación como las que se observan consu-
miŕıan rápidamente todas las reservas de gas de la galaxia. Aśı pues, se asume que
estos brotes de formación estelar deben ser un fenómeno esporádico y de corta du-
ración. Estas breves escalas de tiempo también corresponden a las escalas de tiempo
t́ıpicas de interacción entre galaxias, que constituye el escenario más favorable para
la formación 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 formación estelar en estas galaxias están
confinados en la región circunnuclear con una extensión de aproximadamente de un
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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 región nuclear como mecanismo
de alimentación de los brotes de formación estelar. Izquierda: Modelo de órbitas
en un potencial barrado en el que el eje principal de la barra está en la dirección
horizontal. Derecha: Modelo de órbitas relajadas en un potencial barrado. El sentido
de las órbitas 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 109 a 1012 M⊙. Este material constituye el combustible para estos brotes
de formación de estrellas en los núcleos de galaxias. Estas regiones dominan la
emisión integrada de toda la galaxia que alberga el brote (Leitherer et al., 1991).
Cada año entre 10 y 300M⊙ de gas molecular es convertido en estrellas en estas
galaxias, mientras que tan solo 4 M⊙ y 0.3 − 0.6 M⊙ se transforman anualmente en
los brazos espirales (R> 3 kpc) y el Bulbo Nuclear de la Galaxia (3>R(kpc)>0.3,
Güsten, 1989), respectivamente.

Tanto las observaciones con prismas objetivos en el rango óptico como el sondeo
del satélite IRAS han mostrado la importancia de las galaxias con brotes de forma-
ción 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 formación
estelar masiva en los brotes de formación circunnucleares de estas galaxias es com-
parable a la tasa formación en los discos de las galaxias espirales (Gallego et al.,
1995; Heckman et al., 1998; Tresse & Maddox, 1998)
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1.1.2. Origen de los brotes de formación estelar

Una de las principales cuestiones en relación con la actividad de los brotes de
formación estelar en galaxias es la combinación de condiciones f́ısicas que provoca
el desencadenamiento de estos brotes y durante cuanto tiempo se pueden mantener.
Esta cuestión esta intimamente relacionada con el modo en que se alimentan estos
brotes de formación puesto que, además de requerir unas condiciones f́ısicas apro-
piadas para que el fenómeno de brote de formación estelar tenga lugar, es necesario
que exista un masa de gas suficiente para propiciar esta elevada tasa de formación
estelar. T́ıpicamente serán necesarias masas del orden de 107 − 108 M⊙ si considera-
mos un ritmo de formación de unas pocas masas solares por año durante un periodo
de tiempo comprendido entre 107 y 108 años. El problema no es tanto la cantidad
de material necesario para iniciar este fenómeno, puesto que una galaxia cuenta
con material más que suficiente, sino la forma en que se transporta desde el cuerpo
principal de la galaxia hacia la región nuclear donde la actividad tiene lugar. Para
que este transporte de materia hacia el núcleo 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 explicación se refiere al transporte gravitacional, en el
que el material pierde momento angular debido a la fricción y los choques
entre nubes moleculares originados en el contexto de un potencial galáctico
no axisimétrico. Esta explicación surge tanto de los resultados teóricas 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 simulación numérica del movimiento orbital originado
en un potencial barrado. Existen evidencias observacionales directas de que las
barras realmente provocan la concentración 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 formación 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 simulación
de colisión entre galaxias que explica los evidencias observacionales de inter-
acción galáctica. Un caso caracteŕıstico es el constituido por los núcleos de las
ULIRGs, potenciados principalmente por intensos brotes de formación estelar
(Genzel et al., 1998), y que parecen estar asociados sin excepción con galaxias
afectadas por fuertes procesos de interacción (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 formación de las galaxias
en interacción NGC4038/9 (Barnes, 1988).

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

1.2. El universo molecular

El estudio del medio interestelar anterior al descubrimiento de la emisión mo-
lecular en el espacio estaba restringido al uso de la ĺınea de 21 cm de HI y a las
ĺıneas de absorción ópticas de varios átomos tales como Na, Ca, Fe, K y Ti en es-
trellas calientes cercanas. Para evitar una extinción excesiva, las técnicas ópticas
se limitaron tanto a distancias < 1 kpc del Sol y a nubes difusas con extinciones
visuales < 2mag. Estas observaciones no proporcionan información acerca de las
temperaturas del medio ni de la masa total del gas interestelar. La ĺınea de HI de
21 cm, aunque visible a lo largo de toda la V́ıa Láctea y en un amplio rango de
temperaturas, tan solo muestra el gas contenido en regiones atómicas difusas.

Alrededor de 1971, los estudios tanto teóricos como observacionales reconoćıan
la existencia de una componente interestelar nebular, sin embargo no era posible la
observación de densidades por encima de los 25 cm−3 y el medio interestelar (ISM)
era visto como un sistema idealizado de dos fases (un medio caliente entre nubes
y otra fase fŕıa en forma de nubes) en el que las condiciones extremas de densidad
y temperatura necesarias para que la formación estelar tuviera lugar no eran ni
observadas ni predichas. La enorme extinción que encontramos en las regiones de
formación estelar debida al polvo nos impide su observación directa en el rango
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óptico. 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 jóvenes recién
formadas (Kennicutt, 1998a).

El estudio exhaustivo del material molecular interestelar durante las últimas cua-
tro décadas ha cambiado radicalmente la visión 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
fenómenos que acontecen, no sólo en las regiones de formación estelar de nuestra
Galaxia sino en los núcleos de las galaxias externas, sin la ayuda de las observacio-
nes del contenido y de las propiedades f́ısicas y cinemáticas del gas molecular. El
hidrógeno molecular (H2) es el constituyente principal de estas nubes moleculares.
Debido a su carácter homonuclear (ver Field et al., 1966; Shull & Beckwith, 1982,
para una revisión de la f́ısica de H2), la molécula de hidrógeno carece de un mo-
mento dipolar permanente y, por consiguiente, las transiciones dipolares eléctricas
están prohibidas. Por el contrario, si son posibles las transiciones cuadrupolares en
las que ∆J = 0,±2. Las ĺıneas rotacionales puras de H2, S(J), emiten en el rango
del infrarrojo cercano, entre 3 y 28µm, lo que dificulta su observación 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 jóvenes (van den Ancker et al., 1999), núcleos de galaxias (Rigopoulou et
al., 2002), regiones de fotodisociación (Fuente et al., 1999, 2000; Timmermann et
al., 1996), regiones afectadas por choques (Rosenthal et al., 2000) y las nubes del
Centro Galáctico (Rodŕıguez-Fernández et al., 2001)

Las ĺıneas rotacionales puras de H2 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 está lo suficientemente caliente
para excitar estas transiciones. Aśı pues, la información sobre la masa, cinemáti-
ca y estructura deberá extraerse por medio de la observación de otras moléculas
trazadoras del contenido gaseoso con abundancias mucho menores que el hidrógeno
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 H2, las especies heteronuclea-
res como el monóxido de carbono tienen un momento dipolar permanente y por lo
tanto emiten radiación intensa al rotar y cambiar su momento angular. El trazador
por excelencia del gas molecular es el isótopo principal de monóxido de carbono
(12C16O). Con una abundancia relativa respecto a H2 de ∼ 10−4, la molécula de
CO es la segunda molécula más abundante en el medio interestelar. La mayoŕıa
de los mapas de la distribución de gas molecular de la Galaxia y, de forma incluso
más pronunciada, de galaxias externas han sido realizados observando la transición
rotacional J = 1 → 0 de esta molécula a 115GHz (2.6mm). El pequeño momento
dipolar del CO, hace que sea muy fácilmente excitable, incluso en condiciones de
baja densidad (nH2 ∼ 102cm−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 fácil de excitar y saturar, sus transiciones milimétricas
no nos permiten trazar la componente de más alta densidad del medio interestelar
(nH2 ≥ 104cm−3), que constituye precisamente el material que encontramos en las
regiones de formación estelar. Es necesario acudir a otras moléculas diferentes del
monóxido de carbono que requieran densidades de gas mayores para ser excitadas.
Podremos aśı trazar diferentes componentes del medio interestelar. La observación
de especies moleculares complejas nos permite estudiar parámetros tan importantes
como la temperatura cinética y la densidad del gas que determinan las condiciones
de excitación del medio.

La utilización de diferentes moléculas ha permitido trazar gas molecular con den-
sidades de hasta 1010 cm−3 y temperaturas desde < 10K hasta ∼1000K. Aśı pues,
se han adoptado una serie de moléculas determinadas para trazar diferentes fases
del medio interestelar en cuanto a condiciones f́ısicas de densidad y temperatura.
A continuación se enumeran algunas de las especies más comunes en los estudios
moleculares:

©⋆ CO y sus isótopos ópticamente delgados, C18O y 13CO: Las transiciones más
bajas de esta molécula trazan comúnmente la cantidad total de material mo-
lecular aśı como las propiedades generales y distribución del gas.

©⋆ CS, HCN, H2CO, HC3N y HNCO: Por su elevada densidad cŕıtica, son utili-
zados como trazadores del gas de alta densidad (nH2 ≥ 104cm−3).

©⋆ NH3, CH3CN y CH3C2H: Estos rotores simétricos cuyos niveles de enerǵıa
están distribuidos en escaleras con transiciones prohibidas entre ellas, son fre-
cuentemente utilizados como termómetros del gas molecular.

©⋆ HNC: Particularmene abundante en regiones de gas fŕıo y quiescente.

©⋆ SiO, CH3OH y H2S: 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, HOC+: Son ejemplos de especies con elevadas abundancias en re-
giones afectadas por un un intenso campo UV y, por consiguiente, trazadoras
de regiones de fotodisociación.

©⋆ HCO+: Como trazador de regiones bañadas por un elevado flujo de rayos
cósmicos.

Una vez escogido un trazador adecuado, la determinación de los parámetros
f́ısicos del material molecular no es evidente. A modo de ejemplo, al analizar las
intensidades de las ĺıneas moleculares y sus perfiles, no es siempre fácil distinguir
entre variaciones en las abundancias y cambios en las condiciones de excitación. Sin
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embargo, podemos encontrar formas de rodear este problema. Mediante la obser-
vación de especies moleculares con momentos dipolares y constantes rotacionales
semejantes, pero con propiedades qúımicas diferentes, podemos identificar cambios
en las condiciones f́ısico-qúımicas del medio estudiado puesto que las propiedades
de excitación son semejantes.

Las observaciones en radio de galaxias con brote de formación estelar no se ven
afectadas por extinción y ofrecen medidas independientes y, en muchos casos, más
precisas de la estructura de los brotes de formación. Por el contrario, el estudio
de objetos extragalácticos presenta algunas dificultades extras en comparación con
estudios semejantes dentro de la Galaxia. Las ĺıneas de las moléculas más complejas
son débiles y anchas, por lo que sera necesaria una muy buena calidad de las ĺıneas
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 relación entre el tamaño de
la fuente y el haz del telescopio) se convierte en un gran factor de incertidumbre
en las observaciones de antena única. La radiación que observamos consiste en un
promedio de la emisión 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
resolución serán necesarios con el fin de desentrañar las diferentes componentes del
gas presentes dentro de estas regiones.

1.3. Qúımica Extragaláctica

Las observación de ĺıneas moleculares provenientes de las regiones centrales de
las galaxias activas es una prometedora herramientas para explorar y entender la
historia de la formación estelar del Universo. Fuera de la Galaxia, los núcleos de
galaxias con brotes de formación estelar constituyen un medio fundamental en el
que podemos realizar investigaciones f́ısico-qúımicas detalladas. El estudio de la
qúımica de los núcleos de estas galaxias nos permite describir los procesos f́ısicos
subyacentes que calientan el medio y provocan la formación y destrucción molecular
(e.g. qúımica de granos, qúımica de choques, regiones de fotodisociación).

En la mayoŕıa de los estudios realizados en galaxias activas con brotes de for-
mación estelar, gran parte de la emisión 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 excitación y la compleja qúımica del medio interestelar no están completamente
claros. Diversos estudios moleculares de galaxias como M82, NGC253 o Arp 220 su-
gieren que mecanismos tales como los choques de tipo C, la radiación UV disociante
y la irradiación debida a rayos X o rayos cósmicos juegan un papel muy importante
en este complejo escenario.

Los núcleos de las galaxias NGC253 y M82 son las fuentes extragalácticas de
emisión molecular más proĺıfica tanto en términos del brillo de las ĺıneas observadas
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como del número de especies detectadas. En el contexto de la qúımica extragalácti-
ca, los núcleos de NGC253 y M82 son sin duda las fuentes más sobresalientes y
más estudiadas, de igual forma que los núcleos calientes de los complejos molecula-
res de Orión y SgrB2 lo son en espectroscopia molecular Galáctica. Las variaciones
en la qúımica que observamos entre Orión y SgrB2 no es sorprendente dado que
su situación en la V́ıa Láctea 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 núcleos de galaxias coexisten muy probablemente
diversas componentes de gas no resueltas espacialmente con diferentes propiedades
tanto de excitación como de qúımica. Por esta razón en un principio se pod́ıa espe-
rar ingenuamente que tales diferencias se hab́ıan de cancelar cuando se observa la
radiación proveniente de un núcleo galáctico en su conjunto, donde se promedia la
emisión de las diferentes componentes del gas abarcadas por el haz de los telesco-
pios. Cuando observamos galaxias a distancias tales como las de NGC253 o M82,
incluso con los haces más estrechos (teniendo en cuenta el caso del haz de una antena
única), estamos recogiendo radiación promediada sobre distancias de varios cientos
de parsecs, esto es, un tamaño mayor que el de cualquier nube molecular gigante
de la V́ıa Láctea. Sorprendentemente, śı que se observan cambios importantes en
la qúımica entre ambas galaxias (Mauersberger & Henkel, 1991a). Parece claro que
estas diferencias son evidentes incluso en el caso de las regiones nucleares de galaxias
como NGC253 y M82, consideradas similares respecto a propiedades tales como la
masa total de gas molecular, luminosidad IR y tasas de formación estelar. Desafor-
tunadamente no hay información suficiente sobre la distribución a gran escala de
las especies moleculares más complejas en nuestra Galaxia con la que comparar los
resultados obtenidos en los núcleos de otras galaxias.

Figura 1.3: Comparación de
las abundancias fraccionales re-
lativas a H2 de varias especies
moleculares observadas en M82
y NGC253. Figura extraida de
Mauersberger & Henkel (1993).
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En la figura 1.3 se muestra una comparación de las abundancias de una muestra
de siete moléculas observadas tanto en los núcleos de NGC253 como en M82. En
ella se pueden apreciar las diferencias evidentes entre la qúımica de las regiones
centrales de ambas galaxias (Mauersberger & Henkel, 1993; Takano et al., 1995,
2002; Wang et al., 2004). La práctica totalidad de las moléculas estudiadas en ambas
muestran una abundancia mucho menor en M82 en comparación con lo observado en
NGC253. En particular, se observa una baja abundancia sistemática de moléculas
complejas en M82 cuando se comparan con otras galaxias cercanas (Takano et
al., 2002) Determinadas moléculas tales como SiO, CH3OH o HNCO son fácilmente
detectables en el núcleo de NGC253 mientras que hacia M82 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 (NH3), nos permite estimar
la temperatura cinética (Tk) del gas molecular en la región nuclear de las galaxias.
Las observaciones de los niveles metaestables (i.e. con J = K) de esta molécula con
enerǵıas hasta 406K (J, K = 6, 6) y 848K (J, K = 9, 9) en galaxias como Maffei 2,
IC 342, NGC253 y M82 (Henkel et al., 2000; Weiß et al., 2001b; Mauersberger et al.,
2003) muestran la existencia de una componente de gas molecular caliente (Tk =
100 − 140K) en todas ellas salvo en M82 (ver Figura 1.4) donde se observa una
componente de gas relativamente fŕıo (∼ 30K) (Mauersberger et al., 2003). En
Maffei 2 e IC342, a diferencia de NGC253, se encuentra una componente molecular
fŕıa adicional (< 50K).

Son dos los procesos que se creen dominantes en la qúımica del material mo-
lecular asociado con un brote de formación estelar en galaxias. En primer lugar
se considera la fotodisociación del gas molecular por efecto del campo UV intenso
(regiones de fotodisociación o PDRs) producido por la emisión 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 interacción con burbujas en expansión debido a explo-
siones de supernova y vientos de estrellas masivas. Las evidentes diferencias entre
los brotes de formación estelar en las regiones nucleares de M82 y NGC253 han
hecho que se conviertan en los dos prototipos de galaxias con brote de formación
estelar por excelencia. Esta diferencia se ha interpretado como el resultado de una
diferencia en el estado evolutivo de ambos brotes de formación (Wang et al., 2004).
En este escenario, el brote de formación estelar en M82 se encontraŕıa en un esta-
do evolutivo más avanzado en el que la fotodisociación producida por las estrellas
recién formadas dominaŕıa el calentamiento y la qúımica del material molecular en
su región nuclear como muestran las observaciones de HCO (Garćıa-Burillo et al.,
2002). Por el contrario, NGC253 representaŕıa 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 (Garćıa-Burillo et al., 2000).

Las observaciones de alta resolución de diferentes moléculas trazadoras de qúımi-
ca nos permiten determinar regiones con diferentes tipos de calentamiento dentro de
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Figura 1.4: Diagramas de rotación para los niveles metaestables de NH3 (i.e. con
J = K) observados en las galaxias Maffei 2, IC 342, NGC253 y M82. Figura extraida
de Mauersberger et al. (2003)

una misma galaxia tal y como demuestra el estudio de Meier & Turner (2005) en la
región nuclear de la galaxia IC 342 realizado con el interferómetro de OVRO. De esta
forma, diferencian una zona en la región central en la que gran parte de la formación
estelar esta teniendo lugar, dominada por las PDRs y trazada principalmente por
las moléculas C2H y C34S, y otra región 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 CH3OH y HNCO.

1.4. Prototipos de SBG

El estudio de las galaxias cercanas con brotes de formación estelar puede ofrecer
una visión más profunda de los procesos y las causas de las altas tasas de formación
estelar observadas que no podemos obtener para objetos con altos desplazamien-
tos al rojo. NGC253 y M82 son los ejemplos más cercanos de galaxias con brotes
formación estelar, a una distancia de 3.3 y 3.6Mpc respectivamente (Mouhcine et
al., 2005; Freedman et al., 1994). Ambas galaxias, consideradas a menudo proto-
tipo del fenómeno de galaxia con brote de formación 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 continuación se describen sus principales caracteŕısticas observacionales.

1.4.1. NGC 253

La galaxia NGC253, la más masiva en la constelación 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 prácticamente en la dirección de
observación (i = 72◦−78◦, Puche et al., 1991; Pence, 1981). La emisión de NGC253
ha sido observada y modelizada en la última década desde el rango de ondas de radio
hasta rayos γ (Paglione et al., 1996; Domingo-Santamaŕıa & Torres, 2005). NGC253
es compañera de la galaxia NGC247, sin embargo, la regularidad de su campo de
velocidades fuera de la región del brote de formación estelar central y los contornos
de densidad HI externos (Combes et al., 1977; Puche et al., 1991) contradicen la idea
de una posible interacción reciente. La imágenes ópticas de NGC253 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 resolución (Koribalski et al., 1995).
La imagen Hα 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 emisión de NGC253 presenta su máximo en el infrarrojo lejano (FIR) apro-
ximadamente a 100 µm (Figura 1.5), con una luminosidad de 4 1010 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 emisión IR se deriva una tem-
peratura de la emisión del polvo Tpolvo = 41K (Negishi et al., 2001). Después de
M82, el núcleo de NGC253 contiene la fuente IRAS extragaláctica más brillante
con un flujo a 100µm 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 formación estelar (LIR = 2.1 1010 L⊙, SFRIR = 3.6 M⊙ año−1, Strickland et al.
(2004)), proviene de las regiones de intensa formación estelar masiva en la región
que abarca unos pocos cientos de parsecs centrales de la galaxia. Tan sólo en los 6′′

centrales de NGC253, Forbes et al. (1993) estima una tasa de formación de estrellas
de alta masa de ∼ 0.1 M⊙año−1. Esta violenta formación de estrellas masivas se
revela tanto por los cúmulos compactos de estrellas jóvenes y luminosos con masas
de 105−106 M⊙ observados con el Telescopio Espacial Hubble (Watson et al., 1996),
como por el elevado número de supernovas de 0.05 − 0.3 año−1 (Mattila & Meikle,
2001; Ulvestad & Antonucci, 1997). Comparada con las galaxias del grupo local, la
tasa de supernovas en NGC253 es un orden de magnitud mayor que la de M31, la
mayor del grupo (Pavlidou & Fields, 2001).

Las observaciones de la región nuclear de NGC253 con una resolución de 1 pc de
Ulvestad & Antonucci (1997) muestran al menos 64 fuentes individuales de emisión
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 NGC253 asumiendo un cuerpo negro diluido con
una temperatura de polvo Tpolvo = 50K y luminosidades totales diferentes. Derecha:
Espectro de NGC253 desde radiofrecuencias hasta el IR junto con el resultado de
diferentes tipos de modelos de emisión. Los datos experimentales corresponden a:
pentágonos, Melo et al. (2002); rombos, Telesco & Harper (1980); triángulos, Elias
et al. (1978); estrellas, Hildebrand et al. (1977); triángulos invertidos, Rieke et al.
(1973); ćırculos, Ott et al. (2005); cuadrados, Carilli (1996). Figura extraida de
Domingo-Santamaŕıa & Torres (2005).

arco central de la región de intensa emisión radio. De las 17 fuentes mas intensas,
aproximadamente la mitad presentan un espectro plano, probablemente domina-
das por la emisión térmica procedente de regiones HII, mientras que la otra mitad
presenta un espectro abrupto propio de la emisión sincrotrón ópticamente delgada
presumiblemente debida a los remanentes de supernovas (SNRs). En una escala de
tiempo de 8 años, no se observa una variación del flujo de las fuentes más inten-
sas (Ulvestad & Antonucci, 1997). En la región alrededor de los ∼200 pc centrales
hasta una distancia de 2 kpc del núcleo, también observada con una alta resolución
espacial, presenta 22 fuentes adicionales con intensidades por encima de 0.4mJy
(Ulvestad, 2000). La región fuera del brote de formación estelar central de NGC253
presenta alrededor del 20 % de la formación estelar de la galaxia con una tasa de
supernovas muy por debajo de 0.1 año−1 (Ulvestad, 2000).

Si bien las imágenes ópticas no muestran claramente la existencia de una barra
en la región nuclear de NGC253 debido al gran ángulo de inclinación de la misma y
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Figura 1.6: Izquierda: Mapa de intensidades integradas de la emisión de CO J =
1 − 0 en NGC253. Derecha: Mapa del campo de velocidades de la emisión de CO.
Se muestran el eje mayor de la galaxia (ĺınea discontinua) y el eje de la barra (ĺınea
continua). Se indican las posiciones de las fuentes de radio térmicas (cruces), el
máximo de emisión a 1.3 cm (rombo, Ulvestad & Antonucci, 1997), y el máximo en
el IR medio (triángulo, 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 región
más 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, H y 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 resolución (5”.2 × 5”.2) de Paglione
et al. (2004) (Figura 1.6) y las observaciones de una región mucho mas extensa con
una menor resolución de Sorai et al. (2000) muestran como la morfoloǵıa general
de CO se extiende en una franja de emisión 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 núcleo en lo que posiblemente sea un anillo circunnuclear.
Los diagramas posición-velocidad de las observaciones de alta resolución de la región
nuclear de NGC253 muestran como el material molecular parece seguir movimientos
orbitales alrededor del centro dinámico, interpretados como movimientos en órbitas
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, H13CO+, Garćıa-Burillo et al., 2000). La alta actividad
de formación estelar en el núcleo de NGC253 es sostenida por la enorme masa de
material molecular en los pocos cientos de parsecs centrales (1.3−2.6 109M⊙, 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 fricción en un potencial barrado.
Las estimaciones de la masa de gas en los 20′′−50′′ (< 600 pc) centrales de NGC253
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oscila entre los 2.5 107M⊙ (Harrison et al., 1999) y 4.8 108M⊙ (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 conversión X = N(H2)/I(CO) en la región
central de NGC253 es < 20 % del valor derivado en el disco Galáctico.

Existen evidencias f́ısicas, morfológicas y cinemáticas para la existencia de un
superviento galáctico en NGC253 (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 formación estelar nuclear supuestamente producido por la presión térmica de las
eyecciones de gas caliente (de hasta T = 108 K) consecuencia de las explosiones de
supernovas. Se espera que este sea un gas muy enriquecido en metales. La expansión
adiabática enfŕıa el gas, convirtiéndose la enerǵıa térmica en un movimiento masivo
del material a velocidades de hasta v ∼ 3000km s−1. El gas alcanzado por el viento
en expansión, 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. M 82

Morfológicamente, la galaxia M82 (NGC3034, Arp 337 o 3C231) fue clasificada
como de la clase Irr II (Holmberg, 1950), y posteriormente como I0 (de Vaucouleurs,
1959) y “Amorfa”(Sandage & Brucato, 1979). La galaxia, vista en el rango óptico,
esta dominada por una red filamentosa de polvo. M82 es una galaxia de baja masa
(∼ 1010 M⊙) en la que la mayor parte de esta masa se concentra en los 2 kpc centrales
(Sofue, 1998). Su región nuclear alberga la fuente IRAS extragaláctica más intensa
(S100µm = 1360Jy, Soifer et al., 1989) y, a una distancia de 3.6Mpc (Freedman et
al., 1994), constituye uno de los arquetipos más estudiados de brote de formación
nuclear (Rieke et al., 1980) donde la violenta formación estelar tiene lugar a un
ritmo de ∼ 9 M⊙yr−1 (Strickland et al., 2004). Este brote de formación se concentra
en el kpc central, en una región 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 formación estelar
en la región central. Alrededor de la región activa del brote de formación, se observa
un anillo molecular de 400 pc de radio (Shen & Lo, 1995) y una barra vista en el
infrarrojo cercano de ∼ 1 kpc (Telesco et al., 1991). Debido a la gran inclinación que
muestra el disco de M82 (i = 81.6◦, Lynds & Sandage (1963)) es dif́ıcil apreciar la
estructura de la galaxia incluso en las imágenes 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 logaŕıtmica de dos brazos
(Figura 1.7, Mayya et al., 2005).

A gran escala, M82 muestra un puente de gas intergaláctico de 20 kpc de largo,
que conecta con la galaxia masiva vecina, M81 (Gottesman & Weliachew, 1977).
Además, existen evidencias que sugieren que M82 ha sufrido un reciente encuentro
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Figura 1.7: Evidencias de dos brazos espirales simétricos en la galaxia M82. Iz-
quierda: Imagen NIR residual obtenida tras substraer un disco exponencial de las
imágenes 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 sitúan en los bra-
zos espirales. Un ĺınea de polvo atraviesa el arco interior del brazo suroeste. Figura
extraida de Mayya et al. (2005).

con su compañera M81 y la galaxia enana NGC3077 (Yun et al., 1994).

El elevado ritmo de formación estelar afecta a la distribución, cinemática y con-
diciones f́ısicas del medio interestelar que la rodea. Los primeros estudios de la
distribución del gas molecular en M82 revelaron una distribución circunnuclear en
doble lóbulo de CO que se interpretó como un toro molecular con una depleción del
gas molecular en la región central (Nakai et al., 1987). Observaciones más recientes
de alta resolución con los interferómetros BIMA y Plateau de Bure muestran la pre-
sencia de un tercer máximo de emisión molecular 65 pc al oeste del núcleo a 2.2µm
(Neininger et al., 1998; Dietz et al., 1986). Las observaciones en el óptico en Hα y
en rayos X muestran la existencia de un flujo de gas caliente bicónico a gran escala
saliendo del plano desde el núcleo de M82 (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 fŕıo y el polvo (Seaquist & Clark, 2001;
Alton et al., 1999). Existen evidencias observacionales de fuentes locales de inyección
de gas a menor escala. Las observaciones de Wills et al. (1999) a 1.4 y 5GHz utili-
zando el VLA muestran la existencia de una cavidad en expansión de gas ionizado de
∼ 120 pc de diámetro cercana al remanente de supernova SNR41.95+57.5. También
se observa la presencia de cuatro chimeneas de gas caliente, siendo la más 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; Weiß et al., 1999, 2001a; Matsushita et al., 2000; Garćıa-Burillo et al.,
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Figura 1.8: Mapa de la emi-
sión integrada en velocidad de
SiO(v = 0, J = 2 − 1) en la re-
gión central de M82 superpuesta
a la emisión de radiocontinuo de
(Wills et al., 1999). Figura extrai-
da de Garćıa-Burillo et al. (2001).

2001).

Una gran fracción del gas interestelar en M82 está directamente afectado por la
radiación UV procedente de estrellas OB a través de mecanismos de fotoionización,
fotodisociación y calentamiento UV (Lugten et al., 1986). De hecho, el flujo UV en
la región nuclear de M82 es alrededor de tres órdenes de magnitud mayor que el
flujo UV medido en la vecindad solar debido al elevado número de estrellas masivas
(Lugten et al., 1986; Rieke et al., 1980). El estudio de la emisión de CO en el rango
milimétrico y submilimétrico de Mao et al. (2000) concluye que la mayor parte de
la emisión de CO surge de regiones de fotodisociación difusas de baja densidad
mientras que los trazadores de gas de alta densidad como CS y HCN están menos
afectados por la fuerte radiación UV de estas estrellas masivas.

1.5. Galaxias submilimétricas

Las primeras exploraciones cosmológicas realizadas utilizando los instrumentos
SCUBA (Submillimetre Common-User Bolometer Array en el telescopio JCMT,
Holland et al., 1999) y MAMBO (MAx-Planck Millimeter BOlometer array en el
telescopio de 30m de IRAM, Kreysa et al., 1998) cambiaron rápida y radicalmente el
escenario aceptado sobre la formación y evolución de las galaxias, apartándose de la
visión fundamentalmente óptica del pasado siglo, al resolver una parte significativa
del fondo cósmico submilimétrico en fuentes individuales. Las exploraciones con
cámaras 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 evolución en la población de galaxias con
brotes de formación estelar oscurecidas por el polvo que implicaba la alta densidad de
fuentes dentro de los niveles de flujo a los que teńıan acceso la primera generación de
cámaras bolométricas (Blain et al., 1999). Sin embargo, los primeros esfuerzos para
estudiar las galaxias submilimétricas (SMGs) en el óptico e infrarrojo (Hughes et
al., 1998) sugirieron que la mayor parte de la población submilimétrica no teńıa una
contrapartida óptica 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 precisión astrométrica de ∼ 0.3′′

y combinado con la densidad de flujo submilimétrico proporcionaron una estimación
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 fracción de detección
hasta dos tercios de las SMGs con un nivel de densidad de flujo a 0.85mm por
encima de ∼ 5mJy.

La estimación precisa de los desplazamientos al rojo de estas galaxias facilitó la
medida sistemática de la masa de gas molecular para las SMGs en ∼ 1011 M⊙ a través
de la observación 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 más fuertes a los modelos de formación de galaxias que existen (Greve
et al., 2005).

Para tener acceso a las fuentes submilimétricas responsables de la mayor parte del
fondo cósmico submilimétrico y que, por lo tanto, es responsable de la mayor parte
de la formación estelar o actividad AGN, es necesario sondear hasta densidades
de fluyo por debajo de 1mJy a 850 µm (Smail et al., 2002; Cowie et al., 2002).
En la actualidad, gracias a la observación rutinaria en longitudes de onda mm y
submm, varios cientos de galaxias submilimétricas han sido detectadas. Las galaxias
submilimétricas más brillantes parecen conformar una población diversa, esto es,
algunas fuentes son semejantes a quasares, con ĺıneas anchas y detección en rayos
X (e.g. Ivison et al., 1998), algunas son morfológicamente 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
núcleos activos obscurecidos y/o supervientos (e.g. Smail et al., 2003).

A pesar de todos estos estudios, existen numerosas incógnitas acerca de las ga-
laxias submilimétricas. La confusión limita actualmente la investigación a las SMGs
más brillantes. Lo que es más, las exploraciones están sesgadas debido a los efectos
de selección, 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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espectroscópicas realizadas en longitudes de onda roja e IR.
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Caṕıtulo 2

El espectro de NGC253 en la
banda de 2 mm: Datos

2.1. Introducción: Barridos espectrales

La importancia de los barridos espectrales, ampliamente demostrada durante las
últimas dos décadas, radica en la determinación de las propiedades f́ısicas del mate-
rial molecular y su caracterización qúımica completa. El estudio de ĺıneas espectrales
moleculares reporta ventajas adicionales respecto de las observaciones de continuo.
La observación de la emisión del continuo en el IR, procedente del polvo calentado
por la radiación de las estrellas recién formadas y aun embebidas en sus nubes pro-
genitoras, ofrece una visión de la estructura y distribución del gas molecular en las
regiones de formación estelar (Motte et al., 1998). De igual forma, la distribución
espectral de enerǵıa nos indica la temperatura del polvo y nos proporciona indi-
cios sobre el estado evolutivo del objeto (Lada, 1999). Sin embargo, la dinámica y
las condiciones fisico-qúımicas del material molecular solo pueden ser estudiadas a
través de la observación de ĺıneas moleculares.

En este marco, el estudio de regiones completas del espectro mediante la realiza-
ción de barridos en frecuencias ofrece múltiples ventajas frente a la observación de
la emisión 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 ĺımite impuesto por la sensibilidad de la observación, la
creación de un censo completo y sin sesgo de los principales átomos y moléculas
presentes en las regiones observadas.

©⋆ Mediante el estudio de las razones entre las ĺıneas pertenecientes a diferentes
transiciones de una misma especie molecular se puede estimar los parámetros
f́ısicos de las diferentes componentes abarcadas por el haz del telescopio. En
particular, podemos destacar la determinación directa de parámetros como la
densidad de columna de la especie observada, la temperatura de excitación y,
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previa estimación de la densidad de columna total de hidrógeno molecular, la
abundancia fraccional de la especie.

©⋆ La comparación de las abundancias moleculares entre distintas fuentes junto
con la información extraida de los modelos de qúımica puede ser utilizado
como una herramienta de diagnóstico del estado evolutivo.

©⋆ Los diferentes procesos dinámicos, tales como los choques o la turbulencia,
pueden ser trazados por comparación de los perfiles de las ĺıneas, observadas
con suficiente resolución espectral, de moléculas con diferentes requerimientos
de excitación y propiedades qúımicas.

©⋆ Medida de la tasa de enfriamiento total del gas debido a la contribución de
especies moleculares tales como CO y H2O.

©⋆ Medida directa de la contribución de la emisión de las ĺıneas al continuo, dato
que puede afectar a los parámetros derivados a partir de la emisión del polvo.

A esta lista debe añadirse la oportunidad que ofrecen los barridos espectrales
de descubrir nuevas e inesperadas especies moleculares exóticas. Además, teniendo
en cuenta que para determinar la presencia y medir la abundancia de una molécula
determinada es necesaria la observación 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 ĺımite de confusión entre ĺıneas en
la dirección de algunas de las regiones estudiadas en la Galaxia.

En el contexto Galáctico, los barridos espectrales se han llevado a cabo principal-
mente en fuentes con una emisión molecular particularmente proĺıfica. Regiones de
formación estelar masiva tales como los núcleos calientes de Orion-KL y SgrB2 han
sido tradicionalmente objetivos principales de estos estudios debido a sus brillantes
ĺıneas moleculares. Son varias las razones por las que la tasa de detección de ĺıneas
en estas fuentes es tan alta. La gran densidad de columna de H2 en la dirección de
estas fuentes junto con la alta densidad y temperatura cinética de estos núcleos pro-
porciona una enerǵıa colisional suficiente para excitar las transiciones rotacionales
de las moléculas que constituyen estas nubes. Además, en estos núcleos calientes, la
sublimación de las moléculas refractarias constituyentes de los granos de hielo dan
lugar a una qúımica 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 ĺıneas y especies encontradas en el medio interestelar. Hasta la fecha
no existe ningún estudio semejante en fuentes fuera de la Galaxia. Todos los trabajos
de espectroscopia molecular extragaláctica se han limitado a la observación de una
o varias especies, seleccionadas entre las más intensas observadas en fuentes Galácti-
cas, hacia un número de fuentes seleccionadas. El censo molecular más ambicioso y
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Tabla 2.1: Resumen de los principales barridos espectrales milimétricos y submi-
limétricos realizados en regiones de formación 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 10.4m Blake et al. (1996)
247-263 OVRO 10.4m Greaves & White (1991)
325-360 CSO 10.4m 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 10.4m Comito et al. (2005)
200-900 CSO-FTS Serabyn & Weisstein (1995)

SgrB2 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)

G34.3+0.15 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)

31



2.2. OBSERVACIONES CAPÍTULO 2. NGC253: DATOS

completo del contenido molecular de una galaxia externa es la compilación de datos
obtenidos por Wang et al. (2004) hacia el brote de formación nuclear de la gala-
xia NGC4945. Sin embargo, este estudio se reduce a la observación de 19 especies
moleculares conocidas y previamente observadas en otras fuentes extragalácticas.

∗ ∗ ∗

De la misma manera que los barridos espectrales dentro de la V́ıa Láctea se han con-
centrado en determinadas regiones caracterizadas por su intensa emisión de ĺıneas
moleculares, un barrido espectral extragaláctico debe orientarse por el mismo crite-
rio. Aśı pues, la región nuclear de la galaxia con brotes de formación estelar NGC253
se presentaba como el principal candidato, siendo el mayor emisor de ĺıneas mole-
culares fuera de nuestra Galaxia (Mauersberger & Henkel, 1993).

En este caṕıtulo se presentan los datos observacionales del primer barrido espec-
tral realizado en una fuente extragaláctica, a saber, la región nuclear de NGC253
(Mart́ın et al., 2006a). Tras la presentación de los detalles observacionales (Sec-
ción 2.2) se indican todas las transiciones de las especies moleculares detectadas
(Sección 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 Sección 2.4. A continuación se pasa a presentar los detalles de la identificación
y ajuste para cada transición de cada una de las especies moleculares identifica-
das (Sección 2.5). Por último, se hace un breve resumen de los primeros resultados
derivados de los datos observacionales (Sección 2.9).

2.2. Observaciones

El barrido en frecuencias de NGC253 se llevó a cabo en el telescopio de 30m
de IRAM, situado en el Pico de Veleta, Sierra Nevada, España. Las observaciones
se dividieron en diferentes campañas 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
46GHz entre 129.1 y 175.2GHz, 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 1mm) son, en principio, igualmente interesantes
como objetivos de un barrido en frecuencias. La elección de la ventana a 2mm
se basa en motivos puramente observacionales. En primer lugar, la opacidad de la
atmósfera en la ventana a 1mm es significativamente mayor, con lo que se requiere
un incremento en el tiempo de integración en cada frecuencia para alcanzar el mismo
nivel de ruido que el obtenido a 2mm. Por otro lado, si bien la transmisión de la
atmósfera a 3mm es ligeramente mayor que a 2mm, el ancho de banda instantáneo
que ofrecen los receptores disponibles a estas frecuencias es la mitad que el de los
receptores a 2mm. Esto supone una duplicación 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 2mm de la región central
de NGC253.

La posición nominal hacia la cual se efectuó el barrido espectral es αJ2000 =
00h47m33.3s, δJ2000 = −25◦17′23′′. Esta posición se indica con una cruz en la Figu-
ra 2.2 sobre la imagen de la emisión de SiO (Garćıa-Burillo et al., 2000). El tamaño
del haz del telescopio de 30m en el rango de frecuencias cubierto se encuentra entre
19′′ y 14′′. En la Figura 2.2 se representa el tamaño del haz para las frecuencias
extremas observadas en el barrido. En esta misma Figura se sitúa la emisión de SiO
nuclear en una imagen infrarroja a mayor escala de NGC253 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 observación se utilizaron fuentes de punteŕıa cercana para
comprobar la punteŕıa del telescopio. Realizando exploraciones en cruz en modo
continuo sobre estas fuentes cada ∼ 2 horas se consiguió una precisión en el apuntado
del telescopio de ∼ 3′′.

Las observaciones se realizaron en el modo “wobbler switched” simétrico. Este
modo de observación aprovecha el movimiento basculante del espejo secundario o
subreflector del telescopio para substraer la emisión de la atmósfera. De esta forma
es posible cambiar de una forma relativamente rápida entre el punto de observación

Tabla 2.2: Campañas de observación del barrido espectral a 2mm de NGC253.

Campaña 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 NGC253
(panel izquierdo, Engelbracht et al., 1998) y la emisión de SiO (v = 0, J = 2 − 1)
de alta resolución en la región nuclear (panel derecho, Garćıa-Burillo et al., 2000).
Los tamaños del haz del telescopio de 30m de IRAM para las frecuencias extremas
observadas en el barrido se muestran como ćırculos sobre el mapa de SiO. En linea
continua se representa el haz de 19′′ a 129GHz, y en discontinua el de 14′′ a 175GHz.
Con una cruz se indica la posición nominal del barrido espectral y con un punto
negro la posición del centro dinámico estimada por Garćıa-Burillo et al. (2000).

y dos puntos de referencia libres de emisión en el cielo. Las posiciones de referencia se
toman alternativa y simétricamente a ambos lados de la posición de observación para
eliminar, en la medida de lo posible, los posibles efectos derivados por la asimetŕıa
del haz del telescopio. Se estableció una distancia a la posición de referencia de 240′′

en azimut, con una frecuencia de cambio de 0.5 Hz. Una distancia cercana en el
cielo de la posición de referencia junto con un cambio rápido entre ambas posiciones
nos permiten conseguir una mejor cancelación de la emisión atmosférica, evitando
la aparición de ruido sinusoidal en los espectros derivado de las diferentes masas de
aire observadas entre la posición de observación y la referencia.

Se utilizaron simultáneamente 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 1GHz. Sintonizando frecuencias adyacentes en ambos receptores, con una
región de solapamiento de 100MHz, logramos cubrir un ancho de banda instantáneo
de 1.9GHz en cada configuración de frecuencias. Este hecho resultó 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 10 dB. Esto hace que únicamente la emi-
sión de las ĺıneas más intensas del barrido se detecten también en la banda imagen.
El rechazo de la banda imagen se calculó para cada frecuencia (Panel inferior en
la Figura 2.3) midiendo la diferencia en potencia entre una carga caliente y una
fŕıa, primero con una supresión total de la banda superior y posteriormente con
una supresión total de la banda inferior ajustando el interferómetro Martin-Puplett
situado en el camino óptico de los receptores. La razón entre ambas medidas cons-
tituye la ganancia de la banda imagen. Asumimos que esta ganancia es constante
en toda la banda cubierta por el espectrómetro.

Como espectrómetros se utilizaron los dos bancos de filtros de 256 × 4MHz,
capaces de cubrir la banda de 1GHz proporcionada por los receptores con una
resolución en velocidades de entre 9 y 7 km s−1 en las frecuencias cubiertas en el
barrido.

Los espectros fueron calibrados con el sistema estándar de doble carga. Este
sistema de calibración utiliza el cielo, una carga caliente (a temperatura ambiente),
e indirectamente una carga fŕıa como referencias de comparación. Esencialmente, la
diferencia de cuentas entre la fuente observada y el cielo (posición 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 (TMB) que es
la temperatura de brillo de una fuente equivalente que rellenase el haz principal del
telescopio. Obtenemos esta escala como

TMB =
Feff

Beff

T ∗
A, (2.1)

donde T ∗
A, resultado del método de calibración, es la temperatura de antena corre-

gida de la atenuación atmosférica de una fuente equivalente que rellenase los 2π
estereoradianes del patrón de difracción frontal del telescopio, Feff es la eficiencia
frontal y Beff la eficiencia del haz principal. Para los receptores a 2mm del telescopio
de 30m de IRAM tenemos que Feff = 0.93, mientras que la Beff la calculamos para
cada frecuencia con la forma aproximada

Beff = 1.2ǫ exp [−(4πRσ/λ)2], (2.2)

con ǫ = 0.69, Rσ = 0.07 y λ en mm.
El tiempo de integración para cada frecuencia fue restringido debido a la baja

declinación de la fuente. A la latitud del observatorio de Pico de Veleta, NGC253
solo permanece alrededor de cuatro horas por encima de 20◦ de elevación, con una
elevación máxima de ∼ 30◦ en el tránsito. Esta baja elevación incrementa notable-
mente la influencia de la atmósfera con temperaturas de sistema entre 300 y 700K
en el rango de frecuencias cubiertas. Se dedicó una sesión de observación completa
para cada configuración de frecuencias, lo que supone una media de 120 minutos de
integración en cada frecuencia. De este tiempo, sólo la mitad corresponde a integra-
ción en la fuente. El tiempo de integración para cada frecuencia se muestra en el
panel central de la Figura 2.3.
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Figura 2.3: Resumen de los detalles observacionales para cada configuración de
frecuencias. Los śımbolos abiertos y cerrados representan cada uno de los receptores
SIS de 2mm. Panel superior: rms del espectro en canales de 9 − 7 km s−1 tras la
substracción de una ĺınea de base lineal. Panel central: Tiempo de integración total,
incluyendo el tiempo pasado en la posición de referencia. Panel inferior: Nivel de
rechazo de la banda imagen (banda superior).
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Tanto el modo de observación como la estabilidad del sistema nos ofrecen lineas
de base de buena calidad que resultan fundamentales en un barrido espectral de
estas caracteŕısticas. De esta forma, únicamente 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 2−4mK
en canales de ∼ 8km s−1 de anchura, incrementándose para frecuencias por encima
de 160GHz hasta valores de 6 − 10mK 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 formación formación estelar de la
región nuclear de la galaxia NGC253.

2.3. Identificación molecular

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

Uno de los principales inconvenientes a la hora de la identificación de ĺıneas
moleculares en barridos espectrales extragalácticos llevados a cabo con una única
antena radica en la gran anchura de ĺınea intŕınseca de la emisión de estos objetos.
Se observan t́ıpicamente anchuras de ĺınea ∆v ≥ 100 km s−1. Como consecuencia de
este hecho, la emisión de algunas de las transiciones observadas aparecen parcial
o totalmente mezcladas con la emisión de otras transiciones de la misma u otras
especies. Además, en el caso de la región nuclear de NGC253, la forma de las
ĺıneas de emisión muestran dos componentes diferenciadas con velocidades de 180 y
280 km s−1 y anchuras de ∼ 100 y 110 km s−1 respectivamente (tomadas de la emisión
de CS, Mart́ın et al., 2005). Estas componentes se originan en los dos complejos
moleculares principales separados 10′′ que se sitúan a ambos lados del núcleo.

En la banda de 46GHz observada, se detectan un total de 111 ĺıneas, la más
débil con una intensidad de ∼ 3mK. Sobre el espectro del barrido espectral de
NGC253 mostrado en la Figura 2.4 se superpone la identificación de las especies
moleculares para cada ĺınea. En la Tabla 2.3 se listan los parámetros derivados de
los ajustes Gaussianos a las ĺıneas detectadas en la ventana atmosférica a 2mm.
Estas 111 ĺıneas pertenecen a la emisión de 25 especies moleculares y 3 ĺıneas de
recombinación de hidrógeno.
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Tabla 2.3: Resultados de los ajustes Gaussianos a las ĺıneas observadas.

Molécula ν nota
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

Transición (MHz) mK km s−1 km s−1 km s−1 mK

SiO 3 − 2 v = 0 130268.6 1580 ( 50) 183 76 18
1170 ( 50) 260 91 12

C2S 1110 − 109 131551.9 640 ( 90) 230 151 4.0
HNCO 60,6 − 50,5 131885.7 2400 (150) 182 72 32

2000 (180) 284 80 24
CH2NH 21,1 − 11,0 133272.1 hf 420 ( 40) 187 83b 4.8

450 ( 40) 283 83b 5.1
OCS 11 − 10 133785.9 1220 (130) 212 200 5.8
SO2 82,6 − 81,7 134004.8 300 ( 70) 242 91 3.1
H36α 135286.0 b s 2800 (...) 250a 282a 9.3
H2CS 41,4 − 31,3 135297.8 b 1040 ( 90) 221 158 6.2
SO2 51,5 − 40,4 135696.0 740 (160) 245a 140a 4.2
34SO 43 − 32 135775.3 b 300 ( 60) 180a 73a 3.8

b 200 ( 70) 274a 88a 2.1
HC3N 15 − 14 136464.4 2410 (130) 183 77 29

2000 (300) 271 85 22
CH3CCH 8k − 7k 136728.0 3410 (110) 255 158 20
SO 43 − 32 138178.5 1400 (200) 180 73 18

1100 (200) 274 88 12
13CS 3 − 2 138739.3 550 ( 70) 188 70b 7.4

390 ( 50) 274 70b 5.2
NH2CN 71,7 − 61,6 139032.0 580 (110) 280a 155a 3.5
H2CS 41,3 − 31,2 139483.4 b 1340 (150) 221 176 7.2
NH2CN 70,7 − 60,6 139842.1 490 (160) 280a 155a 3.0
NH2CN 70,7 − 60,6 139954.4 m 520 (160) 279 140 3.5
C2S 1011 − 910 140180.7 470 (130) 250 85 5.2
SO2 62,4 − 61,5 140306.1 510 ( 60) 248 115 4.1
H2CO 21,2 − 11,1 140839.5 4250 (140) 186 104b 38

6050 (150) 288 104b 55
C2S 1111 − 1010 142501.7 430 ( 70) 192 85a 4.7
CH3OH 31,3 − 21,2 A+ 143865.7 1000 (130) 225 168 5.6
C2S 1211 − 1110 144244.8 290 (120) 210 112 2.4
C34S 3 − 2 144617.1 3000 (300) 188 105 27

1500 (300) 284 86 16
c − C3H2 31,2 − 22,1 145089.5 b s 1750 (...) 234a 156a 11
CH3OH 3 − 2 145103.2 b m 9400 (200) 185 115 77

5760 (190) 294 96 57
HC3N 16 − 15 145560.9 b s 2100 (...) 183a 77a 26

b s 1700 (...) 271a 85a 19
H2CO 20,2 − 10,1 145602.9 b 3400 (100) 177 90b 35

b 3300 (100) 283 90b 34

42
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Tabla 2.3: (Continuación).

Molécula ν nota
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

Transición (MHz) mKkm s−1 km s−1 km s−1 mK

OCS 12 − 11 145946.8 580 (170) 212a 210a 2.6
CH3OH 31,2 − 21,2 A−− 146368.3 1020 (150) 196 139 6.9
SO2 42,2 − 41,3 146605.5 800 (170) 241 148 5.1
CS 3 − 2 146969.0 b 11900 (200) 185 100 111

b 13700 (200) 288 117 110
H35α 147046.8 b s 2800 (...) 250a 282a 9.3
CH3CN 8k − 7k 147174.5 b m 2040 (180) 258 165 12
HOCO+ 70,7 − 60,6 149675.8 410 (110) 281 68 5.6
NO 3

2 − 1
2 Π+ 150176.5 hf 3400 (500) 244 158 10

c− C3H2 22,0 − 11,1 150436.5 b s 600 (...) 234a 156a 3.6
H2CO 21,1 − 11,0 150498.3 b 5300 (100) 180 99b 50

b 5100 (100) 286 99b 48
NO 3

2 − 1
2 Π− 150546.5 hf b s 3400 (...) 244a 158a 10

c− C3H2 40,4 − 31,3 150820.6 b 1150 (...) 234b 156b 7.0
c− C3H2 41,4 − 30,3 150851.9 b 3380 (110) 234b 156b 20
c− C3H2 51,4 − 50,5 151343.8 b s 165 (...) 234a 156a 1.0
SO2 22,0 − 21,1 151378.6 b 590 (170) 225 158 3.5
DNC 2 − 1 152609.7 490 (160) 225 61 7.5
CH3CCH 9k − 8k 153817.2 b 4300 (200) 271 157 26
HNCO 70,7 − 60,6 153865.0 2660 (150) 183 72 34

b s 2240 (...) 284a 80a 26
N2D

+ 2 − 1 154217.0 570 (170) 219 120 4.5
HNCO 71,6 − 61,5 154414.7 540 (110) 283a 80a 6.4
HC3N 17 − 16 154657.3 1640 (120) 191 72b 21

1400 (110) 272 72b 18
c− C3H2 32,2 − 21,1 155518.2 820 (180) 205 118 6.6
CH3OH 60,6 − 6−1,6 E 157048.6 540 (120) 275 103b 5.0
CH3OH 50,5 − 5−1,5 E 157178.9 b 960 (150) 242 103b 8.8
CH3OH J0,k − J−1,k E 157270.7 b m 2110 (160) 183 103b 19
J = 1..4; k = J 5700 (200) 290 103b 52
SO 34 − 23 158971.7 700 (200) 180a 92 7.2

b 1000 (200) 274a 84 11
NH2CN 80,8 − 70,7 159814.6 750 (180) 283b 155b 4.5
NH2CN 80,8 − 70,7 159942.7 m 700 (200) 283b 158b 4.1
H34α 160211.5 2800 (200) 250 282 9.3
HC3N 18 − 17 163753.4 1500 (400) 185a 73 20

700 (300) 272a 98 6.6
SO2 52,4 − 51,5 165144.6 b s 640 (...) 248a 115a 5.2
NH2CN 81,7 − 71,6 161000.3 b 1430 (170) 280 155a 8.6
NS 7

2 − 5
2 e 161297.2 hf 1800 (500) 199 224 3.1

NS 7
2 − 5

2 f 161697.2 hf 2400 (400) 249 278 3.4
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Tabla 2.3: (Continuación).

Molécula ν nota
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

Transición (MHz) mK km s−1 km s−1 kms−1 mK

CH3OH J1,k−1 − J0,k E 165050.1 b m 1700 (400) 169 72 22
J = 1..3; k = J 4700 (400) 273 100 45
CH3OH 41,3 − 40,4 E 165190.5 b 900 (200) 291 90a 9.1
SO2 71,7 − 60,6 165225.4 b s 900 (...) 248a 115a 7.4
CH3CN 9k − 8k 165568.9 b m 1200 (300) 258a 166a 7.0
H2S 11,0 − 10,1 168762.7 1520 (180) 180 100 14

2250 ( 80) 275 88 24
H2CS 51,5 − 41,4 169113.5 970 (200) 270 165a 5.5
CH3OH 32,3 − 21,3 170060.6 2400 (400) 248 178 12
HC18O+ 2 − 1 170322.7 500 (300) 206 46 11

500 (200) 285 49 10
CH3CCH 10k − 9k 170905.6 5100 (500) 275 102 47
HOCO+ 80,8 − 70,7 171055.9 b 1700 (300) 295 66 25
SO 44 − 33 172181.4 1300 (300) 180a 87 14

900 (300) 274a 74 11
H13CN 2k − 1k 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
H13CO+ 2 − 1 173506.7 860 ( 90) 170 60b 14

1450 (100) 269 60b 23
SiO 4 − 3 v = 0 173688.3 1070 (110) 184a 76a 13

1000 (120) 270a 91a 10
c− C3H 31,2 − 21,1 174086.1 hf 900 ( 200) 180a 41b 6.5

1600 ( 500) 280a 40 12
HN13C 2 − 1 174179.4 1050 (170) 271 60 16
C2H 2 − 1 174663.2 hf 30000 (6000) 162 108 82

27000 (6000) 282 104 88

a Parámetro fijado en el ajuste
b Parámetros forzados a tener el mismo valor
Notas (ver Sección 2.4 para una explicación detallada):
b - Ĺıneas Solapadas.
s - Gaussiana sintética calculadas para resolver problemas de solapamiento. Ver el texto
referente a cada molécula para mas detalles sobre los parámetros usados en la creación
de estos perfiles.
hf - Estructura Hiperfina. La frecuencia y la intensidad se refieren a la componente
principal del grupo.
m - Ĺınea formada múltiples transiciones. La frecuencia se refiere a la componente
principal del grupo.
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2.4. Ajuste de ĺıneas 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 transición observada. Se uti-
lizó un procedimiento de ajuste Gaussiano diferente de acuerdo a los diferentes tipos
de solapamiento encontrados. A continuación se describen las posibles situaciones
de solapamiento que se han considerado:

b → solapadas (“blended”): Algunas de las ĺıneas observadas están formadas
por un número de transiciones solapadas de la misma o de una especie dife-
rente. Si este solapamiento es parcial, es posible separar la emisión de cada
una de las transiciones por medio de un ajuste Gaussiano múltiple. Con el fin
de realizar estos ajustes, en algunos casos fue necesario fijar los parámetros de
velocidad y/o anchura de la ĺınea del perfil Gaussiano ajustado.

s → sintético: El solapamiento puede impedirnos realizar un ajuste Gaussiano
múltiple a la ĺınea observada. En este caso, cuando se han observado varias
transiciones de una de las especies que contribuyen a la ĺınea afectada, es
posible usarlas para estimar la contribución de esta especie a la ĺınea. La con-
tribución de la transición de esta especie molecular se estima por medio de
una interpolación o extrapolación del ajuste lineal al diagrama de poblaciones
(ver Apéndice A). Esto es equivalente a la utilización de la ecuación A.6 para
estimar la intensidad integrada esperada de una ĺınea a partir de la columna de
densidad y la temperatura rotacional derivadas del diagrama de poblaciones.
Usando esta intensidad estimada de la transición junto con la anchura de la
ĺınea 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 ĺınea calculadas utilizando este método,
se han incluido en los diagramas de rotación correspondientes (representadas
con śımbolos vaćıos en la Figura 3.1. La otra transición solapada dentro de la
ĺınea observada se ha ajustado al espectro residual, resultado de la substrac-
ción del perfil sintético. La estimación de las ĺıneas sintéticas siempre se ha
realizado con la especie que presenta una mejor y más fiable determinación de
sus parámetros f́ısicos a partir del resto de transiciones observadas.

hf → hiperfina: Algunas especies presentan ĺıneas formadas por un grupo de
componentes hiperfinas no resueltas. La intensidad relativa de estas compo-
nentes está fijada por sus parámetros espectroscópicos y es independiente de la
temperatura de excitación 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 ĺınea relativa a la de
la componente principal, que se toma como parámetro libre. Los parámetros
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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ĺınea y velocidad radial se refiere exclusivamente a la componente hiperfina
principal.

m → multi-transición: Por último, algunas ĺıneas de especies tales como CH3OH
y CH3CN consisten en grupos de transiciones superpuestas que incluyen nive-
les de enerǵıa diferentes. En estos casos, se han ajustado perfiles Gaussianos
simples a la ĺınea total observada. La intensidad integrada de la ĺınea, suma de
todas las transiciones, se ha incluido en los diagramas de rotación tal y como
se describe en el Apéndice A.1.

2.5. Detalles del ajuste de cada molécula

En esta sección, se discute en detalle, el procedimiento de ajuste de las ĺıneas
identificadas de cada una de las especies moleculares detectadas y los parámetros
derivados de las mismas. Los detalles acerca del análisis de los datos y el cálculo de
los parámetros f́ısicos a los que se hará referencia en esta sección se presentan en el
Caṕıtulo 3.

2.5.1. Dióxido de azufre: SO2

Se han identificado siete transiciones de dióxido de azufre (134.0, 135.7, 140.3,
146.6, 151.4, 165.1 y 165.2GHz). Las enerǵıas de los niveles superiores de estas
transiciones vaŕıan entre 12 y 43K. Este amplio rango dinámico nos proporciona
una buena estimación de la temperatura rotacional.

La transición 51,5−40,4 a 135.7GHz se encuentra solapada con una ĺınea de 34SO
(Sección 2.5.10). Aśı pues, la velocidad y la anchura de esta ĺınea se fijaron conforme
al resto de transiciones observadas en el ajuste Gaussiano simultáneo realizado para
las transiciones de SO2 y 34SO.

La ĺınea 22,0 − 21,1 a 151.4GHz está contaminada por la emisión de una ĺınea
mucho mas débil de c-C3H2 la cual, de acuerdo a su intensidad estimada (Sec-
ción 2.5.6), representaŕıa un ∼15% de la ĺınea observada. Esta contribución no ha
sido tenido en cuenta en el ajuste de la ĺınea de SO2 puesto que la contribución de
la ĺınea de c-C3H2 depende fuertemente de la Trot asumida. Si tenemos en cuenta la
incertidumbre en la Trot derivada del diagrama rotacional de c-C3H2 y estimamos la
contribución de esta transición a la intensidad medida de la ĺınea de SO2, el efecto
final en los parámetros derivados para la molécula de SO2 resultaŕıa ser de ±1K en
Trot y de ±5 % en la densidad de columna.

Las transiciones 52,4 − 51,5 y 71,7 − 60,6 están solapadas con el grupo de ĺıneas de
CH3OH a 165.1GHz. Se ha estimado su contribución a la ĺınea observada asumiendo
una Trot = 15K tal y como se deriva del diagrama rotacional.

Con las condiciones de excitación derivadas para SO2, se esperaŕıa que la ĺınea
32,2 − 31,3 a 158.1GHz 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 Nitrógeno: NS

Una transición rotacional de sulfuro de nitrógeno (161.2 y 161.7GHz) se ha
detectado en este barrido espectral. La identificación de esta molécula se confirma
mediante la detección de las transiciones de NS a 115 y 207GHz presentadas en
la Sección 5. El diagrama rotacional en la Figura 3.1 incluye estas transiciones
adicionales.

Si bien somos capaces de resolver el desdoblamiento Λ (ver Sección 5), la anchura
intŕınseca de las ĺıneas nos impide distinguir la estructura hiperfina de esta ĺınea.

2.5.3. Óxido ńıtrico: NO

Se ha identificado una transición rotacional de óxido ńıtrico (150.2 y 150.5GHz).
Esta identificación se confirma por la observación de otra transición a 250GHz
presentada en la Sección 5. Esta transición también se ha incluido en el diagrama
de rotación en la Figura 3.1.

Solo es posible ajustar el grupo hiperfino Π+ de la transición a 150.2GHz, dado
que el grupo Π− esta solapado con la ĺınea de H2CO mucho más intensa (Sec-
ción 2.5.7). Tal y como muestra la Tabla 2.3, el grupo de transiciones Π− ha sido
estimado fijando la anchura y la velocidad radial de cada componente a los valores
derivados del ajuste al grupo Π+ y a partir de las intensidades de ĺınea determinadas
por sus respectivas fuerzas de ĺınea.

2.5.4. Monóxido de silicio: SiO

Se observan en el espectro de 2mm dos transiciones de monóxido de silicio en
el estado vibracional fundamental a 130.3 y 173.7GHz (las transiciones J = 3 − 2
y J = 4 − 3 respectivamente). Es posible identificar dos componentes de velocidad
para la transición J = 3−2 en 180 y 260 km s−1. Las velocidades y anchuras de cada
componente de la transición J = 4 − 3, más débil y ruidosa, se fijaron a los valores
obtenidos del ajuste a la ĺınea 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 172.8GHz) se detectan claramente sin sola-
pamiento alguno con otras ĺıneas moleculares. Se han ajustado dos componentes de
velocidad para cada ĺınea. La transición J = 16− 15 a 145.6GHz esta solapada con
la ĺınea de H2CO. Dado que se observan más ĺıneas de HC3N que de H2CO para
determinar de forma más precisa los parámetros f́ısicos, se ha estimado la contribu-
ción de cada componente de velocidad de HC3N a la ĺınea observada (ver diagrama
rotacional en la Figura 3.1). Para la ĺınea 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 transición J = 19− 18 aparece significantemente por
encima de la Trot ∼ 20K derivada a partir de las otras transiciones como se aprecia
en el diagrama de rotación (Figura 3.1). Este hecho puede constituir una indicación
de que las transiciones con menores enerǵıas no son ópticamente delgadas, puesto
que el solapamiento de la ĺınea J = 19 − 18 con otras ĺıneas moleculares parece
poco probable. La observación de múltiples ĺıneas realizada por Mauersberger et al.
(1990) (hacia una posición 9′′ al norte de la posición nominal de este trabajo) tam-
bién pone de manifiesto un exceso en la intensidad de las ĺıneas de transiciones más
altas de HC3N. Su comparación con modelos computacionales muestra la necesidad
de dos componentes moleculares para explicar las intensidades de ĺınea observadas,
una con n(H2) = 104cm−3 y Tkin = 60K, y una segunda con n(H2) = 5 105cm−3 y
Tkin = 150K. La intensidad de ĺınea de la transición 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 posición de apuntado en la in-
tensidad integrada total. De cualquier forma, en lo que se refiere a la determinación
de los parámetros f́ısicos, el uso de la ĺınea 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-C3H2

Se detectan claramente tres transiciones de Ciclopropenilideno (155 y 150.8GHz).
De estas tres, tan solo una transición, la ĺınea 32,2 − 21,1 a 155.5GHz, aparece libre
de solapamiento con otras ĺıneas.

Las ĺıneas 40,4 − 31,3 y 41,4 − 30,3, ambas a 150.8GHz, aparecen solapadas. Se
ajusto un doble perfil Gaussiano asumiendo que ambas transiciones tienen la misma
anchura y velocidad, y la razón de intensidades entre ĺıneas determinada por sus
parámetros espectroscópicos, asumiendo emisión ópticamente delgada.

La intensidad de las otras transiciones solapadas (145.1 y 150.4GHz) se es-
timó suponiendo una temperatura rotacional de 9K tal y como se deriva del dia-
grama rotacional (Figura 3.1). Dado el pequeño rango dinámico en enerǵıas de las
transiciones no solapadas con las que se traza el diagrama rotacional, la Trot esti-
mada se ve afectada por una incertidumbre considerable (ver Tabla 3.1) y, por lo
tanto, la estimación de las transiciones solapadas es también incierta. La transición
51,4 − 50,5 a 151.3GHz, con una intensidad estimada de ∼ 1mK que esta muy por
debajo del nivel de ruido del espectro, se calculó con el único fin de estimar su
contribución a la débil ĺınea de SO2 a esa frecuencia (Sección 2.5.1).

2.5.7. Formaldeh́ıdo: H2CO

Dos transiciones J = 2−1 de orto- (140.8 y 150.5GHz) y una de para-formaldehido
(145.6GHz) se han identificado en el barrido. En cada una de estas ĺıneas, las dos
componentes de velocidad a 180 y 285 km s−1 se separan claramente.
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La transición 20,2 − 10,1 a 145.6GHz y la 21,1 − 11,0 a 150.4GHz se observan so-
lapadas con una ĺınea de HC3N y una de c-C3H2 respectivamente. Antes de realizar
el ajuste Gaussiano a las ĺıneas de H2CO, se sustrajeron de los espectros las contri-
buciones estimadas de las ĺıneas de HC3N (Sección 2.5.5) y c-C3H2 (Sección 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 34K para las
componentes de 180 y 285 km s−1 respectivamente. La componente de 285 km s−1

de la transición 21,2 − 11,1 parece tener una intensidad significantemente mayor de
la esperada a partir del diagrama. Esta mayor intensidad de la ĺınea 21,2 − 11,1 de
H2CO puede deberse a la contaminación debida a una ĺınea no identificada. Si no
tenemos en cuenta esta medida en la representación del diagrama rotacional, la
temperatura resultante derivada para la componente de 285 km s−1 seŕıa de 28 ±
2K y una densidad de columna estimada tan solo un ∼ 30 % menor, con lo que
los parámetros derivados seŕıan similares a los derivados para la componente de
180 km s−1.

2.5.8. Sulfuro de hidrógeno: H2S

Tan solo se detecta en el barrido espectral una ĺınea de sulfuro de hidrógeno
a 168.8GHz, con componentes de velocidad a 180 y 275 km s−1. Los parámetros
f́ısicos presentados en la Tabla 3.1 han sido derivados asumiendo una temperatura
rotacional se 12K semejante a la media de las temperaturas derivadas para la mayor
parte de las especies.

2.5.9. Monosulfuro de carbono: CS

Sólo la transición J = 3− 2 de monosulfuro de carbono a 147GHz es observada
en la banda de 2mm. Esta ĺınea esta parcialmente contaminada por la ĺınea de
recombinación de hidrógeno H35α. El perfil Gaussiano estimado a partir de la ĺınea
H34α observada (Sección 2.6) ha sido sustráıda para tener en cuenta la contribución
de la ĺınea H35α.

Las transiciones J = 2 − 1 de los dos isótopos de CS, 13CS y C34S a 144.6
y 138.8GHz respectivamente, también se identifican en el barrido espectral. Estas
observaciones se utilizan en el Caṕıtulo 6, junto con ĺıneas adicionales de CS, para
derivar las razones de las abundancias isotópicas del azufre.

2.5.10. Monóxido de azufre: SO

Se detectan tres transiciones de monóxido de azufre (138.2, 159 y 172.2GHz) en
las que se identifican claramente las componentes de velocidad a 180 y 275 km s−1.
Tal y como se observa en el diagrama de rotación (Figura 3.1), la componente de
275 km s−1 de la transición 34−23 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 contaminación
debida a la transición 81,8 − 71,7 de NH2CN. La incertidumbre en la contribución
de esta ĺınea debido al ruido del espectro afecta significantemente al ajuste de la
componente de alta velocidad de esta transición de SO.

Una de las sustituciones isotópicas del monóxido de azufre, 34SO, se detecta de
forma tentativa a 135.8GHz solapada a una transición de SO2. Esta débil ĺınea se ha
ajustado con una doble Gaussiana, con la velocidad y anchura de cada componente
fijada a los valores derivados de la misma transición, la 43−32, del isótopo principal.
Podemos calcular una razón 32SO/34SO= 5.1± 1.2, usando las dos componentes de
velocidad de la transición 43 − 32 de ambos isótopos. Esta razón es consistente,
dentro de los márgenes de error, con la razón de 32S/34S= 8± 2 que se estima en el
Caṕıtulo 6 a partir de los datos de CS.

2.5.11. Tioformaldeh́ıdo: H2CS

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

La transición 41,4 − 31,3 se observa solapada con la ĺınea de recombinación de
hidrógeno H36α. El perfil Gaussiano de la emisión de esta ĺınea de recombinación se
ha considerado similar a la ĺınea H34α a 160GHz (ver Sección 2.6 para más detalles)
y ha sido substráıda de la ĺınea observada. Se asume que la emisión restante es debida
a H2CS. También se identifica la ĺınea 41,3 − 31,2 solapada con la emisión de la ĺınea
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
contribución de la ĺınea de CS a partir de la emisión medida en la banda señal a
146.9GHz (Sección 2.5.9). La ĺınea resultante, tras las sustracción de la emisión
de CS procedente de la banda imagen, se ha ajustado con un perfil Gaussiano a
la ĺınea identificada de H2CS. Tras el ajuste, aun queda parte del perfil observado
que no se ajusta por completo con la emisión de CS y H2CS. Este efecto se debe
probablemente a las ligeras diferencias posibles en la posición de observación entre
esta frecuencia y la observación de CS en la banda señal, lo cual puede causar un
cambio significativo en el perfil de la ĺınea sustráıda de CS procedente de la banda
imagen. La contaminación debida a una tercera especie parece poco probable.

La transición 51,5 − 41,4 a 169.1GHz 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
rotación (Figura 3.1) consistente con las temperaturas derivadas para el resto de
moléculas. Si consideramos esta temperatura rotacional, se espera que la transición
40,4 − 30,3 de para-H2CS a 137.3GHz tenga una intensidad de ∼ 6mK si asumimos
una razón orto-para teórica de 3. La no detección de esta ĺınea se podŕıa explicar
si la temperatura de excitación real fuese de > 20K, lo cual no esta de acuerdo con
la temperatura derivada con las transiciones observadas de orto-H2CS. La incerti-

50
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dumbre en las ĺıneas medidas hace que sea dif́ıcil sugerir que se observa una razón
orto-para diferente en la región nuclear de NGC253. Se hace necesaria la observa-
ción de transiciones adicionales de orto y para H2CS para confirmar su detección y
estimar la razón orto-para en NGC253.

2.5.12. Monosulfuro de dicarbono: C2S

El barrido espectral muestra cuatro ĺıneas débiles de monosulfuro de dicarbono
(131.6, 140.2, 142.5 y 144.2GHz). La baja intensidad de las transiciones observadas
hace el ajuste considerablemente incierto (ver Tabla 2.3). Únicamente las transicio-
nes 1110 − 109 y 1011 − 910 a 131.6GHz y 140.2GHz se detectan de forma fiable,
mientras que las transiciones a 142.5GHz y 144.2GHz son tentativas. Las ĺıneas de
otras transiciones de C2S 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 ĺıneas observadas añade incertidumbre a la identificación.

2.5.13. Sulfuro de carbonilo: OCS

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

La transición J = 13−12 de OCS a 158.1GHz, que se esperaba fuese observable
junto a una ĺınea de SO2, no se detecta debido a que el nivel de ruido no permite
un ajuste fiable a la ĺınea.

2.5.14. Catión formilo: HCO+

La única transición de catión formilo con un nivel de enerǵıa suficientemente
bajo para ser observable en el medio interestelar de NGC253, a la frecuencia de
178.3GHz, se encuentra unos pocos GHz por encima del rango de frecuencias obser-
vado. De cualquier forma, uno de sus isótopos, H13CO+, se detecta en su transición
J = 2 − 1 a 173.5GHz, cerca del ĺımite 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 ĺınea de H13CO+ medida, suponiendo una temperatura de excitación
de 12K y una razón isotópica 12C/13C ∼ 40 (Henkel et al., 1993).

También se identifica la transición J = 2− 1 del isótopo HC18O+ en 170.3GHz.
La componente de baja velocidad muestra una intensidad mayor que la que se
espera por comparación con el perfil observado de H13CO+, de igual forma que su
velocidad es ligeramente más alta. Si comparamos ambos perfiles, se derivan unas
razones H13CO+/HC18O+ 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 razón derivado para la
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componente de baja velocidad es significativamente menor, la razón derivada para
la componente de alta velocidad está de acuerdo dentro de los márgenes de error con
el valor esperado de ∼ 3.7 si asumimos las razones isotópicas 12C/13C = 40 (Henkel
et al., 1993) y 16O/18O = 150 (Harrison et al., 1999).

2.5.15. Cianuro de metilo: CH3CN

Identificamos dos ĺıneas espectrales correspondientes a transiciones de cianuro
de metilo (147.2 y 165.6GHz). Cada una de las transiciones J − J ′ de este rotor
simétrico consiste en un número de componentes K solapadas (K = 0 . . . J − 1).
Se han ajustado Gaussianas simples a las ĺıneas observadas. La contribución de la
escalera de transiciones con K = 0 y K = 1, considerando las bajas temperaturas
rotacionales derivadas a partir de otras moléculas con altos momentos dipolares,
constituyen el ∼ 98 % de la ĺınea observada. Aśı pues, la contribución de los niveles
con K > 1 no ha sido tenida en cuenta. Derivamos una Trot = 10K a partir del
diagrama de rotación en la Figura 3.1 que se ha representado tal y como se explica
en las Sección A.1.

2.5.16. Metanol: CH3OH

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 170GHz). El grupo de transi-
ciones a 145.1GHz esta solapado con la ĺınea 31,2 − 22,1 de C3H2 cuya contribución
se ha estimado (Sección 2.5.6) y sustráıdo de la ĺınea observada. De igual forma, el
grupo de ĺıneas a 165.0GHz esta parcialmente solapado con un par de transiciones
de SO2. La emisión de estas ĺıneas de SO2, sustráıdas del espectro observado (Sec-
ción 2.5.1), afecta principalmente al ajuste de la transición 41,3 − 40,4. La transición
6−1 − 50 de CH3OH que se esperaba detectar a 132.8GHz, esta fuertemente afec-
tada por las inestabilidades de la ĺınea de base. El diagrama rotacional derivado de
las transiciones observadas ha sido trazado utilizando tanto las transiciones únicas
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 12K.

2.5.17. Ácido isociánico: HNCO

Las dos ĺıneas de ácido isociánico más brillantes en la banda de 2mm se detec-
tan claramente (131.9 y 153.9GHz). La componente de 280 km s−1 de la transición
70,7 − 60,6 a 153.9GHz está solapada con un grupo de ĺıneas de CH3CCH. La con-
tribución de esta componente a la ĺınea observada se ha calculado asumiendo que
ambas componentes de velocidad comparten la misma temperatura de excitación.
Esta asunción se ve apoyada por el buen ajuste de la ĺınea de CH3CCH al espectro
residual tras las sustracción de la ĺınea de HNCO (Sección 2.5.18). La ĺınea obser-
vada a 154.4GHz se identifica tentativamente como la componente de velocidad de
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280 km s−1 de la ĺınea 71.6−61,5 de HNCO. La transición 71,7−61,6 a 153.3GHz, que
se espera tenga una intensidad similar, no se detecta. Dada la incertidumbre de esta
identificación, esta ĺınea no se ha tenido en cuenta en el análisis de las condiciones
de excitación de HNCO. De cualquier modo, el efecto de incluir esta transición en el
diagrama rotacional (Figura 3.1) resultaŕıa en una estimación de Trot ∼ 29K, lige-
ramente mayor que la que se deriva para la componente de velocidad de 180 km s−1,
y una densidad de columna ∼ 16 % menor que la que se muestra en la Tabla 3.1.

2.5.18. Metil acetileno: CH3CCH

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

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

2.5.19. Metilimina: CH2NH

Se identifica claramente una transición de metilimina en el barrido. El perfil
observado de la transición 21,1−11,0 a 133GHz está fuertemente afectado por ĺıneas
de base no lineales y, por lo tanto, el ajuste mostrado en la Tabla 2.3 es incierto.
La transición 11,0 − 10,1 a 167GHz, cuya intensidad esperada es dos veces mayor
que la de 133GHz, no se detecta de forma fiable debido a la falta de sensibilidad
a esa frecuencia. A pesar de que la identificación parece clara, se necesitan más
observaciones de transiciones adicionales en otras bandas espectrales para confirmar
esta detección.

2.5.20. Cianamida: NH2CN

Tan solo se identifica una ĺınea en el barrido como perteneciente a cianamida,
la transición 81,7 − 71,6 a 161.0GHz, la cual aparece parcialmente solapada con la
emisión procedente de la banda imagen de H2S. La emisión de H2S observada en la
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banda señal ha sido corregida por el factor de rechazo de la banda imagen y se ha
sustráıdo del espectro previo al ajuste de la ĺınea de NH2CN. Las otras ĺıneas obser-
vadas están cerca del nivel de ruido y, por lo tanto, todos los parámetros derivados
de los ajustes están fuertemente afectados por la ĺınea de base elegida. La transición
81,8 − 71,7 a 158.8GHz, aparece solapada con una ĺınea de SO (Sección 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 más débiles y, como consecuencia, con un ajuste menos fiable. Una
temperatura rotacional mucho menor supondŕıa una densidad de columna un factor
2 menor.

2.5.21. Dióxido de carbono protonado: HOCO+

Se identifican de forma tentativa dos transiciones (149.6 y 171.0GHz) de dióxido
de carbono protonado, un ión molecular cuasilineal y casi rotor simétrico. Esta dos
ĺıneas son las más brillantes que se esperan en el rango de 2mm. Tan solo se detecta la
componente de alta velocidad de cada una de las transiciones. La excesiva intensidad
observada de la transición 81,8 − 71,7, que se espera que sea igual o menor que la
transición 70,7 −60,6, se debe principalmente a las incertidumbres en la substracción
de la ĺınea de base. Se ha asumido una temperatura rotacional de 12K para estimar
una densidad de columna media con las dos transiciones detectadas.

De cualquier forma, se necesitan más observaciones de otras transiciones de
HOCO+ para conseguir una estimación más precisa de la temperatura de excitación
de esta molécula.

2.5.22. Cianuro de hidrógeno: HCN

La transición J = 2−1 de HCN a 177.2GHz se sitúa fuera del rango de frecuen-
cias cubierto en este trabajo. Sin embargo, la ĺınea J = 2 − 1 de su isótopo H13CN
a 172.6GHz ha sido detectada. El ajuste a esta transición nos permite estimar la
abundancia de HCN si asumimos una temperatura rotacional de 12K y la razón
12C/13C de 40 derivada por Henkel et al. (1993).

2.5.23. Isocianuro de hidrógeno: HNC

De igual forma que en el caso de HCN, la transición de HNC a 181GHz aparece
muy por encima de las frecuencias del barrido llevado a cabo. Identificamos la ĺınea
en 174.1GHz correspondiente a la transición J = 2 − 1 del isótopo HN13C. La
detección es incierta y, por lo tanto, tentativa puesto que la ĺınea está fuertemente
solapada con la, también tentativa, ĺınea identificada de c-C3H (Sección 2.5.25).
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CAPÍTULO 2. NGC253: DATOS 2.5. LÍNEAS DE RECOMBINACIÓN

2.5.24. Radical etinilo: C2H

El grupo de transiciones hiperfinas J = 2 − 1 de C2H observada a 174.7GHz,
cerca de la frecuencia superior cubierta en el barrido espectral, es la segunda ĺınea
más brillante en la ventana de 2mm después de CS. A pesar de no poder resolver la
estructura hiperfina, es posible diferenciar las dos componentes de velocidad a 160
y 280 km s−1.

2.5.25. Ciclo-propenilidino: c-C3H

El grupo de transiciones 31,2−21,1 observado a 174GHz es la única ĺınea de c-C3H
identificada en el espectro observado. La contaminación por la ĺınea de la transición
J = 2 − 1 de HN13C hace el ajuste muy incierto. Aśı pues, las componentes de
velocidad se fijaron a VLSR = 180 y 280 km s−1 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 fijó a ∆v = 41 km s−1 semejante a la derivada a partir del ajuste a la componente
de alta velocidad. La transición 41,4 − 31,3 a 172.6GHz, aparece solapada con la
ĺınea de H13CN. A 132.9GHz, el grupo de transiciones 31,3 − 21,2, que se esperaba
con una intensidad similar a la del grupo a 174GHz, no se ha detectado. Dado el
tamaño de fuente de 20′′, la ĺınea de 133GHz se observaŕıa un 20 % más débil que
la de 174GHz, de forma que la dilución en el haz no puede justificar la no detección
de estas ĺıneas. Aśı pues, la detección de c-C3H, semejante a la ĺınea de HN13C a la
cual está solapada (Sección 2.5.23), se considera tentativa.

2.6. Ĺıneas de recombinación de hidrógeno

Son cuatro las ĺıneas de recombinación de hidrógeno Hα presentes en la banda
atmosférica de 2mm. De estas, la única ĺınea que no aparece solapada a ninguna
otra ĺınea molecular es H34α. Las otras tres ĺıneas de recombinación no pueden ser
ajustadas debido a este problema de solapamiento. La ĺınea H33α se observa junto
a la ĺınea J = 2−1 de C2H en la parte superior del barrido espectral, donde el nivel
de ruido es semejante a la intensidad esperada de esta ĺınea. Las ĺıneas H35α y H36α
están solapadas con las transiciones CS (3−2) y H2CS (41,4−31,3), respectivamente.
Si la relación del flujo de las ĺıneas SL ∝ ν2

L (Puxley et al., 1997) es aplicable a
estas frecuencias, se espera que las ĺıneas H35α y H36α tengan intensidades un
factor 0.8 y 0.7 respecto de la observada para la ĺınea H34α. Teniendo en cuenta la
incertidumbre en la intensidad medida de la ĺınea ajustada, se puede considerar que
ambas ĺıneas tienen un perfil semejante al medido para H34α.

Con el fin de convertir la temperatura de la ĺınea H34α medida en densidad de
flujo usamos el factor de conversión para el telescopio de 30m de IRAM S/TMB =
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 (θ2

b +θ2
s)/θ

2
b con un tamaño

de fuente θs = 7′′. Calculamos un flujo integrado en la ĺınea de (1.08 ± 0.08) 10−19
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Figura 2.5: Flujo de las ĺıneas de recombinación de las ĺıneas Hα medidas en el
rango de frecuencias entre 1 y 160 GHz en función de la frecuencia de observación.
El mejor ajuste a los flujos de las ĺıneas en la forma SL ∝ ν2 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 ĺınea H34α.

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 relación entre flujo
integrado de las ĺıneas de recombinación en función de la frecuencia. En esta figura,
el flujo medido para H34α se representa junto con todas las ĺıneas de recombina-
ción 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 orgánicas complejas

La molécula de etanol (C2H5OH), de una forma semejante a la de metanol, se
piensa que se crea en la superficie de los granos. La inyección de estas moléculas en
la fase gaseosa por la evaporación o destrucción de los granos, es la piedra angular
de la subsiguiente qúımica en fase gaseosa que conduce a la formación de moléculas
orgánicas más complejas (Charnley et al., 1995). En el núcleo de la V́ıa Láctea se
han detectado grandes abundancias generalizadas de los alcoholes metanol y etanol
(Requena-Torres et al., 2006; Mart́ın-Pintado et al., 2001). Este hecho ha motivado
una búsqueda cuidadosa en busca de la presencia de emisión de C2H5OH en el
espectro de 2mm de NGC253. La Tabla 2.4 muestra las frecuencias y enerǵıas del
nivel superior de las 14 transiciones más brillantes que presenta el etanol en la banda
de 2mm asumiendo temperatura Trot = 12K. Se ha calculado el nivel de ruido para
una resolución en velocidades de 20 km s−1 en los casos en que la transición no
aparezca contaminada por ninguna otra ĺınea espectral. A partir de este nivel de
ruido, estimamos un ĺımite 3σ a la detección en unidades de intensidad integrada de
las transiciones. Con el ĺımite a la detección de la transición a 152GHz, que se espera
sea la más intensa, podemos derivar un ĺımite superior a la densidad de columna
de etanol de N(C2H5OH) < 1.8 1014 cm−2 bajo la asunción de una Trot = 12K.
Este ĺımite a la columna de densidad se basa únicamente en la no detección de
una única ĺınea. Podemos mejorar este ĺımite sumando todas las transiciones que
no aparecen solapadas. De esta forma, obtenemos un mejor nivel de ruido medio
de ∼ 1.2mK. La no detección de la suma de todas estas ĺıneas al nivel de ruido
alcanzado nos permite derivar un ĺımite a la densidad de columna más estricto de
N(C2H5OH) < 9.6 1013 cm−2.

A pesar de que la abundancia de etanol en NGC253 es un orden de magnitud
menos de lo que se mide en las nubes del centro Galáctico, es mayor que la que se
predice a partir de los modelos de qúımica de fase gaseosa (ver el Caṕıtulo 8 para una
discusión sobre el origen de la abundancia de metanol). La razón de abundancias
entre metanol y etanol derivada para NGC253 es ≥10. Este valor es todav́ıa un
factor 2 menor que las razones derivadas para las nubes del centro Galáctico por
Requena-Torres et al. (2006). Por lo tanto, se hacen necesarias observaciones con
una mayor sensibilidad para establecer si la razón entre metanol y etanol es similar
a la encontrada en las nubes del centro Galáctico, lo cual se esperaŕıa si tenemos en
cuenta la discusión en el Caṕıtulo 8.

2.8. Moléculas deuteradas

La observación de moléculas deuteradas en galaxias externas es de gran interés
por varias razones. En primer lugar, porque la razón total D/H en el medio inter-
estelar depende básicamente en el grado de procesamiento del gas, puesto que la
creación de deuterio tuvo lugar principalmente durante el big bang y los procesos
nucleares relevantes durante la evolución estelar destruyen este deuterio en mayor
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Tabla 2.4: Ĺımites a la detección de C2H5OH.

Frecuencia Eu rms a
∫

TMBdv b

(MHz) (cm−1) (mK) (Kkms−1)
129665.7 16.6 3.0 < 1.440
131103.0 16.6 1.8 < 0.864
131502.7 20.1 C2S
132935.1 6.9 ĺınea de base
133323.4 16.5 CH2NH
142285.0 25.8 1.8 < 0.864
144734.0 9.3 C34S
147427.4 21.0 2.9 < 1.392
152656.8 9.3 3.4 < 1.632
159781.8 12.2 NH2CN
160699.0 31.4 i=H2S
161609.0 26.1 NS
173391.3 12.2 3.6 < 1.728
174232.9 15.7 c-C3H
a Nivel de ruido calculado con canales
de 20 km s−1 de anchura. Si la transición
esta solapada, se indica la especie.
b Ĺımite 3σ a la intensidad integrada
asumiendo una anchura de la emisión de
150 km s−1 y Trot = 12K.

medida que lo crean. Una baja razón D/H, por lo tanto, indicaŕıa en principio que la
componente de gas observada ha sido reciclada frecuentemente en el interior de las
estrellas, mientras que una razón más alta podŕıa, por ejemplo, ser un indicio de un
cáıda de material reciente hacia la región nuclear procedente del medio intergalácti-
co. Se ha observado que el deuterio se ve fuertemente enriquecido (en un factor
> 104 comparado con la razón D/H cósmica) 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 fŕıo
(Tkin < 30 k) (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 núcleos calientes
moleculares puede explicarse por la evaporación de los mantos de granos (Pineau
des Forêts et al., 1989). Mientras se ha estimado un valor de 3 10−5 para la razón
D/H primordial (Burles, 2002, y referencias en este), esta razón es similar, esto es
1.4(±0.24) 10−5, en la vecindad Galáctica y muestra variaciones en escalar mayores
(Vidal-Madjar, 2002). En las nubes moleculares cercanas al centro de la V́ıa Láctea,
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
indicaŕıa que el gas en la región del centro Galáctico está 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 razón D/H (Chin et al., 1996b). Has-
ta el momento, no se han detectado moléculas deuteradas en la región central de
otras galaxias. Mauersberger et al. (1995) dan un ĺımite a la razón de abundancias
DCN/HCN de < 4 10−3 en NGC253.

En el barrido espectral de NGC253 se cubren las frecuencias de transiciones de
algunas moléculas deuteradas tales como las ĺıneas J = 2−1 de DCO+, DCN, DNC
y N2D

+. Todas las demás ĺıneas de moléculas deuteradas en la banda de 2mm se
espera que sean mucho más débiles. La Tabla 2.5 muestra las frecuencias de estas
ĺıneas y los ĺımites o valores de las intensidades junto con el nivel de ruido. DCO+ y
DCN no se detectan. Hay una ĺınea tentativa a la frecuencia de DNC y una detección
clara observada a la frecuencia de la ĺınea de N2D

+. A la frecuencia de DNC J = 2−1
no se espera que ninguna ĺınea de otra molécula sea suficientemente intensa para
explicar la emisión observada. Cerca de la frecuencia de N2D

+ J = 2−1 se encuentra
la transición de OC34S J = 13 − 12 (a 154.242 GHz). De cualquier forma, a partir
de las detecciones de las otras ĺıneas de OCS y nuestra estimación de la razón 32/34S
(Caṕıtulo 6), la emisión de OC34S se espera que sea un orden de magnitud menor que
la emisión observada. Otro solapamiento potencial es el de la ĺınea 71,6 − 61,5, v6 =
1 de HNCO vibracionalmente excitado. Esta ĺınea se ha detectado en el núcleo
caliente Galáctico G10.47+0.03 con una intensidad de alrededor de 1/5 la de la
transición de HNCO en el estado fundamental correspondiente, compatible con una
temperatura cinética de ∼ 380K (Wyrowski et al., 1999). Si la ĺınea a 154.2GHz
proviene del HNCO vibracionalmente excitado, indicaŕıa una temperatura cinética
mayor o emisión máser. Ambos hechos seŕıan notables en vista de el gran volumen
observado por nuestro haz en NGC253. En la siguiente discusión se asumirá que
nuestra identificación de la ĺınea observada alrededor de 154.2GHz como emisión de
H2D

+ es tentativa.

La Tabla 2.5 presenta los ĺımites a la razón de las densidades de columna
[DX]/[HX] para las moléculas HCO+, HCN y HNC basada en los ĺımites obteni-
dos en este trabajo para las transiciones J = 2 − 1 de los isótopos deuterados y la
intensidad integrada de los isótopos 13C medidos también en el barrido espectral.
Se ha tenido en cuenta la razón 12C/13C=40 (Henkel et al., 1993) y se ha supuesto
que las condiciones de excitación son similares para ambas sustituciones isotópicas.
Igualmente, se ha aplicado la corrección por dilución en el haz asumiendo un tamaño
de fuente semejante de 20′′. En el caso de N2D

+, solo contamos con la ĺınea J = 1−0
del isótopo principal para la comparación (Mauersberger & Henkel, 1991a). El valor
de la razón de densidades de columna N2D

+/N2H
+ presentado en la Tabla 2.5 se

basa en en un análisis de la comparación con esa ĺınea, asumiendo que la emisión es
ópticamente delgada, y haciendo unas suposiciones similares sobre la excitación tal
y como se hace para DCN en al apéndice de Mauersberger et al. (1995).

Obtenemos unos valores para los ĺımites de [DX]/[HX] de 4 10−3 para HCO+, de
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Tabla 2.5: Ĺımites a la detección de especies Deuteradas seleccionadas.

Molécula Transición ν rms a
∫

TMBdv b [DX]/[HX]
J − J ′ (MHz) (mK) (Kkms−1)

DCO+ 2 − 1 144077.3 1.9 <0.30 < 4 10−3 c

DCN 2 − 1 144827.9 1.1 <0.18 < 1 10−3 c

DNC 2 − 1 152609.7 3.1 0.49 ≤ 1 10−2 c

N2D
+ 2 − 1 154217.0 2.8 0.57 ≤ 1.4 10−3 d

a Nivel de ruido calculado con canales de 20 km s−1 de anchura.
b Ĺımite 3σ a la intensidad integrada asumiendo una anchura de la
emisión de 150 km s−1.
c Usando el isótopo 13C medido en este trabajo y asumiendo la razón
12C/13C ∼ 40 (Henkel et al., 1993).
d Usando la transición J = 1 − 0 de Mauersberger & Henkel (1991a).

1 10−3 para HCN y 11 10−3 para HCN. Estos ĺımites son dos órdenes de magnitud
mayores que la razón D/H primordial y un orden de magnitud mayores que las
razones [DCN]/[HCN] estimadas en SgrB2 (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 ĺımites no son consistentes con las altas
temperaturas cinéticas determinadas en el medio interestelar molecular de NGC253.
También podemos excluir el escenario, como en muchos núcleos calientes Galácticos,
en los que las moléculas observadas han sido recientemente evaporadas de los mantos
de granos, donde se preservó la razón D/H de los tiempos en que la temperatura del
gas era mucho menor que ahora. En lo que al origen de la ĺınea observada de N2D

+

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 región nuclear central de NGC253 con el telescopio de 30m de IRAM.
Este trabajo constituye el primer barrido espectral molecular completo realizado en
una fuente fuera de la V́ıa Láctea. Con un rango total de frecuencias de 46GHz
cubierto entre 129.1 y 175.2GHz, 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 ĺımite de confusión entre ĺıneas, lo que
abre la posibilidad de nuevas búsquedas de transiciones y/o moléculas espećıficas en
la banda cubierta.

Se han identificado y ajustado perfiles Gaussianos a un total de 111 transiciones
pertenecientes a 25 especies moleculares y a ĺıneas de recombinación de hidrógeno
con intensidades por encima de 3mK. Las transiciones observadas de CS y C2H, con
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intensidades por encima de los 100mK, son las más intensas de la banda de 2mm.
Una fracción importante de las ĺıneas detectadas se observan solapadas debido a la
anchura de la emisión de ∆v > 100 km s−1. Se han aplicado diferentes métodos para
resolver estos efectos de solapamiento.

Las ĺıneas de recombinación de hidrógeno observadas se ajustan a la relación
SL ∝ ν2

L derivada a partir de las múltiples observaciones de transiciones Hα en el
rango milimétrico y centimétrico disponibles en la literatura.

La busqueda de moléculas orgánicas complejas proporciona un ĺımite a la abun-
dancia de etanol, la especie orgánica más abundante esperada después de metanol,
de < 1.4 10−9. Este ĺımite es aun mayor de lo que se predice a partir de los modelos
de qúımica en fase gaseosa. El ĺımite a la razón metanol/etanol≥ 10 es aun un factor
2 menor de los observado en el Centro Galáctico.

Las posibles identificaciones de DNC y N2D
+ suponen la primera detección ten-

tativa de especies deuteradas en el medio interestelar extragaláctico más allá de las
Nubes de Magallanes. Mediante las transiciones de las especies deuteradas cubiertas
en el barrido, se estima una razón D/H< 10−3. Este ĺımite es aun dos órdenes de
magnitud mayor que la razón D/H primordial.
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Caṕıtulo 3

El espectro de NGC253 en la
banda de 2 mm: Análisis

3.1. Cálculo de parámetros f́ısicos

A partir de las temperaturas de haz principal medidas para las ĺıneas molecula-
res observadas en el barrido espectral de NGC253, es posible derivar los parámetros
f́ısicos tales como la densidad de columna y temperatura rotacional (Trot) para cada
una de las especies detectadas. En el Apéndice A se presenta una discusión detallada
sobre el método de diagramas de rotación. Toda la información espectroscópica ne-
cesaria de cada una de las las especies moleculares identificadas (i.e. Aul, ν, gu, Eu y Z
en la Ecuación A.6) se extrajo o derivó del catálogo JPL (Pickett et al., 1998).

Con el fin de derivar Trot y extrapolar la densidad de columna total a partir de
las transiciones observadas para una molécula, es necesario observar más de una
transición. En los casos en que se detecta una única transición en la ventana de
2mm, será posible utilizar la Ecuación A.5 para derivar la densidad de columna.
Para ello debemos hacer una estimación apropiada de la temperatura rotacional de
cada especie (ver Sección 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 Caṕıtulos 5 y 6, donde se incluyen la información
de transiciones adicionales observadas en otras frecuencias, se han incluido en este
Caṕıtulo por completitud.
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Tabla 3.1: Parámetros f́ısicos derivados para todas las especies
detectadas. Densidad de columna promediada en la fuente, tempe-
ratura rotacional y abundancias relativas a H2.

Molécula Na Trot [X]/[H2]
b

(cm−2) (K) (×10−9)

SiO 180 km s−1 5.0(1.0) 1012 7.4(0.7) 0.07
270 km s−1 3.6(0.9) 1012 8.7(1.2) 0.05

C2S 1.4(1.2) 1013 24(9) 0.2
NH2CN 1.2(0.5) 1013 67(13) 0.2
CH3CN 2.0(0.6) 1013 9.6(0.7) 0.3
c-C3H 130 km s−1 8.1(1.6) 1012 12 0.1

280 km s−1 1.5(0.3) 1013 12 0.2
c-C3H2 3.0(6.0) 1013 9(8) 0.4
NS c 4.3(0.6) 1013 7.2(1.0) 0.6
HC3N 180 km s−1 1.8(0.5) 1013 33(4) 0.3

270 km s−1 1.9(0.6) 1013 24(3) 0.3
HOCO+ 2.6(1.8) 1013 12 0.4
H2CS 4.4(4.5) 1013 11(4) 0.6
SO2 5.0(2.0) 1013 15(2) 0.7
H2S 180 km s−1 2.3(1.1) 1013 12 0.3

275 km s−1 3.5(1.4) 1013 12 0.5
CH2NH 190 km s−1 2.5(1.1) 1013 12 0.4

300 km s−1 2.8(0.9) 1013 12 0.4
HNC d 270 km s−1 7.2(1.2) 1013 12 1
SO 180 km s−1 4.5(3.3) 1013 40(24) 0.7

270 km s−1 3.1(2.8) 1013 34(24) 0.5
HNCO 180 km s−1 5.7(2.7) 1013 23(6) 0.8

280 km s−1 4.8(2.5) 1013 23 0.7
HCO+ d 170 km s−1 3.9(0.8) 1013 12 0.6

270 km s−1 6.4(1.2) 1013 12 1
H2CO 180 km s−1 6.9(0.9) 1013 27(2) 1

285 km s−1 9.0(1.7) 1013 34(4) 1
OCS c 2.5(0.3) 1014 17(2) 4
HCN d 180 km s−1 1.8(0.3) 1014 12 2

280 km s−1 1.4(0.2) 1014 12 2
CS c,d 180 km s−1 2.0(0.2) 1014 9.7(0.4) 3

280 km s−1 1.4(0.2) 1014 10.0(0.2) 2
CH3CCH 4.3(0.2) 1014 63(20) 6
CH3OH 8.3(0.3) 1014 11.6(0.2) 12
C2H 160 km s−1 6.8(1.1) 1014 12 10

280 km s−1 5.6(0.9) 1014 12 8
NO c 4.0(0.4) 1015 6(2) 60

a Errores derivados de los diagramas de rotación sin considerar el error en el
factor de llenado del haz (ver Sección 3.2).
b Se asume N(H2) = 6.7 1022cm−2. Ver Tabla 7.2.
c Utilizando transiciones adicionales descritas en los Caṕıtulos 5 y 6.
d Calculado a partir de la transición del isótopo 13C y la razón 12C/13C ∼ 40
de Henkel et al. (1993).
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Figura 3.1: Diagramas de rotación de las especies detectadas. Cuando se diferen-
cian, las componentes de velocidad se representan con cuadrados y ĺıneas sólidas
(∼180 km s−1), y triángulos y ĺıneas discontinuas (∼270 km s−1). Los marcadores
vaćıos 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 Caṕıtulos 5 y 6.
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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Figura 3.1: (Continuación)
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CAPÍTULO 3. NGC253: ANÁLISIS 3.1. INCERTIDUMBRE

3.2. Incertidumbre en la determinación de los

parámetros f́ısicos

La mayor fuente de error al derivar los parámetros de densidad de columna
y temperatura rotacional en la región nuclear de NGC253 con un haz de ∼ 17′′

reside en la incertidumbre en la estimación de la extensión de la región de emisión
molecular para cada transición observada. Esta incertidumbre se hace más evidente
cuando tratamos con las especies mas complejas, cuya distribución y extensión,
incluso en el caso de fuentes Galácticas, no se conoce con exactitud.

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

TB = η−1
bf TMB, (3.1)

donde, en la aproximación de una fuente con distribución Gaussiana de tamaño θs

observada con un haz Gaussiano de tamaño θb, el factor de llenado del haz se puede
expresar como

ηbf = θ2
s/(θ2

s + θ2
b ), (3.2)

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

Con el fin de corregir en la medida de lo posible la dilución en el haz de la
emisión nuclear de NGC253, Mauersberger et al. (2003) promediaron los mapas
interferométricos de alta resolución de CS (Peng et al., 1996) para convertir las tres
transiciones de CS previamente observadas por Mauersberger & Henkel (1989a) a
una resolución angular similar de 32′′. A partir de las intensidades de las ĺıneas de
CS con la resolución original (T ◦

MB) y las corregidas a un haz de 32′′ (T 32′′

MB ) podemos
derivar un factor de llenado del haz equivalente. Puesto que las temperaturas de
brillo equivalentes deben ser semejantes, obtenemos

T ◦
B = T 32′′

B ⇔ η32′′

bf T ◦
MB = η◦

bfT
32′′

MB . (3.3)

Aśı pues, utilizando la definición de ηbf (ecuación 3.2) en la expresión anterior,
podemos estimar una extensión de la región emisora de θs = 23′′, 21′′ y 19′′ utilizando
las transiciones J = 2− 1, J = 3− 2 y J = 5− 4 de CS respectivamente. En nuestro
análisis consideraremos una tamaño 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 asumirá que todas las especies observadas
provienen del mismo volumen emisor dentro de la región nuclear de NGC253. Esta
nueva aproximación inducirá una incertidumbre adicional. La única forma de con-
firmar la veracidad de esta aproximación consiste en la realización de observaciones
de alta resolución de diferentes transiciones de diferentes especies moleculares. Afor-
tunadamente, existen en la literatura diversos mapas interferométricos del núcleo
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de NGC253 en diferentes trazadores moleculares. El mapa interferométrico de la
emisión de la ĺınea J = 2−1 de CS (Peng et al., 1996) muestra como la mayor parte
de la emisión de esta molécula se concentra dentro de un radio de ∼ 20′′. La emi-
sión de CS se ve concentrada principalmente en cuatro grandes complejos de nubes
moleculares distribuidos simétricamente con respecto al centro dinámico y aproxi-
madamente alineados con la barra molecular. El reciente estudio de alta resolución
del núcleo de la galaxia IC 342 en diferentes especies moleculares (Meier & Turner,
2005) muestra claramente las diferencias en la distribución de algunos trazadores
moleculares importantes. En NGC253, por el contrario, los mapas interferométri-
cos de transiciones moleculares con diferentes requerimientos en sus condiciones de
excitación tales como HCN, CO, SiO, H13CO+ y NH3 (Paglione et al., 1995, 2004;
Garćıa-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 IC342,
se aplicase a NGC253, se debeŕıan apreciar diferencias mas evidentes en los mapas
interferométricos disponibles. Por lo tanto, es plausible aceptar que para NGC253,
asumiendo que la mayor parte de la emisión proviene del área delimitada por el
brote de formación estelar, la extensión de la emisión de las diferentes moléculas
sera semejante.

A continuación se plantea la cuestión de cómo un error en el tamaño de la fuente
asumido puede afectar la determinación de los parámetros f́ısicos de densidad de
columna y temperatura rotacional.

3.2.1. Densidad de columna

Tal y como se deriva de la Ecuación A.1, la densidad de columna total calculada
se ve afectada por el factor de llenado a través de TB. El panel superior en la
Figura 3.2 muestra la variación del inverso del factor de llenado (i.e. el factor de
conversión de TMB a TB de la Ecuación 3.1) como función del tamaño de la fuente.
El gráfico ha sido normalizado respecto del factor de llenado para una fuente de
θs = 20′′. Este valor representa, en primera aproximación, el factor por el cual se
debeŕıa multiplicar la densidad de columna derivada si la extensión de la fuente
fuese diferente del valor asumido. En la Figura se han considerado los dos casos
extremos del espectro observado de NGC253, esto es, para los tamaños del haz a
129 y 175GHz. El área sombreada en gris corresponde a los tamaños de fuente entre
10′′ y 30′′, rango dentro del cual se espera que esté confinado el tamaño real de la
fuente. En el caso de que el tamaño de la fuente sea mayor que 20′′, la densidad de
columna se veŕıa sobrestimada tan solo en un ∼ 20 %, mientras que para tamaños
menores, de hasta 10′′, la densidad de columna se subestimaŕıa en un factor menor
que 2. Sólo en el caso de una emisión extremadamente agrupada y compacta en la
que los tamaños de la fuente se encontrasen muy por debajo de 10′′, las densidades
de columna se veŕıan dramáticamente afectadas.
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Figura 3.2: El Panel Superior muestra la variación del factor de llenado relativo
al correspondiente a una extensión de fuente de 20′′ como función del tamaño de la
fuente. La ĺınea continua corresponde al haz para 129GHz y la ĺınea discontinua al
haz para 175GHz. El área sombreada en gris representa los valores para tamaños
de fuente entre 10′′ y 30′′. El Panel Inferior muestra el efecto del tamaño de la
fuente asumido en la determinación de la temperatura rotacional a partir de los
diagramas de rotación relativo a la derivada asumiendo Trot = 15K para θs = 20′′

con dos transiciones medidas a 129 y 175GHz donde los niveles involucrados están
separados por 60 (ĺınea continua), 30 (ĺınea discontinua) y 15K (ĺınea de puntos)
en enerǵıa.
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3.2.2. Temperatura rotacional

Se ha tenido en cuenta también el efecto del tamaño de la fuente en la tempe-
ratura rotacional derivada de los diagramas de rotación. Para estimar este efecto,
tomaremos un caso en que se derive una Trot = 15K (con un tamaño de fuente de
20′′) a partir de dos transiciones de una especie dada observada a las frecuencias de
129 y 175GHz. En el panel inferior de la Figura 3.2 se representa el cambio relativo
de la Trot derivada para tres casos en los que los niveles superiores de enerǵıa de
las transiciones están separados por 60, 30 y 15K. Como es obvio, el mayor efecto
en la estimación de la temperatura rotacional se observa en el caso en que el rango
dinámico observado en enerǵıas es menor, dado que la pendiente del ajuste lineal a
los datos se ve más afectada por el cambio de tamaño en este caso. A partir de la
Figura 3.2 podemos concluir que el mayor error esperable en la determinación de
Trot es 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 NGC253 se han calculado los parámetros f́ısicos de densidad de
columna promediada en la fuente, temperatura rotacional y abundancia fraccional
respecto al hidrógeno molecular de 25 especies moleculares. Se ha asumido que la
emisión es ópticamente delgada y que está en equilibrio termodinámico local.

Se presenta un estudio detallado del error en la determinación de estos paráme-
tros como consecuencia de la incertidumbre en el conocimiento de la extensión de
la región emisora y, por consiguiente, de la dilución de la emisión en el haz del te-
lescopio. De esta forma, se estima una incertidumbre máxima 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 añade la
de la determinación de la densidad de columna de H2, lo que implicaŕıa un factor
∼ 2 adicional.

La compilación de las abundancias de estas 25 moléculas en NGC253 constituye
el estudio más completo de la composición qúımica del medio interestelar de una
fuente extragaláctica.
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Caṕıtulo 4

Censo molecular extragaláctico

4.1. Introducción: Censos moleculares

Desde el descubrimiento de la primera molécula interestelar en 1937, a saber,
CH en absorción a 4300 Å (observada por Dunham, 1937, e identificada por Swings
& Rosenfeld, 1937), y la primera molécula identificada en radiofrecuencias en 1963,
a saber, OH en absorción a 18 cm (Weinreb et al., 1963), el número de moléculas
extraterrestres conocidas asciende a 136 (a fecha de diciembre de 2002, Lovas, 2004).
Este número continúa creciendo como lo demuestran las 143 especies moleculares
(212 incluyendo isótopos) listadas en compilaciones como la que encontramos en
http://astrochemistry.net. Fuera de la galaxia, la primera detección molecular ine-
qúıvoca fue también la de OH en absorción frente a la emisión de continuo de la
región nuclear de NGC253 y M82 (Weliachew , 1971). Sin embargo, durante mucho
tiempo, la detección de moléculas extragalácticas se redujo a unas pocas moléculas
que, o bien eran muy abundantes, o bien presentaban una intensa emisión máser.
De hecho, todas las ĺıneas intensas de emisión o absorción molecular observadas en
la V́ıa Láctea se han detectado en otras galaxias. Aunque se han detectado molécu-
las extragalácticas en diferentes rangos del espectro electromagnético, destacando
las transiciones ro-vibracionales de H2 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 hab́ıan detectado una decena de moléculas fuera de
nuestra Galaxia. La situación cambió drásticamente con la puesta en marcha de
potentes instrumentos, tales como el telescopio de 30m de IRAM que, con su gran
área colectora y el pequeño tamaño de su haz, ha logrado un aumento considerable
del número de detecciones moleculares fuera de la V́ıa Láctea.

Durante las tres últimas décadas, 29 moléculas y 11 sustituciones isotópicas 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 NGC253, IC 342, M82 y NGC4945, que constituyen
el grupo de fuentes de emisión molecular más prominente fuera de la Galaxia. Sin
embargo, no es la falta de sensibilidad lo que nos impide detectar un mayor número
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de especies moleculares, ya que la intensidad integrada de las ĺıneas en fuentes como
NGC253 son tan solo un orden de magnitud menor que en fuentes Galácticas como
Orion-KL, sino la confusión entre ĺıneas debido a la anchura intŕınseca de las mismas.

∗ ∗ ∗

Aśı pues, además de las nubes oscuras del disco Galáctico y los alrededores de las
prominentes regiones HII Galácticas, los núcleos de galaxias constituyen un tercer
tipo de entorno molecular interestelar en el cual podemos estudiar en detalle las
propiedades f́ısicas y qúımicas. Con el fin de investigar las propiedades de estas
fuentes y comparar su contenido molecular, excitación y qúımica con las nubes
Galácticas, la búsqueda de nuevas especies moleculares se hace imprescindible.

En esta caṕıtulo se presenta un listado bibliográfico completo de todas las espe-
cies e isótopos moleculares detectados en el medio interestelar extragaláctico junto
con las nuevas detecciones resultado del barrido espectral de la banda de 2mm en
NGC253.

4.2. Nuevas detecciones de especies moleculares

extragalácticas

La Tabla 4.1 lista, en orden cronológico, todas las especies detectadas hasta la
fecha en el medio interestelar extragaláctico. Como resultado del barrido espectral
que se presenta en este trabajo se han añadido 8 especies moleculares nuevas y dos
isótopos a este censo de especies extragalácticas conocidas (mostrados en negrita en
la Tabla 4.1). Esto representa un incremento de un ∼ 30 % en el número total de
moléculas identificadas fuera de la Galaxia.

La detección 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
Caṕıtulo 5. Si bien H2S y tentativamente H2CS ya hab́ıan sido detectadas en la
cercana Gran Nube de Magallanes (Heikkilä et al., 1999), su identificación en el
NGC253 supone la primera detección en el medio interestelar en galaxias con brote
de formación estelar. Hay que tener en cuenta que la detección de CH2NH, HOCO+ y
C3H es tentativa y necesita de confirmación mediante la observación de transiciones
adicionales.

En la banda de 46GHz observada, se detectan un total de 111 ĺıneas, la más
débil de las cuales tiene una intensidad de ∼ 3mK. La densidad espectral de ĺıneas
detectadas es de 2.4 ĺıneas/GHz. Teniendo en cuenta que la anchura de las ĺıneas
en NGC253 es de alrededor de 200 km s−1 (i.e. 100MHz a 2mm) no se alcanza el
ĺımite de confusión, o lo que es lo mismo, no estamos limitados por los efectos de
solapamiento de ĺıneas. Aśı pues, el barrido espectral está aun limitado por la falta
de sensibilidad. Búsquedas de transiciones y/o moléculas espećıficas a frecuencias
escogidas con mayores tiempos de integración pueden dar lugar a la detección de
ĺıneas con intensidades ≤ 1mK.
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La detección de nuevas especies moleculares en el medio interestelar extragalácti-
co, lejos de ser un mero censo de especies conocidas, nos proporciona una descripción
completa de la complejidad qúımica en el medio nuclear de las galaxias, aśı como
información sobre el origen de esta rica qúımica y el calentamiento del gas molecular.
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Tabla 4.1: Censo de moléculas extragalácticas
detectadas, año de su publicación y telescopio
utilizado.

Molécula Año Tel. Ref.
OH 1971 OVRO 1
H2CO 1974 64m 2
CO 1975 11m 3
13CO 1975 11m 4
H2O 1977 100m 5
HCN 1977 11m 6
H2 1978 2.3m 7
NH3 1979 100m 8
HCO+ 1979 7m 9
CH 1980 64m 10
CS 1985 7m 11
C3H2 1986 43m 12
CH+ 1987 1.4m 13
CH3OH 1987 30m 14
CN 1988 30m 15
C2H 1988 30m 15
HNC 1988 30m 15
HC3N 1988 30m 15,16
HNCO 1989 30m 17,18
C34S 1989 30m 19
C18O 1991 11m/30m 20
C17O 1991 11m/30m 20
SO 1991 15m 21
N2H

+ 1991 30m 22
SiO 1991 30m 22
H13CO+ 1991 30m 22
HN13C 1991 30m 22
H13CN 1991 30m 22
CH3CCH 1991 30m 23
CH3CN 1991 30m 23
13CS 1993 30m 24
OCS 1995 30m 25
HCO 1995 12m 26
DCO+ 1996 15m 27
DCN 1996 15m 27
HC15N 1999 15m 28
H2S 1999 15m 29
H2CS 1999 15m/30m 29,30
CO+ 2000 30m 31
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Tabla 4.1: (Continuación)

SO2 2003 30m 32
NO 2003 30m 32
NS 2003 30m 32
34SO 2003 30m 32
HOC+ 2004 30m 33
C2S 2006 30m 34
CH2NH 2006 30m 34
NH2CN 2006 30m 34
HOCO+ 2006 30m 34
C3H 2006 30m 34
HC18O+ 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 hab́ıan sido identificadas fuera de la
V́ıa Láctea previo a este trabajo.

Telescopios.-
(OVRO) Interferómetro 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) Heikkilä et al. (1999); (30) Mart́ın et al.
(2005); (31) Fuente et al. (2000); (32) Mart́ın et al. (2003); (33)
Usero et al. (2004); (34) Mart́ın et al. (2006a).
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Caṕıtulo 5

NO y NS extragaláctico

5.1. Introducción: La qúımica del nitrógeno

De entre los elementos más abundantes (i.e. H, C, N, O), la qúımica menos cono-
cida en el medio interestelar denso es la del nitrógeno (e.g. Millar, 1990). Este hecho
hace que sea importante establecer cuales son las principales reservas de nitrógeno
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 NGC253, a saber, la ĺınea J = 3/2 → 1/2 que aparece en 150GHz. La
śıntesis de la molécula de monóxido de nitrógeno parece producirse principalmente
a través de la reacción neutra

NH + O → NO + H,

que no requiere enerǵıa de activación (Le Teuff et al., 2000; Halfen et al., 2001).
El proceso inverso por el que se destruiŕıa la molécula de NO, con una enerǵıa de
activación Eact ∼ 30000K, no ocurrirá en las condiciones que se dan en el medio
interestelar. La Figura 5.1 muestra las reacciones más importantes que involucran
a las moléculas con enlace N-O. La reacción neutra de formación de NO es cŕıtica
en la red de reacciones que conducen a la formación de especies con un enlace N-O.
Cabe destacar que todas las reacciones más importantes de esta red no son procesos
ión-molécula sino principalmente reacciones neutras (Halfen et al., 2001).

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

Por otro lado, el radical NS es una de las moléculas fundamentales relacionadas
tanto con la qúımica del nitrógeno (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 única especie detectada en el espacio que contiene ambos
elementos.

Su primera detección, 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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5.2. NO CAPÍTULO 5. NO Y NS

Figura 5.1: Diagrama ilustrati-
vo de la red de reacciones qúımi-
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).

(McGonagle et al., 1994) como en regiones de formación estelar masiva (McGonagle
& Irvine, 1997), el desconocimiento y/o complejidad de su qúımica 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 caṕıtulo se presentan las observaciones de varias transiciones de las
moléculas de NO y NS en diferentes frecuencias que confirman su detección en el
barrido espectral de la banda de 2mm de NGC253.

En primer lugar se describirá la topoloǵıa del espectro rotacional de NO, que
es equivalente a la de NS (Sección 5.2.1), siguiendo con una descripción de las
observaciones (Secciones 5.2.2 y 5.2.2). Se concluirá con una breve discusión acerca
del origen de la emisión de estas especies moleculares y la información que podemos
extraer de estas en las Secciones 5.2.3 y 5.3.2. La Sección 5.4 resume las principales
conclusiones obtenidas del análisis de ambas moléculas.

5.2. NO

5.2.1. El espectro rotacional de NO

Debido a la existencia de un electrón desapareado, el estado electrónico fun-
damental de la molécula de NO es un estado 2Π que consiste en dos subestados
2Π1/2 y 2Π3/2. Aunque, estrictamente hablando, el espectro de enerǵıas del estado
electrónico 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 representación de los niveles de enerǵıa de esta molécula. Al ser
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positiva la constante A del acoplamiento spin-órbita, el estado 2Π es regular, aśı que
el nivel rotacional más bajo J = 1/2 pertenece al subestado 2Π1/2.

La interacción entre el momento angular electrónico y la rotación del núcleo
produce un desdoblamiento de tipo Λ 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 más baja del des-
doblamiento Λ y la serie del nivel de más alta enerǵıa . En cada serie, la paridad
cambia alternativamente entre dos niveles sucesivos. Por analoǵıa con los estados Σ,
las dos series de niveles se denotan como Π+ y Π− (sin confundir esta nomenclatura
con el signo de la paridad de cada nivel rotacional simple). La serie Π+ está 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 Π−. Para el subestado 2Π1/2 de NO, la

Figura 5.2: Diagrama de niveles
de enerǵıa de la molécula de NO,
donde se muestran los tres prime-
ros niveles rotacionales del sub-
estado 2Π1/2. El espaciado entre
niveles de estructura hiperfina ha
sido multiplicado por 100. Figura
extraida de Gerin et al. (1992).

85
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Tabla 5.1: Parámetros espectroscópicos de las transiciones
hiperfinas de NO detectadas.

Transición Frecuencia EJ ′,F ′ gF ′ AJ ′F ′,J ′′F ′′

J ′, F ′ → J ′′, F ′′ (MHz) cm−1 (10−6 s−1)
Banda Π+

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 Π+

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 250482.939 13.3645 6 0.3007
5/2, 3/2 → 3/2, 5/2 250517.703 13.3657 4 0.0188
Banda Π−

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 enerǵıa del desdoblamiento Λ del nivel rotacional más bajo
(J = 1/2, n = 0) tiene paridad positiva, por lo que pertenece a la serie Π+, como
todas las componentes de menor enerǵıa del desdoblamiento Λ, mientras que las
componentes de mayor enerǵıa del desdoblamiento forman la serie Π−. Este ordena-
miento de los niveles rotacionales (Figura 5.2), junto con la regla de selección para
transiciones dipolares eléctricas hacen que únicamente sean posibles las transiciones
entre niveles de paridades opuestas, lo que provoca la existencia de dos series de
transiciones, las bandas Π+ y Π−, que conectan niveles Π+ y Π− respectivamente.

El átomo de nitrógeno tiene un spin nuclear distinto de cero (I = 1) aśı 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 2 min(I, J) + 1 niveles hiperfinos.
Cada nivel hiperfino está caracterizado por un número cuántico F (F = I + J) que
vaŕıa entre |I − J | y I + J con un peso estad́ıstico gF = 2F + 1. En el caso de
NO, el desdoblamiento hiperfino se debe a la interacción del momento magnético y
el momento cuadrupolar eléctrico del núcleo del nitrógeno con los electrones. Las
reglas de selección para las transiciones dipolares eléctricas entre niveles hiperfinos
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son ∆J = ±1 y ∆F = 0,±1 de forma que cada transición entre los dos niveles
rotacionales J ′ − J ′′ = 3/2− 1/2 esta dividida en 5 componentes hiperfinas, y cada
transición J ′ − J ′′ = 5/2 − 3/2 en 6.

En la tabla 5.1 se listan algunos de los parámetros espectroscópicos extraidos del
catálogo JPL (Pickett et al., 1998) de las transiciones observadas en este trabajo.
La estructura de niveles y transiciones se muestra gráficamente 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 NGC253
con observaciones en 1.2mm. De forma paralela a las observaciones descritas en la
Sección 2.2, se sintonizaron los dos receptores SIS de 1mm a frecuencias adyacen-
tes en modo SSB. Con un ancho de banda de salida de 500MHz por receptor, se
utilizaron dos bancos de filtros espectrómetros de 512×1MHz. A la frecuencia de ob-
servación la temperatura de sistema era ∼1200K y el tamaño 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 Π+ y una a la Π−. Como muestra
la Figura 5.3, la serie Π− a 150GHz se encuentra mezclada con una ĺınea intensa
de H2CO. Todas las transiciones detectadas pertenecen al subestado 2Π1/2. El sub-
estado 2Π3/2 no ha sido observado puesto que su nivel de menor enerǵıa está 180K
sobre el nivel fundamental, lo que hace que sea dif́ıcil poblar estos niveles dadas las
condiciones f́ısicas que prevalecen en el medio interestelar.

Las componentes hiperfinas no están resueltas a causa de la anchura de las ĺıneas.
Por esta razón, 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 utilización de un grupo
de perfiles Gaussianos con la misma anchura y con la posición e intensidad relativa
fijada según los parámetros espectroscópicos de las transiciones. La Figura 5.3 mues-

Tabla 5.2: Resultados del ajuste HFS de las transiciones de NO.

ν Transición
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

(MHz) J − J ′ mKkms−1 kms−1 kms−1 mK
150176.5 3

2
− 1

2
Π+ 4700 (700) 244 157 13.8

250436.8 5
2
− 3

2
Π+ 3100 (320) 250 150 5.4

250796.4 5
2
− 3

2
Π− 2180 (330) 215 147 6.1

La transición y
∫

TMBdv corresponden al grupo completo de
componentes hiperfinas, mientras que la TMB y ν se refieren a
la componente principal.
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Figura 5.3: Espectros de los gru-
pos de transiciones hiperfinas de
NO detectadas. La posición de las
diferentes componentes hiperfinas
se indica con pequeños trazos.
El resultado de los ajustes HFS
se muestra superpuesto. La serie
de niveles Π− a 2mm está ocul-
ta por la emisión de H2CO. La
resolución en velocidades es de
15 km s−1. La escala en el eje Y
es en mK (TMB).

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

En el caso de la molécula de NO, hemos realizado un análisis 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 únicamente posible para el caso de la serie Π+ por contar con
dos grupos de transiciones. Los resultados del diagrama rotacional para esta serie
son NNO(Π+) = 5 1015cm−2 y Trot = 6.6K.

Por el contrario, sólo disponemos de un grupo de transiciones de la serie Π−,
que no es suficiente para realizar un estudio mediante el diagrama de rotación. En
este caso, debemos hacer una suposición sobre la temperatura de excitación del
gas (Tex) para poder aplicar la ecuación A.1 suponiendo τ ≪ 1 para cada una
de las transiciones ajustadas. En principio, podemos pensar que las dos series de
niveles proceden de la misma región de emisión, y por tanto, supondremos que
las condiciones f́ısicas serán las mismas para ambas. Aśı pues, consideraremos que
Tex = Trot, siendo Trot la temperatura obtenida en el diagrama rotacional para la
serie Π+. De esta forma, aplicando la expresión A.1 con Tex = 6.6 K, obtenemos
que NNO(Π−) = 6 1015cm−2. Este resultado está 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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N 5 1015 cm−2

Trot 7K

[NO]
[H2]

3 10−7

Figura 5.4: Diagrama de rotación de la serie Π+ de NO. Cada punto incluye todas
las transiciones HFS ajustadas. La ĺınea recta representa el resultado del ajuste por
mı́nimos cuadrados a los datos. A la derecha se muestran los parametros obtenidos
del diagrama.

5.2.3. El origen de la emisión de NO

Los modelos computacionales no predicen una pronunciada dependencia de la
formación 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 activación, como la reacción más probable que conduce a la śıntesis
de NO. Además, la molécula de NO solo requiere densidades nH2 ∼ 103 − 104 cm3

para alcanzar la termalización.
En la Tabla 5.5 se presenta una comparación entre las abundancias observadas

tanto de NO como de NS en la región nuclear de NGC253 y las medidas en nubes
Galácticas prototipos de diferentes tipos de qúımica. Se han seleccionado dos nubes
oscuras para ilustrar la qúımica ión-molécula asociada al gas quiescente, tres núcleos
calientes como ejemplo de qúımica asociada a los granos y frentes de choque, y
una región de fotodisociación (PDR) dominada por la radiación UV procedente de
estrellas en la secuencia principal.

La enorme abundancia de NO parece descartar la posibilidad de que la qúımica
del material molecular del núcleo de NGC253 esté dominada por PDRs. Lo impre-
sionante de la emisión de esta molécula es el hecho de que la densidad de columna
media que medimos en una región de casi 200 pc de extensión es similar a los valo-
res medidos en el centro de nubes moleculares Galácticas tanto fŕıas como calientes
(Tabla 5.5). Este resultado sugiere que la emisión de NO es verdaderamente extensa
a lo largo de todo el núcleo de NGC253. Los mapas de NO en el complejo molecular
de SgrB2 (Halfen et al., 2001) sugieren esta misma situación en la región central de
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la V́ıa Láctea.
En cuanto al origen de la emisión de la molécula de NO, si procediese de nubes

oscuras, todas la nubes en el núcleo de NGC253 debeŕıan ser semejantes a L134N.
Sin embargo, esto contrastaŕıa 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 emisión de SiO en las nubes oscuras (Ziurys et al., 1989) y la
abundancia de NO semejante a la observada en las regiones de formación 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 NGC253 (ver
Caṕıtulos 6 y 8). Como en el centro de nuestra Galaxia, la emisión de NGC253 puede
proceder del gas denso moderadamente caliente, como es el caso de la envoltura de
SgrB2 que presenta una qúımica particular debido al paso de fuertes frentes de
choque y/o a la irradiación por rayos X duros (Mart́ın-Pintado 1997, 2000). Es
interesante resaltar el hecho de que los modelos de qúımica de rayos X predicen un
incremento de la abundancia de NO, tal y como se observa en SgrB2 y NGC253.
Tanto SgrB2 como NGC253 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-
ción 5.2.1). Siguiendo la nomenclatura encontrada en las referencias, hay un cambio
en la notación de las diferentes series de niveles. Aśı, denominaremos e al equivalente
de la serie Π+ de NO y f al de la serie Π−. Los parámetros espectroscópicos 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 núcleo de NGC253 con
observaciones de otros grupos de transiciones en 3 y 1.5mm. La configuración de
estos receptores es similar a la descrita en la Sección 5.2.2. La temperatura de
sistema era de ∼150K a 3mm y ∼400K a 1.5mm, con tamaños 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
están solapadas con la ĺınea de la transición J = 1 − 0 de 12CO. Se ha realizado un
ajuste multicomponente como en el caso de los grupos de transiciones de NO. Los
parámetros obtenidos de este ajuste se listan en la Tabla 5.3.

Sólo se han observado transiciones pertenecientes al subestado 2Π1/2 de la molécu-
la de NS debido a la elevada enerǵıa (320K) a la que se encuentra el nivel inferior
del subestado 2Π3/2. La transición de NS a 1.5mm (253GHz) fue también observada
junto con el resto de las ĺıneas presentadas. Sin embargo no es sencillo discriminar si
los perfiles observados son ondas estacionarias del sistema o perfiles reales de ĺıneas.
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Figura 5.5: Espectros de los gru-
pos de transiciones hiperfinas de
NS detectadas. La posición de las
diferentes componentes hiperfinas
se indican con pequeños trazos. El
resultado de los ajustes HFS se
muestra superpuesto. La serie de
niveles e a 3mm está oculta por
la emisión de 12CO. La resolución
en velocidades es de 20 km s−1. La
escala en el eje Y es en mK (TMB).

Tabla 5.3: Resultados del ajuste HFS de las transiciones de NS

ν Transición
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

(MHz) J − J ′ mKkms−1 kms−1 kms−1 mK
115556.2 5

2
− 3

2
f 3400 (500) 220a 250a 5.6

161297.2 7
2
− 5

2
e 2500 (700) 199 224 4.3

161697.2 7
2
− 5

2
f 3400 (600) 249 278 4.7

207436.2 9
2
− 7

2
e 1500 (350) 220a 250a 2.2

207834.9 9
2
− 7

2
f 1800 (350) 220a 250a 2.6

a Parámetro fijo en el ajuste.
La transición y

∫

TMBdv corresponden al grupo completo de
componentes hiperfinas, mientras que la TMB y ν se refieren a
la componente principal.
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Tabla 5.4: Parámetros espectroscópicos de las transiciones
hiperfinas de NS detectadas.

Transición Frecuencia EJ ′,F ′ gF ′ AJ ′F ′,J ′′F ′′

J ′, F ′ → J ′′, F ′′ (MHz) cm−1 (10−6 s−1)
Banda e
5/2, 3/2 → 3/2, 5/2 115443.242 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 115571.953 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 → 7/2, 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 → 7/2, 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 → 7/2, 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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N 5 1013 cm−2

Trot 8K

[NS]
[H2]

3 10−9

Figura 5.6: Diagrama de poblaciones realizado para cada una de las series de
transiciones, e (cuadrados) y f(triángulos), de NS. Cada punto incluye todas las
transiciones hiperfinas ajustadas. Las ĺıneas representan el resultado del ajuste por
mı́nimos cuadrados a los datos de cada serie. A la derecha se muestran los parametros
obtenidos del diagrama promediados para ambas series.

Además el ruido del espectro y la posible contaminación por parte de una ĺınea de
CH3OH hacen imposible un ajuste fiable, dependiendo significativamente de la ĺınea
de base substráıda al espectro. Por esta razón se decidió 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 NNS(e) = 4.4 1013 cm−2,
Trot(e) = 8K y NNS(f) = 6.4 1013 cm−2, Trot(f) = 7.6K. De igual forma que en
el estudio de NO, no se observa una diferencia substancial entre los parámetros
obtenidos con ambas series de transiciones.

5.3.2. El origen de la emisión de NS

La abundancia de NS en NGC253 es mayor que en la mayoŕıa de las regiones
centrales de nubes oscuras y núcleos calientes (Tabla 5.5). Dado el gran momento
dipolar y los relativamente altos coeficientes de Einstein (Au) de NS, se espera que
trace un gas mucho más denso (ncrit ∼ 106 − 107 cm3) que moléculas tales como
CO o NO. Estas altas densidades las encontramos en los núcleos calientes de las
nubes moleculares gigantes y en algunas nubes oscuras. McGonagle & Irvine (1997),
en su estudio de la excitación de NS en diferentes nubes moleculares, encontraron
bajas temperaturas de excitación y abundancias moderadas en las regiones calientes
y muy densas. Esto es debido a la elevada tasa de destrucción de este radical en
las condiciones de los núcleos calientes (n(H2) > 106 cm3, Tk > 100 K). Los modelos
de qúımica de Viti et al. (2001) de núcleos 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 <40km s−1 con campos magnéticos moderadamente
intensos). Según estos modelos, la razón NS/CS constituye una huella indicadora
del paso de un frente de choque en los núcleos calientes. La alta razón observada
en el núcleo de NGC253 (NS/CS∼0.4) obtenido teniendo en cuenta la abundan-
cia X(CS)=4 10−9 (Mauersberger et al., 2003) está de acuerdo con la predicción de
estos modelos, lo cual favorece los choques a gran escala como la explicación más
plausible para la abundancia de NS en NGC253. Merece la pena constatar que la
razón NS/CS que derivamos es un orden de magnitud mayor que la razón medida
por Hatchell & Viti (2002) en seis núcleos calientes dentro de la Galaxia.

5.4. Resumen y Conclusiones

Las moléculas de NO y NS, detectadas por primera vez en el medio interestelar
extragaláctico, parecen mostrarse como moléculas de gran importancia en el estu-
dio de la complejidad qúımica de NGC253. La detección de estas especies se ha
confirmado mediante la observación 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 Galácticas.

Fuente [NS]/[H2] [NO]/[H2]
10−9 10−8

NGC253 3 30
Nubes oscuras
L134N 0.2–0.6 a 20 b

TMC-1 0.7–1.2 a 2.7 b

Núcleos Calientes
Orión 0.4 c 30 b

Sgr B2 N 10 d 20 d

Sgr B2 M 0.03 d 30 d

PDRs
Barra de Orión 0.2 e

N(H2) = 1.7 1022cm−2 (Mauersberger et al., 2003).
a McGonagle et al. (1994).
b Gerin et al. (1992, 1993).
c McGonagle & Irvine (1997).
d Promediado en la fuente (Nummelin et al., 2001).
e Jansen et al. (1995).
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bandas atmosféricas de 3 y 1mm.
La molécula de NO, cuya formación 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 más abundante observada en el medio interestelar de la región nuclear de
NGC253. Esta abundancia observada en NGC253 es semejante a la que se deriva
en las regiones de formación 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 NGC253 y,
en particular, la razón NS/CS, parece indicar la presencia de frentes de choque a
gran escala en la región nuclear de esta galaxia.
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Caṕıtulo 6

La qúımica del azufre

6.1. Introducción: Moléculas con S

La formación y evolución de las estrellas afecta de forma considerable la qúımi-
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 núcleos moleculares calientes, esto es, las condensaciones asocia-
das con la formación de proto-estrellas masivas. La idea más aceptada en relación
a la formación de estas moléculas considera que, durante el colapso de la nube en
las primeras fases de la formación estelar, una gran fracción del azufre existente en
el medio se congela por acreción en los mantos de granos. Este azufre, mediante un
proceso de hidrogenación, permanece en los granos en la forma de H2S. Las altas
temperaturas y los movimientos turbulentos en estos objetos producidos por las es-
trellas recién formadas provocan la evaporación y/o rotura de los mantos de granos,
devolviendo el azufre en forma de H2S a la fase gaseosa. Tras la evaporación, se
cree que esta molécula desencadena una rápida qúımica de alta temperatura en fase
gaseosa que conduce a la formación en primer lugar de SO y SO2 y posteriormente
otras moléculas sulfúreas tales como CS y H2CS (Charnley, 1997; Hatchell et al.,
1998). La Figura 6.1 resume gráficamente las principales reacciones que tienen lugar
entre algunas de las las especies sulfúreas más notables.

Parece claro que la liberación de H2S no se debe exclusivamente a una eva-
poración térmica sino que los choques también juegan un papel importante en la
rotura de los mantos de granos (Hatchell & Viti, 2002). En regiones de formación
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 inyección de H2S 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
formación de estrellas masivas. Los modelos de qúımica son capaces de reproducir
aproximadamente las abundancias observadas de las especies sulfúreas mas comunes
en regiones de formación 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 sulfúreas más
notables. Las ĺıneas gruesas indican reacciones endotérmicas y/o que tienen barreras
energéticas. CRP se refiere a Protón de Rayos Cósmicos. Figura adaptada de Pineau
des Forêts et al. (1993).

al., 1998; Buckle & Fuller, 2003).
En galaxias con brotes de formación estelar como NGC253, únicamente las es-

pecies sulfúreas más abundantes tales como CS, OCS y SO hab́ıan sido observadas
(Henkel & Bally, 1985; Petuchowski & Bennett, 1992; Mauersberger et al., 1995).

∗ ∗ ∗

La adición de las nuevas moléculas detectadas en el barrido espectral a 2mm de
NGC253, esto es SO2, NS, H2S y H2CS (Caṕıtulo 4), completa un grupo con todas
las especies sulfúreas más abundantes observadas en fuentes Galácticas y que se
incluyen en los modelos teóricos de qúımica del azufre. Esto nos permite, por primera
vez, un estudio completo de la qúımica del azufre de una fuente extragaláctica,
semejante a los llevados a cabo en las regiones de formación estelar de nuestra
Galaxia.

En este Caṕıtulo 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 Caṕıtulo 2. Para
algunas especies, a saber, CS, OCS y NS, se incluyen transiciones adicionales obser-
vadas a otras frecuencias (Sección 6.2). En la Sección 6.3 se presenta el estudio de las
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condiciones f́ısicas derivadas de estas moléculas, junto con un estudio más detallado
de la excitación de la molécula de CS. Se compara a continuación las abundancias
moleculares derivadas para cada especie tanto con abundanciaslas observadas en
fuentes Galácticas (Sección 6.4) como con los resultados de los modelos teóricos de
la qúımica del azufre (Sección 6.5). Por último, en la Sección 6.6 se discuten las
razones isotópicas observadas en el núcleo de NGC253. La Sección 6.7 resume los
principales resultados fruto del estudio de la qúımica del azufre en NGC253.

6.2. Observaciones

La mayor parte de las observaciones presentandas en este caṕıtulo (ver Ta-
bla 6.1), en particular todas las transiciones en la banda de 2mm, forman parte
del barrido espectral de NGC253 presentado en el Caṕıtulo 2.

Las transiciones J = 4 − 3 de CS y las J = 7 − 6 y 8 − 7 de OCS fueron
observadas con el telescopio de 30m de IRAM de igual forma que el barrido espectral.
El modo de observación utilizado es semejante al descrito en la Sección 2.2. Como
espectrómetros se utilizaron los bancos de filtros 256×4MHz para las transiciones en
la banda de 1mm y los bancos de filtros 512×1MHz para las de la banda de 3mm.
Las transiciones J = 2−1 y 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 posición del haz del
telescopio de 11.8′ en azimut. Se utilizaron los espectrómetros acusto-ópticos con
una resolución espectral de 1.4MHz. El tamaño del haz de los telescopio oscilaba
entre 29′′ (a 85GHz) y 12′′ (a 196GHz) para el telescopio de 30m y entre 51′′ (a
98GHz) y 21′′ (a 244GHz) para el SEST. En ambos telescopios, los receptores se
sintonizaron en banda simple con un rechazo de la banda imagen mayor de 10 dB.
La calibración de los espectros se realizó con un sistema de doble carga.

La Figura 6.2 muestre las ĺıneas observadas de CS y dos de sus sustituciones
isotópicas (13CS y C34S), H2S, SO, SO2, H2CS y OCS, junto con los correspondientes
perfiles Gaussianos ajustados superpuestos a los espectros.

6.3. Resultados

La mayor parte de las ĺıneas más intensas observadas presentan dos componentes
de velocidad provenientes de los complejos de nubes moleculares situados a ambos
lados del núcleo de NGC253 (Mauersberger et al., 1996), aproximadamente a ∼ 5′′

NE (la componente de 180 km s−1) y a ∼ 5′′ SW (la componente de 280 km s−1) tal
y como se revela en los mapas interferométricos (Peng et al., 1996; Garćıa-Burillo
et al., 2000).

Los parámetros derivados de los ajustes Gaussianos a los perfiles observados se
muestran en la Tabla 6.1. Aunque la mayor parte de las transiciones del isótopo
principal de CS hab́ıan sido publicadas anteriormente (Mauersberger & Henkel,
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Tabla 6.1: Parámetros derivados de los ajustes Gaussianos a las ĺıneas observadas.

Molécula ν Transición
∫

TMBdv vLSR ∆v1/2 TMB rmsb

(MHz) J − J ′ (mKkms−1) (km s−1) (km s−1) (mK) (mK)
CS 97981.0 2 − 1 4400 (500) 172 96 43.4 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) 185a 100 108.2 7.0

13400 (500) 288a 121 104.5
244935.6 5 − 4 4400 (400) 158 107 38.2 10.8

5400 (130) 262 108 46.7
C34S 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 70a 5.2
C33S 145755.8 3 − 2 < 600 ... ... < 3.5 2.8
SO 138178.6 43 − 32 1400 (200) 180 73 17.8 2.1

1100 (200) 274 88 11.6
158971.8 34 − 23 700 (200) 180a 92 7.2 2.9

1000 (200) 274a 84 11.4
SO2 134004.8 82,6 − 81,7 300 ( 70) 242 91 3.1

135696.0 51,5 − 40,4 740 (160) 245a 140a 4.2
140306.1 62,4 − 61,5 510 ( 60) 248 115 4.1
146605.5 42,2 − 41,3 800 (170) 241 148 5.1
151378.6 22,0 − 21,1 590 (170) 225 158 3.5
165144.6 52,4 − 51,5 640 (...) 248a 115a 5.2
165225.4 71,7 − 60,6 900 (...) 248a 115a 7.4

H2S 168762.8 11,0 − 10,1 1520 (180) 180 100 14.3 4.7
2250 ( 80) 275 88 23.9

H2CS 135297.8 41,4 − 31,3 1040 ( 90) 221 158 6.2 1.4
139483.4 41,3 − 31,2 1340 (150) 221 176 7.2 2.0

OCS 85139.1 7 − 6 1100 (300) 212a 210a 5.1 2.7
97301.2 8 − 7 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) 212a 210a 2.6 1.4

aParámetro fijo en el ajuste.
bValores del rms en escala Tmb y promediado en canales de 10 km s−1 de anchura.
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Figura 6.2: Ajustes Gaussianos a las transiciones detectadas de H2S, CS, 13CS,
C34S, SO, H2CS, OCS y SO2 en la región nuclear de NGC253 (αJ2000 =
00h47m33s

·4, δJ2000 = −25◦17′23′′). La resolución en velocidades se ha promedia-
do a 10 km s−1. La escala de intensidades se da en TMB (mK). La figura para H2CS
muestra en ĺınea discontinua el ajuste a las transiciones de H2CS, en ĺınea de puntos,
los perfiles de la emisión estimada de H36α y CS, y en ĺınea de trazo grueso el ajuste
total a la ĺınea observada. De igual forma, la figura para la transición J = 7 − 6 de
OCS muestra la emisión calculada de HC18O+ en ĺınea de puntos.
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1989a; Henkel et al., 1993), la razón señal-ruido obtenida en nuestros datos permiten
separar por primera vez las dos componentes de velocidad principales en los perfiles
de las ĺıneas. La transición J = 7 − 6 de OCS se observa solapada a la ĺınea J =
1 − 0 de HC18O+ (ver Figura 6.2). Las observaciones de la ĺınea J = 2 − 1 de
HC18O+ a 170GHz en el barrido de 2mm nos permitió estimar la contribución
de la transición J = 7 − 6 al perfil observado, asumiendo ETL y suponiendo una
temperatura Tex ∼12K. Los detalles observacionales de las ĺıneas a 2mm se recogen
en el Caṕıtulo 2.

El tamaño de la fuente que se asume con el fin de calcular los parámetros f́ısicos
del material molecular es de 20′′ para la región de emisión tal y como se deriva en
la Sección 3.2.

6.3.1. Aproximación ETL

Los diagramas de población 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 280 km s−1 y se deriva una temperatura rotacional Trot ∼ 10 K
semejante para ambas componentes. En este diagrama, la población 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 Trot ∼ 5K que puede
ser explicada por la región mucho mayor abarcada por el haz de 51′′ del telescopio
SEST.

Tal y como se deriva más adelante, la emisión de CS es moderadamente óptica-
mente espesa. El efecto de la opacidad en los diagramas rotacionales resultaŕıa en
un ligero incremento de las temperaturas derivadas. Se obtendŕıan de esta forma
temperaturas de ∼ 13K y ∼ 8K 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 emisión ópticamente delgada de uno de sus isótopos, 13CS. En el caso de
OCS, se deriva una Trot ∼ 16K. La estimación de la densidad de columna de OCS
en la Tabla 6.2 está de acuerdo con la derivada por Mauersberger et al. (1995) si
se tiene en cuenta el tamaño de fuente diferente utilizado en cada caso. Dado que
solo disponemos de una transición de H2S y que las dos ĺıneas observadas de H2CS
tienen el mismo nivel de enerǵıa superior, necesitamos asumir una temperatura de
excitación para estas especies. Teniendo en cuenta que los coeficientes de Einstein de
estas transiciones son similares a los de CS y SO2, podemos tomar la temperatura
de 12K para estas moléculas, semejante a las temperaturas derivadas para CS y
SO2. Tanto los diagramas rotacionales como el cálculo de los parámetros f́ısicos de
SO, SO2 y NS se presentan en el Caṕıtulo 3.

La Tabla 6.2 muestra las densidades de columna, temperaturas rotacionales y
abundancias fraccionales relativas a H2 para todas las moléculas sulfúreas detectadas
en el núcleo de NGC253.

Podemos utilizar las ĺıneas de CS y sus substituciones isotópicas, 13CS y C34S, pa-
ra estimar las abundancias de los isótopos de azufre en la región nuclear de NGC253.
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Comp. 180 km s−1

N 2.0 1014 cm−2

Trot 9.7K
[NO]/[H2] 1.2 10−8

Comp. 280 km s−1

N 1.4 1014 cm−2

Trot 10K
[NO]/[H2] 0.8 10−8

N 2.6 1014 cm−2

Trot 16K
[NO]/[H2] 1.5 10−8

Figura 6.3: Diagramas rotacionales para las moléculas de CS y OCS. Para CS,
la componente de 180 km s−1 se representa con cuadrados y ĺınea continua, y la
componente de 280 km s−1 con triángulos y ĺınea discontinua.

Dado que las transiciones J = 3−2 de CS, 13CS, y C34S se observaron con el mismo
telescopio (i.e. con tamaños de haz semejantes) podemos comparar directamente
la razón de intensidades de ĺınea observadas entre 12CS y 13CS de 21 ± 3 con la
razón 12C/13C= 40 ± 10 estimada por Henkel et al. (1993). Suponemos para esta
comparación que la razón de intensidades 12CS/13CS refleja la razón de abundancias
12C/13C.

Si suponemos que se cumple la aproximación de Rayleigh-Jeans y que la tempe-
ratura de radiación de fondo es despreciable, la intensidad de ĺınea de una transición
se puede escribir como

TB = Tex (1 − e−τ ), (6.1)
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Tabla 6.2: Parámetros f́ısicos derivados para cada especie.

Molécula N Trot [X]/[H2]
a

(1013cm−2) (K) 10−9

CSb (180 km/s) 20 9.7(0.4) 12
(280 km/s) 14 10 (0.2) 8.2

SO (180 km/s) 3 23(14) 2
(270 km/s) 2.5 23 1.5

SO2 7 14(9) 4
H2S (180 km/s) 2.4 12 1.4

(270 km/s) 3.6 12 2.1
H2CS 4.6 12 2.7
OCS 26 16(2) 15
NS 5 8(1) 3

Las densidades de columna están promediadas en la fuente
considerando una región emisora de 20′′.
a Se asume N(H2) = 1.7 1022cm−2 de Mauersberger et al.
(2003).
b Densidad de columna derivada utilizando la ĺınea ópti-
camente delgada J = 3 − 2 de 13CS y asumiendo la razón
12C/13C=40 (Henkel et al., 1993).

donde τ denota la profundidad óptica de la transición. Suponiendo que ambos
isótopos tienen las mismas condiciones de excitación, la razón entre la transición
J = 3 − 2 de 12CS y 13CS puede escribirse como

T 12
B

T 13
B

=
(1 − e−τ12

)

(1 − e−τ13)
τ13≪1

=
(1 − e−τ12

)

τ 13
. (6.2)

La profundidad óptica es proporcional a los parámetros espectroscópicos de cada
transición y a la densidad de columna en la forma

τ ∝ ν3AijNi(e
hν/kTex − 1), (6.3)

con lo que la razón de las profundidades ópticas de ambas transiciones puede
escribirse como

τ 12

τ 13
=

(ν12)3A12
ij N12

i (ehν12/kTex − 1)

(ν13)3A13
ij N13

i (ehν13/kTex − 1)
, (6.4)

donde N12/N13 es la razón 12C/13C mencionada previamente. La similitud de
los parámetros espectroscópicos de las dos transiciones implican que τ 12 ∼ 40 τ 13.

104
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Sustituyendo esta igualdad en la ecuación 6.2

T 12
B

T 13
B

=
40 (1 − e−τ12

)

τ 12
(6.5)

de donde podemos derivar una profundidad óptica ∼ 1.4 para la transición J =
3 − 2 de 12CS.

Por otra parte, a partir de las razones de las ĺıneas de los otros dos isótopos
observados, podemos estimar las razones isotópicas 32S/34S y 34S/33S. Con la relación
de intensidades ĺıneas 13CS/C34S observada y utilizando la razón 12C/13C podemos
calcular la razón de abundancias 32S/34S=8± 2. De igual forma, la no detección de
la ĺınea de C33S nos permite estimar un ĺımite inferior 3σ a la razón 34S/33S de 9.

6.3.2. Aproximación no-ETL

La intensidades de ĺınea, corregidas por la dilución del haz, de las cuatro transi-
ciones observadas de CS y de las ĺıneas J = 3− 2 de 13CS y C34S se han comparado
con los resultados de los modelos de excitación de CS en los que se utilizó la aproxi-
mación LVG (Large Velocity Gradient o Gran Gradiente de Velocidad). Para estos
cálculos no-ETL se tomaron como parámetros una anchura de ĺınea de 100 km s−1

y una temperatura cinética Tkin=100K (semejante a la temperatura rotacional de
100–142K derivada de las medidas de NH3 de Mauersberger et al. (2003)). La Figu-
ra 6.4 muestra gráficamente los resultado de este modelo sobre los que se representan
las ĺıneas observadas y las razones entre ĺıneas. La región gris corresponde al mejor
ajuste a las intensidades de ĺınea observadas, calculado minimizando la función χ2

reducida tal y como se describe en Nummelin et al. (2000). La Tabla 6.3 muestra
los parámetros f́ısicos 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
isótopo 13CS asumiendo condiciones ETL (ver Tabla 3.1).

La densidad volumétrica de H2 derivada de este análisis depende apreciablemente
de la temperatura cinética asumida como se observa en la Figura 6.5. De esta forma,
una Tkin de 50K o 25K resultaŕıa en densidades de H2 un factor 2 y 4 mayores
respectivamente. La elección de Tkin, por el contrario, no tiene prácticamente efecto
alguno sobre la determinación de la densidad de columna de CS (ver Figura 6.5).

Tabla 6.3: Resultados de los modelos LVG de CS.

Velocity T a
kin ∆V a N(CS) n(H2)

Componente K kms−1 cm−2 cm−3

180 km s−1 100 100 5.7 × 1013 2.2 × 105

280 km s−1 100 100 5.7 × 1013 2.4 × 105

a Parámetros de entrada del modelo.
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Figura 6.4: Resultados de los modelos LVG para las transiciones observadas de
CS y las ĺıneas J = 3 − 2 de los isótopos 13CS y C34S para una Tkin=100K como
función de la densidad de H2 y la densidad de columna de CS. La ĺıneas muestran las
intensidades de ĺınea y las razones entre las ĺıneas etiquetadas correspondientemente.
La razón 2 − 1/1 − 0 se ha obtenido de las medidas de Paglione et al. (1995). El
mejor ajuste a las intensidades de ĺınea de CS que minimiza la función χ2 reducida
se muestra en gris y corresponde a la región de probabilidad 99.5% de encerrar los
parámetros verdaderos.
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Figura 6.5: Resultados de los modelos LVG para temperaturas cinéticas de 25K,
50K, 75K y 100K, con los datos observacionales de la componente de velocidad de
180 km s−1.

Tal y como muestra la Figura 6.4(a), el resultado obtenido del modelo LVG para
la componente de 180 km s−1 se explica mejor si se consideran varias componentes
de gas con diferentes densidades presentes en la región cubierta por el haz del te-
lescopio. Una componente de mayor densidad (n(H2)∼ 4 × 105 cm−3) explicaŕıa las
intensidades de las transiciones con niveles superiores Ju = 5, 4, 3, y una compo-
nente de menor densidad (n(H2)∼ 6 × 104 cm−3) con una densidad de columna 3
veces mayor explicaŕıa las transiciones con J menor. La razón entre las transiciones
J = 2−1 y 1−0 igual a 1.5 derivada por Paglione et al. (1995), también representada
en la Figura 6.4, apoya la interpretación de una doble componente. Una situación
semejante se observa para la componente de 280 km s−1. Sin embargo, como se ve
en la Figura 6.4(b) la intensidad de la ĺınea 2−1 es más intensa de lo que se espera,
lo que se debe probablemente tanto a la posición de observación como del tamaño
del haz de 51′′ del telescopio SEST.

A partir de los cálculos de no-equilibrio podemos también estimar las razones
C32S/C34S = 4−9 y 12CS/13CS = 22−35 para las componentes de velocidad de 180
y 280 km s−1 respectivamente. La razón de intensidades 12CS/13CS obtenida para la
componente de 180 km s−1 resulta ser la mitad de la razón 12C/13C estimada por
Henkel et al. (1993), mientras que la obtenida para la componente de 280 km s−1

es similar al ese valor. Esta diferencia puede ser explicada por el hecho de que las
observaciones de 13CS en Henkel et al. (1993) se tomaron en una posición ∼ 6′′

más cercana a la posición del pico de emisión de la componente de 280 km s−1. Este
hecho explica parcialmente la ligera discrepancia entre el resultado para la densidad
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de columna de CS en la aproximación ETL, en la que se usa la razón 12CS/13CS = 40,
y la obtenida en aproximación no-ETL.

6.4. Abundancias moleculares

A partir de los cálculos en condiciones de ETL descritos en la Sección 6.3.1
encontramos que la mayor parte de las especies sulfúreas detectadas en la región nu-
clear de NGC253 presentan una abundancia relativa a H2 similar de de unos pocos
10−9 (ver Tabla 6.2). Únicamente 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 qúımica del medio nuclear de NGC253 hemos resumido en la
Tabla 6.4 las abundancias fraccionales de todas las moléculas sulfúreas detectadas
en esta galaxia con brote de formación estelar junto con las abundancias observadas
en fuentes Galácticas seleccionadas prototipos de diferentes tipos de qúımica. Esta
comparación es significativamente más completa en términos de fuentes de compa-
ración que la presentada en el Caṕıtulo 5. Se presentan igualmente en la Tabla 6.4
determinadas razones de abundancias entre moléculas seleccionadas.

Razones de abundancias tales como H2S/SO2 y CS/SO2 se pueden utilizar para
establecer el papel de la fotodisociación en la qúımica de NGC253. Se observa
que la abundancia de SO2 en PDRs es mucho menor que la que se encuentra en
NGC253. La razón SO/SO2 resulta particularmente instructivo. Esta razón resulta
ser ∼ 100 en PDRs lo que resulta ser 2 ordenes de magnitud mayores que en NGC253
sugiriendo que la fotodisociación no juega el papel principal en la qúımica de esta
región nuclear.

Por lo que se refiere a las nubes oscuras, la comparación con NGC253 evidencia
una baja abundancia de OCS. La razón 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 SO2/SO y H2S/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. Aśı pues, el material molecular en forma de nubes
oscuras tales como L134N y TMC-1 no parecen dominar la composición molecular
del núcleo de NGC253.

La qúımica de choques de alta velocidad debido a flujos moleculares también
parece diferir de la qúımica encontrada en NGC253. La razón OCS/SO medida en
estas fuentes es dos órdenes de magnitud menor que en NGC253, mientras que la
razón CS/H2S es tres órdenes de magnitud menor. La alta abundancia de H2S, igual
que las bajas abundancias de moléculas tales como CS, OCS, y H2CS en los flujos
moleculares locales, no se observa en NGC253.

En cuanto a los núcleos calientes, las abundancias moleculares vaŕıan signifi-
cantemente entre diferentes fuentes Galácticas. Estas diferencias observadas entre
núcleos 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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núcleo caliente de Orion no coinciden en su mayoŕıa con las de NGC253. Por el
contrario, las abundancias relativas de gran parte de las especies en SGRB2(N) son
similares a las que encontramos en NGC253 excepto por la baja abundancia de H2S
y OCS con respecto a las demás moléculas. La razón OCS/SO es prácticamente dos
órdenes de magnitud menor en ambos núcleos calientes que en NGC253. Además
de esto, las bajas temperaturas rotacionales (Trot < 25K) derivadas para todas las
moléculas sulfúreas en NGC253 sugiere que la emisión observada no puede prove-
nir de los núcleos calientes donde se esperan temperaturas rotacionales mucho más
elevadas (Tkin > 70K).

El estudio de las moléculas de NO y NS presentado en el Caṕıtulo 5 sugiere que
las abundancias de estas especies son similares a las encontradas en la envoltura del
complejo molecular de SrgB2. Por esta razón, en la Tabla 6.4 se incluyen, junto al
resto de fuentes prototipo, dos posiciones diferentes en la envoltura de SgrB2. La
primera posición, denominada SgrB2(OH), esta situada 30′′ al sur de la posición del
núcleo caliente SgrB2(M), y la segunda 100′′ al noreste de SrgB2(M). Se observa
que las abundancias de SO2, SO y H2CS en las nubes del Centro Galáctico están de
acuerdo con las observadas en NGC253. De igual forma, la razón de abundancias
OCS/SO de 5 y 9 es similar a la de ∼ 4 en NGC253.

El estudio de la qúımica del azufre en la región nuclear de NGC253 parece indicar
una qúımica similar a la encontrada en la envoltura de SgrB2 donde los choques
de baja velocidad son considerados el mecanismo de calentamiento principal del
material molecular (Flower et al., 1995; Mart́ın-Pintado et al., 1997, 2001). Las bajas
temperaturas rotacionales derivadas para todas las moléculas sulfúreas en NGC253
están de acuerdo con las derivadas por Cummins et al. (1986) en la envoltura de
SgrB2. Estos resultados apoyan la idea de que los choques de baja velocidad a gran
escala son el principal mecanismo que domina la qúımica del material molecular
interior del núcleo de NGC253. Esta idea es consistente con las altas temperaturas
rotacionales derivadas a partir de NH3 y las grandes abundancias observadas de SiO
(Garćıa-Burillo et al., 2000; Mauersberger et al., 2003).

6.5. Modelos de qúımica del S

Con el fin de alcanzar un conocimiento más profundo de la qúımica dominante
alrededor de la región central de NGC253, se comparan a continuación los resultados
presentados en la Tabla 6.4 con los modelos de qúımica del azufre disponibles en
la literatura (Millar et al., 1997; Charnley, 1997; Hatchell et al., 1998; Buckle &
Fuller, 2003). Asumiremos para esta comparación que toda la región nuclear de
NGC253 puede ser descrita por una única nube molecular. Esta aproximación no es
realista puesto que el haz del 30m cubre una región de ∼ 200 pc donde coexistirán
un número de complejos moleculares no resueltos en diferentes estados evolutivos y,
por consiguiente, diferentes propiedades f́ısicas y qúımicas. De cualquier forma, la
qúımica dominante observada en la región nuclear de NGC253 se puede caracterizar
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por una única nube gigante semejante a la observada en el complejo molecular
SgrB2, que tiene una extensión de ∼ 30 pc. Los mapas de SiO de la región del
Centro Galáctico muestran complejos moleculares con extensiones incluso mayores
que este (Mart́ın-Pintado et al., 1997).

Se han comparado las abundancias moleculares en NGC253 con los modelos
dependientes del tiempo utilizados por Hatchell et al. (1998) y Buckle & Fuller
(2003) para describir la qúımica de núcleos calientes y protoestrellas de baja masa
respectivamente. Estos modelos asumen la inyección de H2S procedente de los man-
tos de granos como precursor principal de la qúımica del azufre. Los modelos con
Tkin ≤ 50 K y n(H2)< 105cm−3 parecen ser los que mejor reproducen las abundan-
cias medidas de SO2, SO, H2S, y H2CS observadas en la región central de NGC253.
Este resultado esta de acuerdo con la idea de la que emisión procedente de la región
nuclear de NGC253 esta dominada por nubes moleculares moderadamente densa
y con baja temperatura de excitación similares a las nubes que encontramos en el
Centro Galáctico.

Por el contrario, los modelos de qúımica no son capaces de reproducir, por más
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 núcleos calientes y envolturas de estrellas masivas jóvenes, OCS puede jugar un
papel importante en la qúımica de las moléculas sulfúreas. Las observaciones en el
infrarrojo cercano en protoestrellas masivas muestran que el azufre puede congelarse
en los granos, no solo en la forma de H2S sino también en la forma de OCS (Geballe
et al., 1985; Tielens, 1989; Palumbo et al., 1995). De hecho, OCS es la única molécula
sulfúrea detectada hasta la fecha en los mantos de granos de hielo. Este resultado
implicaŕıa 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 qúımica del azufre
incluyendo una abundancia inicial de OCS y, reduciendo también la abundancia
inicial de H2S, suponiendo que ambas especies son inyectadas inicialmente en fase
gaseosa Estos modelos revisados, dependiendo de la cantidad inicial de H2S y OCS
inyectada (Wakelam et al., 2004), son capaces de reproducir las elevadas abundancias
de OCS en la región nuclear de NGC253.

6.6. Razones isotópicas del azufre

La Tabla 6.5 muestra un resumen de las razones isotópicas del azufre medidas en
diferentes medios. El núcleo de la galaxia con brote de formación estelar NGC4945
es, junto con NGC253, la única fuente extragaláctica en la que se ha medido la
abundancia isotópica del azufre 34S (Wang et al., 2004). La razón de abundancias
32S/34S de 8 observada en en el núcleo de NGC253 (Sección 6.3.1) es similar, dentro
de los márgenes de error, a la razón observada de 13.5 en el núcleo NGC4945.
Se observa que el valor de esta razón observado en estas galaxias, ambas con un
brote de formación estelar en su región nuclear, es similar al encontrado en la zona
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más interna de la Galaxia (DGC < 3kpc) estimada por Chin et al. (1996a), pero
considerablemente menor que el valor medio de ∼ 24 medido en el disco Galáctico.

El ĺımite inferior que se estima para la razón 34S/33S en NGC253 es mayor que
el valor medido de ∼ 6 en la mayor parte de las fuentes Galácticas observadas en el
estudio de Chin et al. (1996a).

Los isótopos de azufre 32S, 33S y 34S son sintetizados durante la combustión
hidrostática o explosiva del ox́ıgeno según los estudios teóricos acerca de la nu-
cleośıntesis del azufre. Estos procesos tienen lugar únicamente en el interior de las
estrellas masivas y en las supernovas (SN) de Tipo Ia respectivamente (Thielemann
& Arnett, 1985; Weaver & Woosley, 1993). Comparado con la abundancia de 32S
la producción del 34S parece incrementarse, mientras que la producción 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 situación es opuesta en los modelos de supernovas de
Tipo Ia. De esta forma, los cúmulos estelares compactos observados cerca del centro
de NGC253 (Watson et al., 1996), la tasa de formación estelar total estimada de
3.6M⊙ año−1 (Strickland et al., 2004) y el ritmo de explosiones de supernovas (SNr)
de 0.05–0.3 año−1 (Ulvestad & Antonucci, 1997; Mattila & Meikle, 2001) puede ser
la causa que explique la baja razón 32S/34S al igual que la elevada razón 34S/33S
observada en NGC253.

Las incertidumbres en el cálculo de la razón 32S/34S en NGC253 hacen que el
valor obtenido no difiera significantemente del observado en NGC4945, donde la
también elevada tasa de formación estelar (Strickland et al., 2004) puede de igual
forma haber inducido la elevada producción de 34S observada en su región nuclear.

6.7. Resumen y Conclusiones

La observación de las principales moléculas sulfúreas en NGC253, gracias a la
adición de las nuevas detecciones de las moléculas SO2, NS, H2S, y H2CS en el
barrido espectral, ha permitido el estudio completo de la qúımica del azufre por
primera vez fuera de la Galaxia. La observación de algunas de estas especies, a

Tabla 6.5: Razones isotópicas del S en diferentes medios.

NGC NGC Sistema Disco
253 4945 Solar Galáctico

32S/34S 8 ± 2 13.5 ± 2.5a 22.5b,c 24.4 ± 5.0b

34S/33S > 9 5.5b 6.27 ± 1.01b

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

La emisión de CS, asumiendo condiciones de ETL, parece trazar una emisión
molecular definida por dos componentes con temperaturas de ∼ 5 y 10K, respecti-
vamente. La emisión de CS no es ópticamente delgada, con lo que se hace necesario
utilizar la observación de su isótopo 13CS para realizar una estimación más precisa
de la densidad de columna total N(CS) ∼ 4 1014 cm−2. Las transiciones observadas
de C34S y C33S ofrecen estimaciones para las razones de abundancias de azufre de
32S/34S=8 ± 2 y 34S/33S> 9 en el núcleo de NGC253. Aplicando una aproximación
no-ETL obtenemos que para describir la emisión de CS necesitamos dos compo-
nentes de gas molecular, una componente densa (n(CS) ∼ 105 cm−3) y una más
tenue (n(CS) ∼ 104 cm−3). A partir de esta aproximación obtenemos las razones
C32S/C34S = 4 − 9 y 12CS/13CS = 22 − 35 para cada una de las dos componentes
de velocidad a 180 y 280 km s−1.

La composición qúımica observada a través de las abundancias de las moléculas
sulfúreas en la envoltura del complejo molecular de SgrB2, en el centro Galáctico,
guarda una razonable similitud con la de NGC253. Razones de abundancias tales
como SO2/SO, H2S/SO y OCS/SO aparecen como importantes discriminadores para
establecer el tipo de complejidad qúımica dominante en el núcleo de galaxias. SO2

y OCS presentan el problema de ser especies que, incluso en NGC253, se observan
con muy bajas intensidades. Esto dificulta su uso como discriminadores en galaxias
lejanas con los telescopios disponibles.

Los modelos teóricos de la qúımica del azufre son capaces de reproducir las
abundancias observadas en NGC253 si suponemos su región nuclear descrita por una
componente molecular de densidad moderada (n(H2)< 105cm−3) y baja temperatura
(Tkin ≤ 50 K). Es necesario que los modelos asuman una inyección de OCS desde
los granos para poder explicar la abundancia observada de OCS en NGC253. Esta
inyección de OCS, previamente constatada a través de estudios de la qúımica del
azufre en fuentes Galácticas, parece confirmarse a gran escala en la región nuclear
de NGC253.

La comparación de las razones isotópicas del azufre con las medidas en el entorno
galáctico muestran un enriquecimiento de 34S al mismo tiempo que una carencia
de 33S. Estas abundancias isotópicas observadas se explican dentro del contexto
del fraccionamiento isotópico producido en el interior de estrellas masivas y en las
supernovas de Tipo Ia resultado del brote de formación estelar en la región nuclear
de NGC253. La también elevada abundancia relativa de 34S observada también en
la galaxia con brote de formación, NGC4945, apoya este escenario.
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Caṕıtulo 7

Composición qúımica
extragaláctica comparada

7.1. Introducción: Qúımica extragaláctica

La mayor parte de los estudios acerca de la qúımica de galaxias se basan en la
detección y comparación de las abundancias fraccionales respecto a H2 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; Hüttemeister et al., 1995, 1997; Mauersberger et al., 2003). Esta situación se
debe principalmente tanto a la escasez de fuentes en las que se han realizado búsque-
das exhaustivas de su contenido molecular, como al reducido número de especies
conocidas fuera de la Galaxia. Por este motivo, la comparación de la complejidad
qúımica de NGC253 con otras galaxias está limitada a las especies extragalácti-
cas conocidas, que además han sido observadas exclusivamente en un número muy
limitado de fuentes.

El barrido espectral realizado en el núcleo de NGC253 (Caṕıtulo 2) no solo ha
aumentado significativamente el censo de especies moleculares conocidas fuera de la
V́ıa Láctea (Caṕıtulo 4) sino que nos permite realizar una descripción más completa
de su composición qúımica.

Hasta la fecha no existen estudios sistemáticos y sin sesgo, anteriores al barrido
espectral de NGC253, que se centre en el estudio de la composición molecular de
fuentes extragalácticas, siendo el más completo la ya mencionada compilación de
observaciones de especies moleculares en NGC4945 (Wang et al., 2004). De cualquier
forma, existen en la literatura abundantes observaciones de especies moleculares
en galaxias como M82 o IC342 y, en menor medida, en fuentes como Maffei2 y
NGC6946 (ver referencias en la Tabla 7.3 a 7.7).

∗ ∗ ∗

En este Caṕıtulo se han seleccionado las galaxias cercanas NGC4945, M82 e
IC342 donde se han observado la mayor parte de las especies moleculares conocidas,
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junto con Maffei2 y NGC6946 donde un número más limitado de estas especies han
sido detectadas, con el fin de describir una qúımica comparativa tomando como
referencia las abundancias moleculares observadas en NGC253.

En primer lugar se describirán brevemente las principales caracteŕısticas de las
galaxias utilizadas como comparación (Sección 7.2). La Sección 7.3 presenta los de-
talles de la búsqueda bibliográfica realizada para compilar los datos observacionales
de especies moleculares en estas fuentes. A continuación se pasará a discutir la in-
formación sobre el estado evolutivo y los mecanismos de calentamiento que podemos
extraer a partir de la comparación de sus abundancias (Sección 7.4). Las principales
conclusiones derivadas de esta comparación se resumen en la Sección 7.5.

7.2. Fuentes de comparación extragaláctica

Las fuentes NGC253 y M82 ya han sido presentadas previamente en la Introduc-
ción de esta Tesis (Sección 1.4). Aśı pues, se describen a continuación brevemente
cada una de las fuentes extragalácticas que se han escogido en este Caṕıtulo. La
Tabla 7.1 resume los parámetros f́ısicos fundamentales de la muestra de galaxias
seleccionadas para esta comparación, incluyendo NGC253.

7.2.1. NGC 4945

Perteneciente al grupo de Centauro, NGC4945 es una galaxia espiral cercana
con el disco prácticamente en la dirección de observación (i = 78◦) y una veloci-
dad sistémica de Vsys = 560 km s−1 (Ott et al., 2001). Su distancia se estima entre
3.9Mpc (de Vaucouleurs, 1964a; Bergman et al., 1992) y 8.1Mpc (Baan, 1985).
Comúnmente se toma el valor de 6.9Mpc (Dahlem et al., 1993; Henkel et al., 1994;
Ott et al., 2001) aunque 4Mpc constituye una aproximación más 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 región nuclear alberga una fuente
de radio-continuo intensa S1.4 GHz = 4.8 Jy (Whiteoak & Bunton, 1985; Ott et al.,
2001) y una de las fuentes puntuales IRAS mas brillantes (S100µm = 686 Jy; IRAS,
1989) más allá de las nubes de Magallanes, además del primer megamáser detec-
tado (emisión máser de H2O, Dos Santos & Lépine, 1979; Batchelor et al., 1982).
NGC4945, clasificada como SB(s)cd o SAB(s)cd, contiene un núcleo Seyfert 2 alta-
mente obscurecido (Maiolino et al., 1999) por el anillo circunnuclear observado en la
dirección de observación con un tamaño de ∼ 30′′ (Whiteoak et al., 1990; Bergman
et al., 1992; Dahlem et al., 1993; Mauersberger et al., 1996). Después de NGC253 y
M82, esta galaxia es una de las fuentes más proĺıficas de emisión molecular (Wang
et al., 2004).
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7.2.2. IC 342

Esta galaxia SBcd es una de las galaxias espirales más cercanas. La distancia
a IC342 se ha estimado desde 1.8Mpc (McCall, 1989) hasta 8Mpc (Sandage &
Tammann, 1974). Las últimas estimaciones encuentran una distancia intermedia
de D ∼ 3.28Mpc (Karachentsev et al., 2003). IC 342, orientada casi con el disco
espiral de cara (i = 25◦), presenta una formación estelar moderada en los brazos
espirales y un intenso brote de formación estelar nuclear (Böker et al., 1997). La
región central de IC342 ha sido mapeada en múltiples 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 formación estelar masiva (Böker
et al., 1997). A menor escala, se observa un disco de gas molecular de ∼ 30 pc que
coincide con el cúmulo de estrellas jóvenes en el núcleo de IC342 (Böker 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 núcleo de nuestra Galaxia y el de IC342 en términos de las medidas de la
fracción de masa de gas, masa estelar y formación estelar (Downes et al., 1992).

7.2.3. Maffei 2

Maffei 2 es una galaxia con brotes de formación estelar clasificada como tipo
SAB(rs). Se encuentra situada cerca del plano Galáctico (b = 0.5◦; Spinrad et al.
1973), a una distancia de 5Mpc (Hurt et al., 1993; Hüttemeister et al., 1995) o ∼
2.5Mpc (Karachentsev et al., 1997). Maffei 2 fue detectada como una fuente anómala
en las imágenes en el IR cercano de Maffei (1968) junto con su compañera cercana
Maffei 1 debido a su elevada extinción visual (Av ∼ 5mag) debido al polvo del
plano Galáctico. Poco despues fueron identificadas como galaxias espiral y eĺıptica,
respectivamente (Spinrad et al., 1971). A pesar de que su posición en el cielo y
su velocidad sistémica (vlsr = −36km s−1, Weliachew et al., 1988) dificultan las
observaciones de ĺıneas moleculares, existen suficientes referencias de detecciones
moleculares como para incluirla en la comparación realizada en este Caṕıtulo.

7.2.4. NGC 6946

NGC6946 es una galaxia espiral orientada casi de cara (i = 25◦) y clasificada
como SAB(rs)cd. La estimación de la distancia a esta galaxia vaŕıa desde 3.2Mpc
a 11Mpc en las distintas referencias. Aśı, de Vaucouleurs (1979) da un valor de
5.1Mpc mientras que Ferguson et al. (1998) usa 5.3Mpc. 5.2Mpc es, por lo tanto,
un valor de distancia razonable. NGC6946 es una de las galaxias más 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 está sufriendo un brote de formación estelar moderado con una edad de
7− 20 millones de años en su núcleo (Turner & Ho, 1983; Engelbracht et al., 1996).
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7.2. COMPILACIÓN CAPÍTULO 7. QUÍMICA EXTRAGALÁCTICA

7.3. Compilación bibliográfica de observaciones

moleculares extragalácticas

Existen numerosos estudios moleculares en las galaxias seleccionadas, cada uno
de los cuales utiliza diferentes criterios y/o se basa en diferentes hipótesis para
el cálculo de los parámetros f́ısicos del gas. Encontramos por ejemplo, diferentes
tamaños de fuente utilizados para corregir por la dilución en el haz, diferentes den-
sidades de columna de H2, igual que la utilización de aproximaciones ETL y no-ETL.
Este hecho hace muy dif́ıcil una comparación directa entre galaxias a partir de los
parametros derivados en la literatura. Con el fin de alcanzar la mayor homogeneidad
en el cálculo de las abundancias de este conjunto de moléculas para cada galaxia
y las medidas en este trabajo, hemos reunido todos los parámetros observacionales
de los perfiles de las ĺıneas de las observaciones disponibles en la literatura. Esta
búsqueda pretende crear una compilación de observaciones lo más 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 hipótesis
utilizados en NGC253. Esto evita las inconsistencias debido a los diferentes criterios
de cada autor.

Por simplicidad, hemos asumido un tamaño θs = 20′′ para todas las fuentes. Esta
simplificación, en algunas de ellas, si no en todas, puede derivar en errores signifi-

Tabla 7.2: Densidad de columna de
hidrógeno molecular promediado en la
fuente del grupo de galaxias seleccionadas.

Fuente I(13COJ=2−1) θhaz NH2

Kkms−1 (′′) cm−2

NGC253 52.4a 34 6.7 1022

NGC4945 81.2b 23 6.4 1022

M82 29.4a 34 3.8 1022

IC 342 17.2a 34 2.2 1022

Maffei 2 13.9a 34 1.8 1022

NGC6946 22.2c 21 1.5 1022

Se ha considerado un tamaño de la fuente
de 20′′ para todas las fuentes.
a 10m HHT, Mauersberger et al. (2003).
b 15m SEST, Wang et al. (2004).
c 30m IRAM, Israel & Baas (2001).
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cativos en la determinación de la densidad de columna promediada en la fuente. De
cualquier forma, teniendo en cuenta que este factor también se incluye en la deter-
minación de la densidad de columna de hidrógeno molecular, el error resultante en
la abundancia fraccional prácticamente se cancela.

En la Tabla 7.2 se presentan las intensidades integradas de la transición J = 2−1
de 13CO para cada una de las galaxias utilizadas en la comparación, junto con el
tamaño del haz del telescopio con que se realizaron las observaciones. A partir de
las observaciones de 13CO se ha estimado la densidad de columna de H2 promediada
en la fuente utilizando el factor de conversión N(H2) = 3.3 1020cm−2 I(13CO2−1)
(Mauersberger et al., 2003). Los resultados se muestran en la Tabla 7.2.

La compilación que se presenta en esta Sección 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 extragalácticas.

Tabla 7.3 a 7.6 Observaciones moleculares extragalácticas.
a Telescopio utilizado en la observación (tal y como se detalla debajo)
junto con el tamaño del haz del mismo en segundos de arco, entre
paréntesis, a la frecuencia de observación.
b Detalles adicionales de la observación:

- #p.: Número de posiciones observadas además de la observación
indicada en la tabla.

- #′′, #′′: Posición observada caso de no existir en la referencia
observaciones en la posición central.

- S. : Ĺıneas solapadas con otras transiciones moleculares.
- T ∗

a y T ∗
r : Referencias en las que la escala de temperaturas de los

espectros no se da en TMB.

Telescopios.-
- 30m: IRAM, Pico Veleta.
- 10m: HHT.
- 10.4m: CSO.
- 100m: Effelsberg.
- 15m: JCMT.
- 12m: NRAO, Kitt Peak.
- 7m: AT&T Bell Labs.
- 45m: Nobeyama.
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n
ν

T
M

B
d
v

T
M

B
V
lsr

∆
v

T
elesc.

a
R

.A
.

D
ec

R
eferen

cia
C

o
m

en
ta

rio
s

b

(G
H

z)
K

k
m

s
−

1
m

K
k
m

s
−

1
k
m

s
−

1

C
S

2
−

1
9
8
.0

2
4
.0

(2
.0

)
1
1
3

1
3
3

(7
)

1
9
8

(2
2
)

3
0
m

(2
4
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
8
9
a
)

3
p
.

C
S

3
−

2
1
4
7
.0

1
6
.3

(2
.5

)
5
0

1
9
7

(2
2
)

3
0
3

(6
0
)

3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
8
9
a
)

3
p
.

C
S

5
−

4
2
4
4
.9

<
1
.5

<
2
5

...
(1

9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
8
9
a
)

2
p
.

C
3
4
S

2
−

1
9
6
.4

<
2

<
1
0

...
3
0
m

(2
4
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
8
9
a
)

3
p
.

C
3
4
S

3
−

2
1
4
4
.6

0
.9

(0
.4

)
1
2

1
0
9

(1
2
)

6
4

(3
9
)

3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
8
9
a
)

−
1
0
′
′,0

′
′

N
2
H

+
1
−

0
9
3
.2

3
.8

(0
.6

)
1
2

1
9
0

(2
3
)

2
9
6

(5
7
)

3
0
m

(2
4
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
9
1
a
)

9
p
.

S
iO

2
−

1
v

=
0

8
6
.8

<
0
.7

...
...

3
0
m

(2
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
9
1
a
)

S
iO

3
−

2
v

=
0

1
3
0
.3

<
1
.5

...
...

3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
9
1
a
)

H
1
3
C

O
+

1
−

0
8
6
.8

1
.5

(0
.5

)
8

1
2
6

(3
7
)

1
4
3

(4
4
)

3
0
m

(2
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

&
H

en
k
el

(1
9
9
1
a
)

C
H

3
C

C
H

5
−

4
8
5
.4

3
.1

(0
.5

)
2
6

1
3
2

(5
)

1
1
2

(7
)

3
0
m

(2
7
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

C
H

6
−

5
1
0
2
.5

5
.9

(0
.5

)
4
5

1
3
3

(5
)

1
2
3

(1
2
)

3
0
m

(2
3
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

C
H

8
−

7
1
3
6
.7

4
.1

(0
.4

)
4
6

1
1
7

(4
)

8
4

(9
)

3
0
m

(1
7
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

C
H

1
3
−

1
2

2
2
2
.2

5
.7

(0
.5

)
5
7

1
5
4

(4
)

9
4

(1
0
)

3
0
m

(1
3
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

C
H

1
4
−

1
3

2
3
9
.2

1
.2

(0
.3

)
2
4

1
0
1

(7
)

4
6

(1
4
)

3
0
m

(1
2
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

N
5
−

4
9
2
.0

<
1
.5

...
...

...
3
0
m

(2
5
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

N
7
−

6
1
2
8
.8

<
1
.5

...
...

...
3
0
m

(1
8
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

N
8
−

7
1
4
7
.2

<
1

...
...

...
3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

N
1
2
−

1
1

2
2
0
.7

<
1
.5

...
...

...
3
0
m

(1
3
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
H

3
C

N
1
3
−

1
2

2
3
9
.1

<
1

...
...

...
3
0
m

(1
2
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

C
3
H

2
2
1
,2

−
1
0
,1

8
5
.3

1
2

(2
)

4
2

2
0
6

(2
3
)

2
7
7

(2
3
)

3
0
m

(2
7
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
1
b
)

3
p
.

O
C

S
8
−

7
9
7
.3

1
.2

(0
.3

)
3
.4

(0
.9

)
...

...
3
0
m

(2
5
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

O
C

S
1
1
−

1
0

1
3
3
.7

0
.4

(0
.1

)
1
.5

(0
.4

)
...

...
3
0
m

(1
7
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

O
C

S
1
2
−

1
1

1
4
5
.9

<
0
.5

1
4
4

9
7

...
3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

H
C

3
N

1
6
−

1
5

1
4
5
.5

...
...

...
3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′
S
.

H
2
C

O
2
0
,2

−
1
0
,1

1
4
5
.6

∼
2

1
9

1
4
4

9
7

3
0
m

(1
6
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′
S
.

C
O

2
−

1
2
3
0
.5

7
2
5

7
0
0
0

1
4
4

9
7

3
0
m

(1
2
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.0

6
9
:5

5
:0

0
M

a
u
ersb

erg
er

et
a
l.

(1
9
9
5
)

−
1
0
′
′,
−

1
0
′
′

H
N

C
1
−

0
9
0
.6

7
.3

(0
.6

)
5
3

1
5
3

(5
)

1
2
9

(1
0
)

3
0
m

(2
5
)

(1
9
5
0
)

9
:5

1
:4

3
.2

6
9
:5

5
:0

1
H

ü
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7.4. Comparación extragaláctica

Las abundancias relativas de algunas de las especies previamente detectadas en
el medio interestelar extragaláctico pueden compararse en un número limitado de
Galaxias con el fin de obtener pistas sobre los procesos qúımicos prevalecientes den-
tro de sus regiones nucleares. Por completitud, en esta comparación se han incluido
algunas de las moléculas listadas en la Tabla 4.1 que no se han observado en el
barrido espectral de NGC253. De esta forma, en la Tabla 7.7 se han incluido tam-
bién datos de especies moleculares adicionales, a saber, NH3, N2H

+ y CN. Moléculas
tales como H2 y CO no se incluyen en esta comparación puesto que son trazadores
de la masa total de material molecular. De cualquier forma, ambas especies se in-
cluyen de forma impĺıcita puesto que las abundancias se refieren a la densidad de
columna de H2, tomada como referencia, que se calcula a partir de la intensidad
de 13CO. Especies tales como OH y H2O, también se han detectado en NGC253 y
muchas otras galaxias. Sin embargo, la molécula de H2O presenta emisión máser a
longitudes de onda centimétrica y absorción en las ĺıneas del IR lejano que no nos
permite una determinación fiable de la densidad de columna. Por otro lado, OH
muestra un comportamiento extremadamente complejo incluyendo una mezcla de
absorción, emisión térmica y máser (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 comparación.

La Tabla 7.7 muestra las abundancias fraccionales relativas a H2 observadas en
NGC253 y en el grupo de galaxias de comparación seleccionadas (Tabla 7.2). En la
Figura 7.1 se muestra una representación gráfica de los datos en la Tabla 7.7. Las
especies moleculares están ordenadas en orden creciente respecto de la abundancia
medida en NGC253. En esta figura se muestra también una representación gráfica de
las abundancias moleculares de cada fuente extragaláctica, solo que en este caso las
abundancias se han normalizado respecto de las abundancias medidas en NGC253.
Se representa en escala logaŕıtmica. Esta forma de representar las abundancias de las
fuentes nos permite obtener una rápida comparación entre las abundancias relativas
entre dos especies dadas y la misma razón medida en NGC253. Aśı, la diferencia
en el eje Y entre dos especies, nos ofrece la razón en órdenes de magnitud entre la
razón de abundancias de estas especies medidas en una fuente dada respecto de la
misma razón medida en NGC253.

A continuación, se comparan en detalle la composición qúımica de cada una de
las galaxia comparada con la de NGC253.

M82 muestra abundancias relativas similares a las de NGC253 para la mayor
parte de las especies observadas. Es particularmente destacable la alta abundancia
relativa de C3H2, un trazador habitual de PDRs. Por otro lado, se observa una nota-
ble baja abundancia de CH3OH y SiO, moléculas que se suponen eyectadas de los
mantos de granos a la fase gaseosa (Mart́ın-Pintado et al., 1992; Charnley et al.,
1995). Esto sugiere que la qúımica de granos no juega un papel dominante para la
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Tabla 7.7: Comparación de abundancias moleculares fraccionales
en NGC253 y otras galaxias.

Molécula NGC NGC M82 IC Maffei2 NGC
253 4945 342 6946

HN13C −10.6 −9.5 −9.5 ... ... ...
H13CO+ −10.4 −10.0 −9.9 −9.5∗ ... ...
H13CN −9.9 −9.7 < −9.9 < −9.4∗ ... ...
SiO −9.9 < −9.9 < −9.9 < −9.3∗ < −9.1 ...
CH3CN −9.5 ... < −9.7 ... ... ...
C34S −9.4 −9.4 −9.3 −9.5∗ ... < −9.0
c-C3H2 −9.3 −8.9 −8.1 ... ... ...
HC3N −9.2 −8.8 −8.7 −8.6 ... ...
N2H

+ −9.2 −9.2 −9.4 −9.6∗ −9.7 −9.6
HNC −9.0 −8.6 −8.8 −8.7 −8.7 −8.8
SO −8.9 −8.7 < −8.5 < −8.7 ... ...
HCO+ −8.8 −8.4 −8.4 −8.8 −8.6 −8.5
HNCO −8.8 −8.4 < −8.8 −8.6 −8.3 ...
H2CO −8.6 −8.1 −8.2 −9.4 −8.8 −9.1
OCS −8.4 < −7.5 −7.9 < −8.6 ... ...
CN −8.3 −7.7 −8.2 −8.3∗ ... ...
HCN −8.3 −8.3 −8.4 −8.5∗ −8.3 −8.5
CS −8.2 −8.4 −8.2 −8.4∗ −8.7 −8.7
CH3CCH −8.2 −8.0 −7.7 ... ... ...
CH3OH −7.9 −7.4 < −8.3 < −7.8 −7.7 −7.9
C2H −7.7 −7.3 −7.6 < −8.4∗ ... ...
NH3 −7.2 ... −8.4 −7.3 −7.1 ...
∗ Observaciones tomadas en una posición ∼ 15′′ fuera de la posición central (ver Sección 7.4
para más detalles).
Referencias.-
NGC253: Este trabajo, Mauersberger et al. (2003)[NH3], Henkel et al. (1988)[CN],
Mauersberger & Henkel (1991a)[N2H+];
NGC4945: Wang et al. (2004), Henkel et al. (1994)[SiO];
M82: Mauersberger & Henkel (1989a)[CS,C34S], Mauersberger & Henkel
(1991a)[N2H+,SiO,H13CO+], Mauersberger et al. (1991b)[C3H2,CH3CN,CH3CCH],
Mauersberger et al. (1995)[OCS], Hüttemeister et al. (1997)[H2CO,CH3OH], Henkel
et al. (1988)[CN,HC3N,C2H], Henkel et al. (1998)[HCO+,HCN,H13CN], Petuchowski
& Bennett (1992)[SO], Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-Q-Rieu et al.
(1992)[HCN,HCO+,H13CO+], Wild (1990)[HCN,HCO+], Weiß et al. (2001b)[NH3],Hütte-
meister et al. (1995)[HNC];
IC 342: Mauersberger & Henkel (1989a)[CS], Mauersberger & Henkel
(1991a)[N2H+,SiO,H13CO+], Mauersberger et al. (1995)[C34S,OCS,HC3N,H2CO],
Henkel et al. (1988)[CN,HNC,HC3N], Hüttemeister et al. (1995)[HNC], Hüttemeister et
al. (1997)[H2CO,CH3OH], Petuchowski & Bennett (1992)[SO], Wild (1990)[HCN,HCO+],
Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)[HCN,HCO+,H13CO+],
Henkel et al. (1998)[HCN, H13CN], Meier & Turner (2005)[C2H], Mauersberger et al.
(2003)[NH3];
Maffei2: Mauersberger & Henkel (1989a)[CS], Mauersberger & Henkel (1991a)[SiO,N2H+],
Hüttemeister et al. (1997)[H2CO, CH3OH], Nguyen-Q-Rieu et al. (1991)[HNCO], Nguyen-
Q-Rieu et al. (1992)[HCO+,HCN], Henkel et al. (2000); Mauersberger et al. (2003)[NH3];
NGC6946: Hüttemeister et al. (1997)[H2CO, CH3OH], Mauersberger & Henkel (1989a)[CS,
C34S], Nguyen-Q-Rieu et al. (1992)[HCO+, HCN], Mauersberger & Henkel (1991a)[N2H+].
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tragalácticas

seleccion
ad

as
n
orm

alizad
as

a
las

ab
u
n
d
an

cias
m

ed
id

as
en

N
G

C
253.

130
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mayoŕıa de las especies observadas en la región nuclear de M82. Otras moléculas
tales como HNCO, aparentemente asociadas con la qúımica de choques (Zinchenko
et al., 2000), también presentan una considerablemente baja abundancia comparada
con la de NGC253. También se observan unas abundancias sistemáticamente más
bajas de CH3CN, NH3 y N2H

+. Es también interesante apuntar como otras especies
utilizadas como trazadores de PDRs, a saber C34S y C2H (Meier & Turner, 2005),
no presentan abundancias especialmente altas respecto al resto de especies. Lo que
es más, son un factor ∼ 2− 3 menos abundantes que la mayor parte de las especies
cuando se comparan con las abundancias relativas medidas en NGC253. La eviden-
te diferenciación qúımica entre el brote de formación estelar nuclear de M82 y el
de NGC253 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 formación estelar. Comparado con el de NGC253, el brote de formación
estelar nuclear en M82 correspondeŕıa a un estado más evolucionado en el cual el ca-
lentamiento del material molecular estaŕıa dominado principalmente por las regiones
de fotodisociación iluminadas por la radiación UV producida por las estrellas OB
en la secuencia principal recién formadas en el brote de formación (Garćıa-Burillo
et al., 2002). Si comparamos las abundancias relativas de M82 con las de la Barra
de Orión (ver Caṕıtulo 8), encontramos que todas las especies que presentan bajas
abundancias en M82, excepto C34S, muestran el mismo comportamiento en la Barra
de Orión. Esta comparación apoya firmemente la idea de que la qúımica de M82
está fuertemente dominada por PDRs, lo cual apoya igualmente el escenario del
núcleo de M82 visto como un brote de formación estelar evolucionado y dominado
por PDRs.

NGC4945 presenta unas abundancias relativas para todas las especies molecu-
lares observadas muy parecidas a las de NGC253 dentro de un factor 3. La no
detección de SiO indica una clara deficiencia en su abundancia, semejante a lo ob-
servado en M82. Por otro lado, contrariamente a M82, muestra una abundancia
de CH3OH semejante a la de NGC253. Este parecido entre las abundancias de
NGC4945 y NGC253, junto con las consideraciones de excitación y el estudio de-
tallado de especies tales como CN, HCN y HNC, han sido interpretadas como un
estado evolutivo del brote de formación estelar nuclear de NGC4945 intermedio en-
tre los de NGC253 y M82 (Wang et al., 2004). Derivado de nuestra comparación,
la complejidad qúımica dentro del brote de formación estelar nuclear en NGC4945
muestra claramente una semejanza mayor con NGC253 que con M82.

IC 342 muestra unas altas abundancias relativas de HC3N y H13CO+ mientras
que las abundancias de moléculas como C2H y N2H

+ son mas bajas que las de
NGC253. Algunas de las observaciones disponibles de IC342 se han realizado en
una posición ∼ 5′′ − 15′′ al norte de la región principal de formación estelar en esta
fuente, cerca de la posición D (siguiendo la nomenclatura de Downes et al., 1992).
La abundancia de C2H se ha tomado de Meier & Turner (2005) en la dirección
de la posición D. Su abundancia relativa es baja comparada con la de NGC253.
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Incluso si tomamos el valor de la abundancia en la posición donde esta molécula
presenta el máximo de emisión (i.e. un orden de magnitud mayor, Meier & Turner,
2005), la abundancia relativa de C2H respecto a las demás especies seŕıa similar que
lo observado en NGC253. Los mapas de alta resolución de (Meier & Turner, 2005)
muestran claramente una diferenciación entre la región nuclear central dominada por
radiación UV y la región dominada por los choques producidos por las colisiones
entra nubes en el contexto de un potencial barrado. Si se tiene en cuenta la posición
hacia la cual se han tomado muchos de los espectros en las referencias, la emisión
molecular de IC342 debeŕıa parecerse más a la de NGC253 que a la de M82. De
hecho, IC 342 no presente la baja abundancia relativa de HNCO observada en M82,
aunque śı la baja abundancia de C2H. La abundancia de SiO también muestra una
gran variación a lo largo de la región nuclear de IC342 tal y como muestran los mapas
interferométricos de Usero et al. (2006). El ĺımite a la abundancia presentado en la
Tabla 7.7, derivado a partir de la no detección de SiO en los datos de Mauersberger &
Henkel (1991a), representa un valor promedio entre las abundancias de ∼ 1−4×10−9

y ∼ 2− 7× 10−10 derivados, respectivamente, en el brazo espiral norte (posición D)
y la región del anillo circunnuclear (Usero et al., 2006). Todav́ıa se echan en falta
muchas moléculas en esta comparación que no has sido observadas en IC342, y que
son cŕıticas para la clara descripción y diferenciación de la qúımica de esta galaxia,
tales como SO, OCS y CH3OH.

En lo que a Maffei 2 y NGC6946 se refiere, la información molecular disponible
no es suficiente para apreciar una diferenciación clara de otras fuentes. Aun aśı, 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 H2CO en
NGC6946. Ambas galaxias muestran una deficiencia de N2H

+.

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

Tabla 7.8: Comparación estad́ıstica de las abundancias en
las galaxias seleccionadas respecto de las de NGC253.

Sin ĺımitesa Con ĺımitesa

Fuente ∆X rms(∆X) num. ∆X rms(∆X) num.
NGC4945 0.30 0.29 18 0.27 0.32 19
M82 0.19 0.51 15 0.05 0.54 19
IC342 0.08 0.34 12 0.00 0.42 13
Maffei 2 0.02 0.31 9 0.02 0.31 9
NGC6946 -0.20 0.30 7 -0.20 0.30 7
a Estad́ıstica calculada sin y con los ĺımites superiores calcu-
lados para las fuentes de comparación. Ver el texto para más
detalles.

132



CAPÍTULO 7. QUÍMICA EXTRAGALÁCTICA 7.4. CONCLUSIONES

cada fuente y la abundancia derivada en este trabajo para NGC253 en la forma
∆X = log10 (X/XNGC 253). Esta variable, ∆X, es precisamente lo que se representa
en la Figura 7.2. La Tabla 7.8 presenta la media (∆X) y la ráız cuadrática media
(rms(∆X)) para cada fuente en dos casos diferentes. El primero utiliza para el cálcu-
lo estad́ıstico únicamente las especies que han sido detectadas en ambas fuentes. El
número de moléculas incluidas en ese cálculo también se indica. El segundo caso
utiliza también los ĺımites superiores de algunas especies para esta comparación es-
tad́ıstica. Para tener estos ĺımites en cuenta se siguió el siguiente criterio: los ĺımites
superiores que sean mayores que las abundancias medidas en NGC253 se rechazaron
puesto que no nos proporcionan ninguna información útil para la comparación. Los
ĺımites a las abundancias cuyos valores están por debajo de los de NGC253 han
sido divididos por dos para los calculos como estimación del valor real aproxima-
do. Esta última aproximación puede, en algunos casos, provocar una sobrestimación
de las abundancias, pero una limitación mas fuerte podŕıa resultar en estimaciones
sesgadas de los ĺımites en la Tabla 7.8.

Mientras que el valor medio, ∆X, únicamente nos da una idea de la diferencia
media entre las abundancias de cada fuente y NGC253, la ráız cuadrática media
nos proporciona una medida fiable de la diferencia entre el patrón de abundancias
que define la qúımica de cada objeto. De esta forma, la diferenciación qúımica entre
M82 y NGC253, tal y como se haćıa notar previamente, destaca claramente en esta
comparación. Por otro lado la qúımica de NGC4945 e IC342 no difiere tanto como
M82 de la de NGC253. Sin embargo, la diferenciación de IC342 se hace significa-
tivamente más evidente cuando se tienen en cuenta los ĺımites a las abundancias
observadas.

7.5. Resumen y Conclusiones

Son escasas las fuentes extragalácticas de las que se pueda hacer una descripción
completa de su composición qúımica. La compilación de todas las observaciones
moleculares disponibles en la literatura de galaxias extensamente estudiadas como
M82, IC 342, NGC4945, Maffei 2 y NGC6946 proporciona la base fundamental sobre
la que establecer una qúımica extragaláctica comparada.

Se ha confeccionado para cada una de estas galaxias una compilación de las
abundancias relativas de todas las especies observadas en el barrido espectral de
NGC253, salvo aquellas detectadas por primera vez fuera de la Galaxia, junto con
las especies NH3, N2H

+ y CN. La densidad de columna de H2, necesaria para estimar
las abundancias relativas, se derivó a partir de los datos disponibles de la emisión de
la ĺınea J = 2− 1 de 13CO. Se comparan las abundancias de un total de 22 especies
moleculares e isótopos en estas fuentes.

La comparación de la composición molecular de las regiones nucleares de estas
galaxias muestra en primer lugar las evidentes diferencias entre NGC253 y M82,
prototipos de qúımica fuera de la V́ıa Láctea, interpretadas como una diferencia
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en el estado evolutivo de sus brotes de formación estelar nucleares. Esta diferencia
es particularmente evidente por la alta abundancia de C3H2 en M82 en contraste
con la baja abundancia de especies como CH3OH, SiO y HNCO, provocado por la
intensa radiación UV generada en las estrellas recién formadas en el brote.

Por otro lado, si bien el brote de formación estelar en NGC4945 parece situarse
en un estado intermedio entre los brotes en M82 y NGC253, presenta mayores
similitudes con la qúımica observada en NGC253, salvo por la baja abundancia
observada de SiO.

Parte de las observaciones disponibles en IC342 están realizadas hacia una po-
sición en la estructura de brazos espirales circunnuclear, dominado por una qúımica
de choques semejante a la de NGC253, mientras que el resto se han observado ha-
cia la región central donde gran parte de la formación estelar esta teniendo lugar,
dominado por una qúımica de fotodisociación semejante a la de M82. En general
la qúımica observada hacia IC 342 se asemaja a la de NGC253 con diferencias en
moléculas como C2H y N2H

+.
Para fuentes tales como Maffei 2 y NGC6946 no se dispone de observaciones

moleculares suficientes para describir y discriminar claramente la naturaleza de su
complejidad qúımica.

Esta comparación demuestra el potencial de los estudios de la composición qúımi-
ca de galaxias, resultado de barridos espectrales de las ventanas atmosféricas com-
pletas en el rango milimétrico, donde se concentra gran parte de la emisión rotacio-
nal molecular, como discriminador del estado evolutivo de sus regiones nucleares.
La diferenciación qúımica del material molecular nuclear en galaxias esta asociado
a los mecanismos de calentamiento dominantes, tal y como se deriva del estudio
presentado en el Caṕıtulo 8.
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Caṕıtulo 8

Composición qúımica del medio
interestelar en la región central de
NGC253

8.1. Introducción: Gas molecular en la Galaxia

Una gran fracción del gas interestelar en las galaxias espirales como la nuestra
se encuentra en forma de nubes moleculares gigantes (GMCs), con masas de 104 −
106 M⊙. En la Figura 8.1 se presenta uno de los mapas más completos de la emisión
molecular de la Galaxia (COJ = 1− 0 en 115GHz, Dame et al., 2001) en la que se
indican los grandes complejos de gas molecular. Para distancias mayores que el radio
solar (D⊙ ≃ 8.5 kpc) las nubes de gas interestelar contienen una fracción importante
de HI, mientras que dentro de este radio las nubes se componen principalmente de
H2. Se observa una gran concentración de complejos de nubes moleculares y regiones
HII en el anillo molecular a la distancia galactocéntrica DGC ≃ 4 kpc. En la región
definida por DGC ≤ 3 kpc se observa una carencia de material molecular y regiones
HII, cuyo número se incrementa de nuevo en la región de unos pocos cientos de
parsecs alrededor del centro Galáctico (ver Combes, 1991; Wilson & Rood, 1994,
para una revisión de la estructura, contenido molecular y abundancias interestelares
en la Galaxia).

La situación dentro de la Galaxia de los complejos de nubes moleculares provoca
que estén sometidas a diferentes condiciones fisico-qúımicas que afectan tanto a su
composición y formación como a su evolución. La evolución qúımica en el disco
Galáctico y en la región del centro de la Galaxia son diferentes por lo que las
abundancias y razones isotópicas observadas en ambos medios son diferentes (Wilson
& Rood, 1994). Parece claro que el medio interestelar en la parte más 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 formación estelar con la cantidad de material denso y fŕıo 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 emisión de CO en la Galaxia donde se indican los
principales complejos moleculares.
Inferior: Esquema del diagrama latitud-velocidad de la emisión de CO integrada so-
bre una banda de ∼ 4◦ centrada en el plano Galáctico. Las principales formaciones
observadas se indican en la figura.
Figuras extraidas de (Dame et al., 2001).

de nubes moleculares, afectadas por procesos f́ısico y qúımicos determinados, cuyo
estado de evolución las convierten en prototipos de qúımica ideales como ejemplos
de comparación con fuentes extragalácticas debido a su proximidad.

∗ ∗ ∗

Hemos seleccionado cinco fuentes Galácticas, a saber, SgrB2(N), SgrB2(OH),
TMC-1, L134N, y la barra de Orión, consideradas prototipos de diferentes tipos de
qúımica 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 Sección 8.2. La Sección 8.3 muestra una comparativa de
las abundancias fraccionales de NGC253 y las fuentes Galácticas seleccionadas. Un
resumen de las principales conclusiones acerca de los mecanismos de calentamiento
en NGC253 derivados a partir de esta comparación se presentan en la Sección 8.4.

8.2. Fuentes de comparación galáctica

En esta sección se describen brevemente las principales caracteŕısticas que di-
ferencian a cada una de las fuentes de comparación seleccionadas. Se asume, en
principio, que estas fuentes son una muestra representativa de los procesos fisico-
qúımicos que se esperan dominantes en la qúımica y el calentamiento del material
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molecular de la región nuclear de las galaxias. Junto a la descripción, se indica en
cada caso el tipo de qúımica de la que es prototipo cada uno de los objetos seleccio-
nados.

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

SgrB2(N) es considerado como el prototipo de qúımica de núcleos moleculares
calientes asociados a formación de estrellas masivas. Se han identificado un gran
número de especies moleculares en esta fuente, que constituye uno de los emisores
moleculares más brillantes conocidos en la Galaxia (Friedel et al., 2004, y referencias
en este).

SgrB2(OH), es una posición en la envoltura molecular de SgrB2 que rodea una
de las regiones de formación estelar masiva más activas de la Galaxia. Esta nube
se toma como prototipo de Complejo de nubes moleculares del Centro Galáctico
(Mart́ın-Pintado et al., 1997).

En la Sección 10.3 se encuentra una descripción más detallada del complejo
molecular de SgrB2.

8.2.2. La Barra de Orión

La Barra de Orión constituye un ejemplo evidente de región de fotodisociación
(PDRs). La emisión molecular en las PDRs se origina en las capas superficiales de
las nubes moleculares interestelares. Las enormes cantidades de radiación de fotones
en el ultravioleta lejano procedente de las estrellas OB jóvenes crea una región HII
en su vecindad inmediata. Más allá del ĺımite de esta región HII, determinado por
la longitud de penetración de los fotones con enerǵıas superiores al ĺımite Lyman de
13.6 eV, se crea una PDR en la transición hasta la nube parental (Hogerheijde et
al., 1995). Una gran fracción del material molecular en la V́ıa Láctea y en galaxias
externas se espera que esté afectado por PDRs (Hollenbach & Tielens, 1997).

La Barra de Orión se sitúa aproximadamente 2′ al sureste de las estrellas del
Trapecio y forma parte de la gran Nube Molecular de Orión (OMC o Orión-A), a
una distancia de ∼ 450 pc. Esta nube es el emplazamiento de una de las regiones de
formación estela masiva más importantes y estudiada de la Galaxia. Las más jóvenes
de estas estrellas forman la asociación OB del Trapecio (θ1 Ori), y constituyen la
fuente de ionización de la región HII de la Nebulosa de Orión (Hogerheijde et al.,
1995). La Barra de Orión forma el fino borde de la emisión de continuo a 6 cm que
traza la mayor parte de la región HII (Johnston et.al, 1983). Fuera de la región
delimitada por el frente de ionización, se observan capas dominadas por la emisión
atómica y molecular (ver Jansen et al., 1995, , y referencias en su interior).
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8.2.3. TMC-1 y L134N

Las nubes quiescentes fŕıas (nubes oscuras), representadas en esta comparación
por TMC-1 y L134N, constituyen los sitios de formación de estrellas de baja masa.
Su qúımica esta dominada por las reacciones ión-molécula en fase gaseosa.

TMC-1 presenta una estructura en forma de cresta alargada en la dirección
noroeste-sureste. La estructura y composición qúımica 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
qúımica de nubes oscuras en condiciones quiescentes. Presenta una qúımica rica en
carbono con gradientes en la abundancia de algunas moléculas cruzando la parte
más densa de la cresta que se extiende en una región de 0.2 pc × 0.6 pc. El aspecto
más prominente de la qúımica de TMC-1 es la gran abundancia de varias moléculas
con cadenas de carbono (Kalenskii et al., 2004), tales como CH3CCH, cianopoliinos
(HC2n+1N) y radicales (CnH).

L134N (o L183) es una nube oscura situada idealmente para estudios detallados
debido a su alta latitud galáctica (b = +37◦) y su proximidad (110 pc Franco,
1989). Este objeto ha sido objeto de referencia para los modelos de astroqúımica
por ser considerada una nube quiescente. A diferencia de TMC-1, L134N presenta
una qúımica rica en ox́ıgeno donde se observa la presencia de especies como SO,
SO2 y CH3OH. Los estudios detallados de esta fuente (Ward-Thompson et al., 2000;
Pagani et al., 2003, 2004, 2005) revelan la existencia de dos núcleos pre-estelares de
masa solar en diferentes estados de evolución, estando el núcleo central en un estado
evolutivo mayor que el núcleo 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 NGC253 comparadas con las de las fuentes Galácticas seleccio-
nadas. Con el objetivo de conseguir la mayor consistencia posible en la razón 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 múltiples ĺıneas para cada fuente.

De igual forma que se ha hecho en la comparación extragaláctica (Caṕıtulo 7), la
Figura 8.2 muestra una representación gráfica directa de los datos en la Tabla 8.1,
donde las especies moleculares se ordenan en orden creciente de abundancias medidas
en NGC253. La Figura 8.3 representa las abundancias de cada una de las moléculas
normalizadas a las abundancias medidas en NGC253 en escala logaŕıtmica.

A continuación se describe en detalle la comparación de las composiciones qúımi-
cas de cada una de las fuentes de comparación seleccionadas en relación a las obser-
vadas en NGC253.

SgrB2(N) presenta evidentes diferencias en su composición qúımica cuando se
compara con las abundancias moleculares observadas en NGC253. El grupo de
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Tabla 8.1: Comparación de abundancias moleculares fraccionales en
NGC253 y otras fuentes Galácticas

Molécula NGC Sgr Sgr TMC-1 L134N Barra de
253 B2(N) B2(OH) Orión

HN13C −10.0 −11.0 ... ... ... ...
H13CO+ −10.4 −11.4 ... ... ... −10.3
SiO −9.9 −10.7 ... < −11.6 < −11.4 −10.3
NH2CN −9.7 −10.1 −10.0 ... ... ...
C2S −9.7 ... −9.6 −8.1 −9.2 ...
CH3CN −9.5 −6.7 −9.4 −9.0 < −9.0 < −10.3
c-C3H −9.5 −10.5 < −10.9 −9.3 ... ...
HOCO+ −9.4 −10.5 −9.7 ... ... ...
C34S −9.4 −10.2 ... ... ... −9.0
c-C3H2 −9.3 −10.5 −9.8 −8.0 −8.7 −9.7
HC3N −9.2 −7.5 −9.0 −8.2 −9.7 ...
NS −9.2 −7.0 ... −9.1 −9.5 ...
H2CS −9.2 −6.8 −8.7 −8.5 −9.2 ...
SO2 −9.1 −6.6 −8.7 < −9.0 −8.4 −9.9
CH2NH −9.1 −7.0 −9.2 ... ... ...
H2S −9.1 −9.9 ... < −9.3 −9.1 −8.2
HNC −9.0 ... ... −7.7 −8.2 −9.0
SO −8.9 −6.9 −8.7 −8.3 −7.7 −8.0
HCO+ −8.8 ... ... −8.1 −8.1 −8.5
HNCO −8.8 −9.2 −8.4 −9.7 ... < −10.8
H2CO −8.6 −9.3 −8.6 −7.7 −7.7 −8.2
OCS −8.4 −8.6 −8.3 −8.7 −8.7 ...
HCN −8.3 ... ... −7.7 −8.4 −8.3
CS −8.2 ... ... −8.0 −9.0 −7.6
CH3CCH −8.2 −8.4 −8.8 −8.2 < −8.9 ...
CH3OH −7.9 −5.8 −7.3 −8.7 −8.5 −9.0
C2H −7.7 −9.7 ... −7.1 < −7.3 −8.7
NO −7.2 −6.0 ... < −7.5 −7.2 −8.6

Referencias.-
NGC253: Este trabajo;
SgrB2(N): Nummelin et al. (2000) y Minh et al. (1991)[H2S]. N(H2) =
3.0 1024 cm−2 de Nummelin et al. (2000);
SgrB2(OH): Cummins et al. (1986) y Turner (1991). N(H2) = 5 1023 cm−2 (ver
texto para más detalles sobre esta estimación);
TMC-1 y L134N: Ohishi et al. (1992), McGonagle et al. (1994)[NS], Ziurys et
al. (1989)[SiO]. N(H2) = 1.0 1022 cm−2 de Ohishi et al. (1992);
Barra de Orión: Jansen et al. (1995), Fuente et al. (2003)[C3H2], Schilke et al.
(2001b)[SiO]; N(H2) = 6.5 1022 cm−2 de Jansen et al. (1995).
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moléculas formado por CH3CN, HC3N, NS, H2CS, SO2, CH2NH, SO, CH3OH y
NO, presenta abundancias relativas con respecto a las demás especies de ∼ 2 − 3
órdenes de magnitud mayores que las que se observan en NGC253. Practicamente
todo el resto de especies observadas en SgrB2(N) muestran abundancias meno-
res que en NGC253, sin embargo, sus abundancias relativas son similares a las de
NGC253 en menos de un factor 10. Moléculas tales como HOCO+ y C2H presentan
abundancias significativamente bajas en el núcleo caliente de SgrB2(N). Además,
las temperaturas rotacionales derivadas de las moléculas observadas en NGC253 son
considerablemente menores que las temperaturas t́ıpicamente de > 70K observadas
en los núcleos calientes. Incluso si los núcleos calientes asociados a protoestrellas
masivas están presentes en el medio interestelar nuclear de NGC253, claramente no
dominaŕıan la emisión molecular que observamos en el espectro de 2mm de NGC253.
Aunque el tamaño angular del complejo de nubes moleculares de SgrB2 se extiende
∼ 18′ (Scoville et al., 1975), la emisión de algunas de las moléculas complejas más
grandes, a saber, CH2CHCN, HCOOCH3 y CH3CH2CN, aparecen concentradas en
la dirección de SgrB2(N) en una región de ∼ 5′′ (Miao et al., 1995), correspondientes
a 0.2 pc a la distancia de 8.5 kpc del Centro Galáctico (Kerr, F.J. & Lynden-Bell, D.,
1986). Si tomamos éste como el tamaño t́ıpico de un núcleo caliente y lo situamos
a la distancia de NGC253, el diámetro angular observado seŕıa de tan solo < 0.02′′.
A causa del efecto de dilución de la fuente en el haz del telescopio, la detección
de un único núcleo caliente del tamaño de SgrB2(N) a la distancia de NGC253
esta fuera del alcance del telescopio de 30m y en general de cualquier telescopio de
antena única. Seŕıa necesario un gran número de tales fuentes para poder observar
las huellas de la compleja qúımica de los núcleos calientes asociados a protoestrellas
masivas.

La no detección de moléculas tales como CH3CN y HNCO en la Barra de Orión
indica claramente una baja abundancia relativa de estas especies respecto de las
demás moléculas observadas, lo cual no está de acuerdo con las abundancias obser-
vadas en NGC253. De igual forma, las abundancias relativas de SiO, SO2, CH3OH,
C2H y NO aparecen ∼ 1 − 2 órdenes de magnitud mas bajas en la barra de Orión
que en NGC253. Se observa una alta abundancia de los radicales hidrocarburos,
tales como C2H y C3H2, 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
C2H y C3H2, utilizados comúnmente como trazadores de regiones de fotodisociación,
muestran abundancias relativamente bajas en la PDR de Orion cuando se compara
no solo con NGC253 sino con el resto de fuentes de comparación exceptuando el
núcleo caliente de SgrB2(N). Las observaciones de la Barra de Orión se han tomado
de la posición de máxima densidad de columna de H2 dentro de la Barra (Jansen et
al., 1995; Fuente et al., 1996), que no es la misma que la posición donde se observa
la máxima abundancia de C3H2 (Fuente et al., 2003). Se observa que la contribu-
ción a la densidad de columna total de la posición del máximo de emisión de C3H2

es menor que la del máximo de emisión molecular. Por lo tanto, se espera que la
abundancia molecular del máximo de emisión molecular (i.e. máxima densidad de
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columna de C3H2) domine la emisión de PDRs en galaxias externas. De cualquier
forma, incluso tomando la posición de máxima abundancia de C3H2 (hasta un orden
de magnitud mayor, Fuente et al., 2003), la abundancia relativa se acercaŕıa a la
encontrada en NGC253. Como resultado de esta comparación, parece claro que la
qúımica del medio nuclear de NGC253 no esta dominado por la fotodisociación.

En nuestra comparación, los complejos de nubes oscuras TMC-1 y L134N tienen
en común 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. SO2, H2S, HNCO y NO presentan bajas abundancias en TMC-1 mientras
que C2S y C3H2 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 patrón de abundancias definido por estas
dos nubes oscuras, claramente no sigue el encontrado en NGC253. Adicionalmente,
incluso las temperaturas rotacionales derivadas en este trabajo, que en general son
un limite inferior a la Tkin, son mayores que las temperaturas cinéticas t́ıpicas (Tkin ∼
10K) medidas en estos objetos.

La densidad de columna de H2 de SGRB2(OH) se ha estimado aproximadamente
como N(H2) = 5 1023 cm−2 a partir de la dependencia de la densidad de columna
como función de la resolución angular derivada para SgrB2 (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 Galáctico parece reproducir el patrón
de abundancias en NGC253 dentro de un factor ∼ 5. La única especie claramente
deficiente en SgrB2(OH) en comparación con NGC253 es c-C3H, pero esta molécula
solo se detecta de forma tentativa en NGC253. Aśı, la razón entre las abundancias
de cualquier especie en SgrB2(OH) es igual a la encontrada en NGC253 en menos
de un orden de magnitud de error.

De forma similar a la comparación estad́ıstica presentada en el Caṕıtulo 7 para
las galaxias seleccionadas, la Tabla 8.2 muestra el resultado de la comparación de
las abundancias en NGC253 y las medidas en las fuentes Galácticas seleccionadas.
El cálculo de este parámetro estad́ıstico ha tenido en cuenta todas las abundancias
disponibles mostradas en la Tabla 8.1 siguiendo el mismo criterio aplicado en el
Caṕıtulo 7. Además, debido a la incertidumbre en su detección en NGC253, la
molécula de c-C3H no se ha incluido en esta comparación. La ráız cuadrática media
de la diferencia logaŕıtmica apunta a la envoltura del complejo de SgrB2 como la
fuente cuya complejidad qúımica está más próxima a la de NGC253. Si bien, las
abundancias observadas en la nube oscura L134N parecen muy próximas a las de
NGC253 (ver columna 3 en la Tabla 8.2), cuando se incluyen las moléculas para las
que solo disponemos de ĺımites, la diferencias se ve significantemente incrementada,
alcanzando diferencias semejantes a las derivadas para TMC-1 o la Barra de Orión.

El acuerdo entre las abundancias relativas de prácticamente todas las moléculas
medidas en NGC253 y la nube de SgrB2 constituye una notable y clara indicación
de que el calentamiento y la qúımica de la mayor parte del medio interestelar de la
región nuclear de NGC253 está dominado por los mismos procesos que afectan a
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Tabla 8.2: Comparación estad́ıstica de las fuentes Galácticas se-
leccionadas respecto de NGC253.

Sin ĺımites Con ĺımites
Fuente ∆X rms(∆X) num. ∆X rms(∆X) num.
SgrB2(N) 0.40 1.50 22 0.40 1.50 22
SgrB2(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 Orión -0.07 0.71 14 -0.28 0.85 17
a Estad́ıstica calculada sin y con los ĺımites superiores calculados
para las fuentes de comparación. Ver el texto en el Caṕıtulo 7 para
más detalles.

las nubes en el Centro Galáctico.

La envoltura molecular alrededor de la región de formación estelar de SgrB2
está formada por material relativamente denso y templado (nH2 = 2 105cm−3 y
Tkin = 40 − 60 K, de Vicente et al., 1997). Las altas abundancias de NH3, SiO y
C2H5OH que se observan en la fase gaseosa de las nubes moleculares del Centro
Galáctico se cree que es el resultado de la qúımica que tiene lugar en los mantos
de granos de polvo y su posterior eyección hacia la fase gaseosa por rotura de los
granos debido a frentes de choque de baja velocidad (Flower et al., 1995; Mart́ın-
Pintado et al., 1997, 2001). En el Centro Galáctico, el origen de estos choques no
está claro. Se ha propuesto que estos choques pod́ıan 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 interacción de las burbujas en expansión 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; Mart́ın-Pintado et al., 1999) asociadas con un
brote de formación estelar que tuvo lugar hace 107 años (Rodŕıguez-Fernández et
al., 2004; Rodŕıguez-Fernández & Mart́ın-Pintado, 2005).

8.4. Resumen y Conclusiones

La comparación de la composición qúımica de nubes moleculares prototipo den-
tro de la V́ıa Láctea a través de sus patrones de abundancias respectivos nos permite
establecer los mecanismos de calentamiento de fuentes de emisión molecular extra-
galáctica. En este Caṕıtulo se han estudiado las abundancias relativas del núcleo con
brotes de formación estelar en NGC253 por comparación con fuentes Galácticas.

Esta comparación se fundamenta en las 28 moléculas y substituciones isotópi-
cas derivadas del análisis del barrido espectral de la banda de 2mm en NGC253
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presentado en los Caṕıtulos 2 y 3.
Los prototipos seleccionados de qúımica de núcleos calientes, regiones de foto-

disociación y nubes oscuras presentan unos patrones de abundancias que difieren
apreciablemente del observado en NGC253. Por el contrario, la qúımica observada
en el complejo de nubes moleculares de SgrB2 en el centro de la Galaxia, represen-
tados por las observaciones de la fuente SgrB2(OH), se ajusta significativamente
a la composición de la región nuclear de NGC253. Esta semejanza sugiere un ori-
gen semejante para estas abundancias observadas, lo cual implica un mecanismo de
calentamiento dominante común para el gas molecular de ambas fuentes. Aśı, los
choques de baja velocidad a gran escala en los pocos cientos de parsecs centrales
de NGC253 se apuntan como el mecanismo responsable del calentamiento y de la
qúımica que dominan la emisión molecular en la región 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 formación estelar en
el brote nuclear de NGC253.
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Caṕıtulo 9

Detección de metanol en M82

9.1. Introducción

La emisión de la molécula de metanol (CH3OH) se observa en un amplio abanico
de condiciones f́ısicas en el medio interestelar tanto Galáctico como extragaláctico
(Menten et al., 1988; Henkel et al., 1987; Hüttemeister et al., 1997) y también en
cometas (Bockelée-Morvan et al. , 1991). Las abundancias relativas a H2 que se
observan en fase gaseosa oscilan desde unos poco ∼ 10−9 en nubes oscuras (Ohishi
et al., 1992) y regiones de fotodisociación (Jansen et al., 1995) hasta alcanzar ∼ 10−6

en los núcleos moleculares calientes (Sutton et al., 1995; Nummelin et al., 2000) y
en las nubes moleculares del Centro Galáctico (Requena-Torres et al., 2006). La
molécula de CH3OH es, despues de la de H2O, el constituyente más abundante de
los hielos interestelares (Allamandola et al., 1992). Se observan abundancias altas
de metanol relativo a H2O en estado sólido 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 sólido son entre 1 y 4 órdenes de magnitud mayores
que las medidas en fase gaseosa (Ehrenfreund & Charnley, 2000; Schöier et al., 2002).
Este hecho, junto con las dificultades que encuentran los modelos de qúımica en fase
gaseosa para producir abundancias fraccionales mayores que unos pocos 10−9 (Lee
et al., 1996), apoya la idea de que las grandes abundancias medidas de metanol son
debidas a su inyección en la fase gaseosa v́ıa evaporación y/o destrucción de los
mantos de hielo (Millar et al., 1991; Charnley et al., 1995).

La emisión de metanol se ha detectado en varias galaxias, pero nunca en M82
(Henkel et al., 1987; Hüttemeister et al., 1997). Debido al hecho de la molécula de
metanol se fotodisocia fácilmente ante una radiación UV, tal y como se observa
en las PDRs galácticas (Hartquist et al., 1995) y de acuerdo con lo expuesto en el
Caṕıtulo 8, se esperaŕıan bajas abundancias en M82.

∗ ∗ ∗

En este Caṕıtulo se presenta la primera detección de CH3OH en la región nuclear
de M82 (Mart́ın et al., 2006b). Las abundancias fraccionales observadas de metanol,
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detectado en tres posiciones (Sección 9.2), es mayor de lo que se esperaŕıa si la
composición molecular en el núcleo de M82 estuviese exclusivamente dominada por
la qúımica de regiones de disociación. Este hecho indica la presencia de una fracción
significativa de gas denso protegido de la radiación UV en M82. En la Sección 9.3 se
discute el posible origen de la emisión de metanol en esta galaxia y en la Sección 9.4.
La Sección 9.5 presenta las principales implicaciones de la detección de metanol en
M82.

9.2. Observaciones y resultados

Las observaciones se llevaron a cabo en Julio (3mm) y Diciembre (2mm y 1mm)
de 2004 con el telescopio de 30m de IRAM. Se observaron tres ĺıneas de metanol
a 96.7, 157.2 y 241.7GHz. El tamaño del haz telescopio a estas frecuencias es de
25′′, 16′′ y 10′′ respectivamente. Los tamaños del haz a 3, 2 y 1mm, se representan en
las posiciones observadas superpuesto al mapa de alta resolución de HCO (Garćıa-
Burillo et al., 2002) en la Figura 9.1. Las observaciones se realizaron en modo wobbler
switched simétrico, con una distancia a la posición de referencia de 4′ en azimut y
una frecuencia de 0.5Hz. Se utilizaron el banco de filtros 512×1MHz para la ĺınea de
3mm y los bancos de filtros 256×4MHz para las ĺıneas de 2 y 1mm. Los espectros se
calibraron utilizando un sistema de dos cargas. Las temperaturas de sistema fueron
de Tsys =∼ 200 (3mm), 370 (2mm) y 630K (1mm) en escala TMB.

La posición nominal de observación es αJ2000 = 09h55m51.9s, δJ2000 = 69o40′47.1′′,
que corresponde aproximadamente al pico de emisión a 2.2µm (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 precisión en el apuntado de ∼ 3′′.

Se observaron la posición central y dos posiciones adicionales. Estas posicio-
nes que denominamos Noreste (NE a +13′′, +7.5′′) y Suroeste (SO a −13′′,−7.5′′)
corresponden aproximadamente a los máximos de emisión de HCO observados en los
mapas interferométricos de Garćıa-Burillo et al. (2002). La Figura 9.1 muestra me-
diante cruces, las posiciones hacia las cuales se realizó la observación. En la posición
central únicamente se ha observó el grupo de ĺıneas a 3mm.

La Figura 9.2 muestra los perfiles de las ĺıneas observadas de CH3OH y la Ta-
bla 9.1 recoge los parámetros derivados de los ajustes Gaussianos a las ĺıneas obser-
vadas en cada una de las tres posiciones. En la posición central, la emisión presenta
el máximo a 290 km s−1, lo cual sugiere que la mayor parte de esta emisión, recogida
por el haz de 25′′, está dominada por la emisión del complejo NE. Hacia las otras
dos posiciones se observa que la anchura de ĺınea de las transiciones a 3mm son más
anchas que las ĺıneas a 2 y 1mm. Esta diferencia se explica probablemente por el
mayor tamaño del haz del telescopio a 3mm que esta detectando una componente
de emisión más extendida. La baja velocidad radial de la transición a 3mm en la
dirección de la posición NE es un artefacto producido por un ajuste Gaussiano a
un perfil no Gaussiano. De hecho, la emisión muestra el máximo a velocidades más
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Figura 9.1: Mapa de intensidades integradas de HCO(F = 2 − 1) en la región
central de M82 extraido de Garćıa-Burillo et al. (2002). La elipse en gris en la
esquina inferior izquierda muestra el tamaño del haz sintetizado. La ĺınea recta
discontinua muestra el eje mayor de la galaxia (P.A.=70◦). Las posiciones se refieren
al centro dinámico de la galaxia, marcado con un cuadrado relleno. Los cuadrados
con ĺınea discontinua muestra los lóbulos NE y SO de la emisión molecular. Tres
cruces muestran las posiciones en que se ha observado la molécula de metanol, y
los ćırculos muestran el tamaño del haz del telescopio de 30m de IRAM para las
transiciones de metanol a 3mm (ĺınea discontinua), 2mm (ĺınea punteada) y 1mm
(ĺınea continua).

altas que las derivadas en el ajuste. Por otro lado, las velocidades sistemáticamente
más altas que se observan en las transiciones a 1mm se deben principalmente a la
superposición de diferentes transiciones de metanol en la ĺınea observada de forma
que la frecuencia de la transición que se espera mas intensa, que se toma para el
ajuste, no es exactamente el centro de la emisión observada.

Con el objetivo de estimar el tamaño de la región de emisión molecular, hemos
seguido el procedimiento utilizado por Mauersberger et al. (2003). Mediante el sua-
vizado de los mapas interferométricos de C18O J = 1 − 0 de Weiß et al. (2001a),
Mauersberger et al. (2003) corrigen datos previos de antena única de CS (Mauers-
berger & Henkel, 1989a) a una resolución de 32′′. A partir del factor de conversión
que se deriva para las ĺıneas de CS J = 3 − 2, C34S J = 2 − 1 y J = 3 − 2, tal y
como se explica en la Sección 3.2, podemos estimar un tamaño de fuente equivalente
para el complejo SO de θs ∼ 12′′. A lo largo de este Caṕıtulo, se utilizará un tamaño
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Figura 9.2: Ĺıneas de CH3OH observadas hacia tres posiciones en la región nuclear
de M82. Los espectros, en escala TMB, han sido remuestreados a una resolución
en velocidades de 20 km s−1. Los ajustes Gaussianos derivados de estos perfiles se
muestran superpuestos sobre los espectros.
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Tabla 9.1: Parámetros derivados de los ajustes Gaussianos a los perfiles
de metanol observados.

CH3OH Frecuencia
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB rmsa

(MHz) mKkms−1 kms−1 kms−1 mK mK
Complejo NE (+13′′, +7.5′′)

2k − 1k 96741.420 1070 (170) 285 (11) 128 (19) 7.8 2.5
J0 − J−1 157270.700 850 ( 70) 313 ( 4) 82 ( 8) 9.6 1.2
5k − 4k 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′′)

2k − 1k 96741.420 580 (190) 290 (20) 100 (44) 5.5 2.6
Complejo SO (−13′′,−7.5′′)

2k − 1k 96741.420 1120 (180) 116 ( 8) 117 (24) 9.0 2.5
J0 − J−1 157270.700 670 (110) 113 ( 6) 75 (13) 8.4 2.0
5k − 4k 241791.437 550 (120) 149 ( 8) 72 (19) 7.2 2.6

a nivel de ruido de los datos para una resolución en velocidades de
20 km s−1.

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 tamaño está de acuerdo con la extensión de los complejos
moleculares que se observan en los mapas de alta resolución de HCO (Garćıa-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 dilución en el haz. Se
ha ajustado la emisión de metanol en ambas posiciones observadas asumiendo la
presencia de dos componentes de temperatura. En el primero de los ajustes sólo
se han utilizado las transiciones a 3 y 2mm representadas en los diagramas por
cuadrados y ćırculos, respectivamente . Estas transiciones parecen trazar una com-
ponente de gas de baja excitación con temperaturas Trot = 4 − 5K y densidades de
columna N [CH3OH] = 3 1014cm−2, semejantes en ambos complejos. En la posición
central, en la que sólo disponemos de las transiciones a 3mm, hemos asumido una
Trot ∼ 4.5K, puesto que no se han observado transiciones suficientes para aplicar
el método de diagramas de rotación. Derivamos una densidad de columna un fac-
tor 2 menor que en las otras posiciones. Por otro lado, la segunda componente de
temperatura está tradaza en el diagrama por las transiciones de 2 y 1mm, repre-
sentadas estas últimas por triángulos. Derivamos en este caso unas temperaturas de
rotación mucho mayores de 15 y 21K 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 hidrógeno molecular (N(H2)) hemos
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Figura 9.3: Diagramas rotacionales para los complejos moleculares NE y SO.
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utilizado la transición J = 2 − 1 de 13CO observada por Mao et al. (2000) en la
posición central y en dos posiciones localizadas en (10′′,10′′) y (-10′′,-10′′). Estas
posiciones están tan solo a ∼ 4′′ de las posiciones observadas en este trabajo, lo cual
significa que están a una distancia menor que la mitad del tamaño de nuestro haz
a 1mm. Se ha utilizado el factor de conversión N(H2) = 3.3 1020cm−2I(13CO2−1)
(Mauersberger et al., 2003).

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

9.3. El origen de la emisión de metanol en M 82:

Fotodisociación en nubes moleculares con

estructura núcleo-halo

La abundancia fraccional de metanol derivada teniendo en cuenta las dos compo-
nentes (de alta y baja excitación) es de ∼ 4× 10−9, semejante en las dos posiciones
observadas (ver Tabla 9.2). Este abundancia es aproximadamente un factor 5 − 10
mayor que el valor de 0.5−1×10−9 que se encuentra en las regiones de fotodisocia-
ción en la Galaxia tales como la Barra de Orión (Jansen et al., 1995; Johnstone et.al,
2003). Esto sugiere la existencia de procesos adicionales además de la fotodisociación
responsables de las altas abundancias de metanol en M82.

Incluso las predicciones más favorables de los modelos de qúımica en fase gaseosa
no son capaces de reproducir abundancias de metanol por encima de unos pocos 10−9

(Lee et al., 1996). Únicamente los modelos en los que se tiene en cuenta la inyección

Tabla 9.2: Densidades de columna promediada en la fuente, temperaturas
rotacionales y abundancias fraccionales de metanol derivadas en M82.

Posición I(13COJ=2−1)
a N(H2)

b N [CH3OH]b Trot [CH3OH]/[H2] n(H2)
c

(′′,′′) (Kkms−1) 1022cm−2 1013cm−2 (K) (10−9) (cm−3)

(+13,+7.5) 58.9 8.5
{ 27 5.0 ± 0.1 3.2 5.3 − 5.4 104

7.5 21 ± 1 0.9 5.7 − 1.6 106

(0,0) 59.8 8.6 15 4.5 1.7

(-13,-7.5) 69.0 9.9
{

29 4.3 ± 0.1 2.9 4.1 − 4.2 104

5.9 15 ± 1 0.6 2.2 − 1.1 106

a De Mao et al. (2000) para un tamaño de haz de 22′′.
b Densidad de columna promediada en la fuente asumiendo una extensión de la
emisión de 12′′.
c Asumiendo una Tkin = 30 − 100K. Los coeficientes colisionales se extrajeron de
(Pottage et al., 2004).

153
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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 evaporación
puramente térmica de los hielos en el medio nuclear de M82 es improbable debido a
la baja temperatura del polvo medida (Td ∼ 50K, Negishi et al., 2001), que está por
debajo de la temperatura cŕıtica sobre la cual la evaporación de los mantos helados
se hace importante (Tcrit > 100K, Isobe, 1970). Semejante a lo que ocurre en el brote
de formación estelar en NGC253 y en las nubes del centro Galáctico, los choques de
baja velocidad en los complejos de nubes moleculares parecen ser los responsables
más probables de la inyección de alcoholes en la fase gaseosa (Mart́ın-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 fácilmente fotodisociado como
el metanol (ver Fuente et al. (1990); Batrla & Wilson (2003) y Tabla 9.3), es mucho
menor en M82 que en otras galaxias como NGC253 o Maffei 2. La Tabla 9.4 presen-
ta una comparación de las densidades de columna de CH3OH y NH3 en el lóbulo SO

Tabla 9.3: Enerǵıas de disociación y parámetros de las reac-
ciones de fotodisociación de CH3OH y NH3

CH3OH

Enlace Edis (eV) a

C-O 4.0
C-H 4.4
O-H 4.7
Reacción c α γ
CH3OH + γ → OH + CH3 6.0 × 10−10 1.8
CH3OH + γ → H2CO + H2 6.0 × 10−10 1.8
CH3OH + γ → H3CO+ + H + e− 1.3 × 10−10 2.6
CH3OH + γ → CH3OH+ + e− 1.3 × 10−10 2.6

NH3

Enlace Edis (eV) b

N-H 4.35
Reacción c α γ
NH3 + γ → NH + H2 3.3 × 10−10 1.8
NH3 + γ → NH2 + H 1.1 × 10−9 1.8
NH3 + γ → NH+

3 + e− 1.8 × 10−10 2.7

a Bauschlicher et al. (1992).
b Compton et al. (1969).
c Reacciones extraidas de la base de datos para astroqúımica
de UMIST (Le Teuff et al., 2000).
El ritmo de fotodisociación viene expresado como:
k(T) = α × exp(−γAv)[s

−1].
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de M82 con las observadas en las galaxias con brote de formación estelar NGC253
y Maffei 2. Mientras que la razón [CH3OH]/[NH3] total es semejante en NGC253
y Maffei 2, la razón de abundancias total en M82 es un factor 5 mayor que en las
otras galaxias. Cabe destacar que si se considera que la emisión de amoniaco tiene su
origen en la misma región que la componente de alta densidad de metanol, entonces
la razón de abundancias [CH3OH]/[NH3] es semejante a la medida en NGC253 y
Maffei 2. Esta aproximación es lo que en la Tabla 9.4 se denota como Núcleo.

El escenario resultante de las observaciones de metanol en M82 indica la pre-
sencia de un estructura núcleo-halo en las nubes moleculares en la región nuclear de
M82 con un contraste de densidad relativamente grande. De esta forma, los núcleos
de alta densidad en estas nubes permanece protegido de la radiación UV de for-
ma que las abundancias de NH3 y CH3OH no se ven afectadas por esta radiación,
reflejando la razón de abundancias t́ıpica que encontramos en otras galaxias con
brote de formación estelar. Por el contrario, la radiación UV incidente penetra más
profundamente en el halo, calentando y fotodisociando ambas moléculas. Aśı pues,
uno encuentra una gran razón entre las abundancias de metanol y amoniaco como
resultado de una qúımica de alta temperatura y de la ligeramente diferente sección
eficaz de fotodisociación entre ambas moléculas (Le Teuff et al., 2000). El estudio
de Viti et al. (2002) sigue la evolución qúımica completa de un núcleo en colapso
afectado por choques de baja velocidad y radiación 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 radiación UV. A pesar de que las condiciones en
el núcleo en colapso son diferentes que en las nubes moleculares en el núcleo de
M82, el modelo nos da una idea de la evolución de las abundancias de las moléculas
de metanol y amoniaco desde los núcleos protegidos de la radiación UV, domina-

Tabla 9.4: Razón Metanol/Amoniaco en galaxias con brote de
formación estelar.

M82 a NGC253 b Maffei 2
Total Halo c Núcleo c

N[CH3OH] 34.9 29 5.9 83 33
N[NH3]

d 36 ≪ 36 . 36 440 140
[CH3OH]/[NH3] 0.97 ≫ 0.81 & 0.16 0.19 0.24

Densidades de columna en unidades de 1013cm−2

a Datos en el lóbulo SO.
b Incluyendo ambos lóbulos.
c Asumiendo que la mayor parte de la emisión de NH3 procede de
la componente de alta densidad.
d Datos de Weiß et al. (2001b); Mauersberger et al. (2003)

155



9.3. METANOL A GRAN ESCALA CAPÍTULO 9. METANOL EN M82

dos por la eyección de los granos, hasta el halo de baja densidad dominado por
la qúımica de fotodisociación. Tal y como muestran los resultados de su modelo
de alta temperatura (ver Figura 4 de Viti et al., 2002), en el núcleo de las nubes,
tras la eyección de las moléculas desde los granos, la abundancia de amoniaco es
mayor que la de metanol en más de un orden de magnitud, semejante a lo que se
observa en NGC253 y en el “núcleo”de las nubes en M82. En cambio, a medida
que la radiación UV afecta al gas, la razón [CH3OH]/[NH3] se incrementa hasta el
punto de que, tras alrededor de cien años, la abundancia de metanol es un orden
de magnitud mayor que la de amoniaco. La tendencia predicha por el modelo para
la razón de abundancias es consistente con la idea de que las nubes moleculares
en M82 tienen un núcleo de alta densidad con relativamente grandes envolturas de
baja densidad cuya qúımica está dominada por la radiación disociante. De hecho,
Mao et al. (2000) sugieren que la mayor parte de la emisión de CO de la región
nuclear de M82 procede de un medio inter-nebular fragmentado de baja densidad
iluminado por radiación UV, probablemente asociado con la componente de baja
excitación observada en metanol.

9.4. La distribución a gran escala de metanol en

la región nuclear de M 82

Los mapas de alta resolución de en diferentes ĺıneas moleculares en IC342 (Meier
& Turner, 2005) muestra una clara diferencia en la localización entre las regiones de
fotodisociación, en la región nuclear más 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 M82 parece completamente diferente. La emi-
sión de metanol parece seguir la estructura en doble lóbulo observada en todas las
moléculas, que ha sido interpretado como un anillo molecular nuclear (Weliachew
et al., 1984; Nakai et al., 1987) con una depresión en la región central. La obser-
vación de moléculas consideradas como trazadoras de PDR muestra una emisión
apreciable en la región central además de la estructura lobular (Garćıa-Burillo et
al., 2002; Fuente et al., 2005). Por el contrario, la emisión de metanol en M82 parece
completamente concentrada en los lóbulos a ambos lados del núcleo puesto que la
ĺınea observada en la posición central se puede explicar como parte de la emisión
procedente principalmente de la concentración NE.

Por último, si la emisión de metanol procedente de las regiones más densas de
M82, protegidas de la penetrante radiación UV, representa los lugares de formación
estelar reciente y/o actual, la baja densidad de columna medida en esta componente
sugiere que el material de alta densidad del que dispondrá M82 para formar estrellas
en el futuro sera menor que en otras galaxias como NGC253 y Maffei 2.
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9.5. Resumen y Conclusiones

La detección de metanol en tres posiciones dentro de la región nuclear de M82
revela un escenario diferente al trazado por el resto de moléculas observadas en
esta galaxia con brotes de formación estelar. Si bien el principal mecanismo de
calentamiento observado en M82 es el debido a la radiación UV procedente de las
estrellas formadas en el brote, las abundancias fraccionales de CH3OH observadas
son mayores de lo que se espera si la emisión de metanol proviene exclusivamente
de regiones de fotodisociación. Una emisión semejante a la observada sólo puede
explicarse si el medio se enriquece de metanol a través de su eyección procedente de
los mantos de granos de hielo.

Se derivan dos componentes de metanol, una componente densa y fŕıa (Trot ∼
5 K y nH2 ∼ 104 cm−3), responsable de la mayor parte de la emisión de metanol
observada, y otra más densa y caliente (Trot ∼ 20 K y nH2 ∼ 106 cm−3). Esta ultima
componente estaŕıa cerca de la termalización si consideramos una Tkin ∼ 30 K tal y
como se deriva de la emisión de NH3. La comparación con moléculas que también
se fotodisocian fácilmente como NH3 muestra un exceso en la razón CH3OH/NH3

observada en M82 comparada con la que se deriva en otras galaxias con brotes de
formación como NGC253 y Maffei 2.

Las abundancias de metanol observadas en M82 se entiende en un escenario en el
que el gas interestelar de M82 se encuentra fragmentado en complejos de pequeñas
nubes moleculares iluminadas por la radiación UV dominante, constituyendo regio-
nes de fotodisociación en su superficie, pero con un núcleo denso protegido de esta
radiación y con unas caracteŕısticas fisico-qúımicas semejantes a las encontradas en
otras galaxias con brotes de formación. De esta forma, la emisión de metanol es-
taŕıa trazando la componente de gas molecular donde tienen lugar los fenómenos
de formación estelar presente o reciente. Como consecuencia, la relativamente baja
densidad de columna derivada implicaŕıa una escasez de material disponible para
la formación estelar futura respecto del material disponible en otras galaxias con
brotes de formación.

Dentro de la región nuclear de M82, la emisión de metanol se concentra ex-
clusivamente en la estructura de doble lóbulo con una depresión central, donde los
movimientos orbitales de las nubes de gas alrededor del núcleo galáctico propiciaŕıan
la eyección del metanol de los granos por efecto de los choques entre nubes.
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Caṕıtulo 10

Prototipos de qúımica en el
Centro Galáctico

10.1. Introducción: El Centro Galáctico

El medio interestelar molecular en la región central de nuestra Galaxia es clara-
mente diferente del encontrado en el disco Galáctico. Las nubes moleculares dentro
de los ∼ 8◦ alrededor del centro Galáctico se diferencian de las nubes oscuras ,fŕıas
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 más
denso, caliente y afectado por una mayor turbulencia, indicado esto último por las
grandes anchuras de las ĺıneas observadas, que el de los complejos de nubes molecu-
lares que encontramos en el disco (Dahmen et al., 1998). Dentro de un área de unos
pocos cientos de parsecs, las nubes del centro Galáctico concentran el ∼ 10 % de la
masa de gas neutro total de toda la Galaxia (Güsten, 1989). Obscurecido en el rango
óptico por el plano Galáctico, las observaciones de la región del centro Galáctico se
realizan principalmente desde las ondas de radio al infrarrojo y de nuevo a altas
enerǵıas.

La presencia de una barra estelar en la región central de la V́ıa Láctea, sugerida
para explicar los movimientos no circulares de las nubes de HI (de Vaucouleurs,
1964b; Peters, 1975), se confirma por las observaciones de la dinámica 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 corrotación, a unos 2.4 kpc, con una
masa total de (1 − 3) 1010 M⊙, y orientada aproximadamente 15◦ − 40◦ respecto de
la dirección Sol-Centro Galáctico con el lado más 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 más precisa a
través de las observaciones de alta resolución de CO y sus isótopos (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 atómico, dentro de un radio de ∼ 200 pc, el medio es en gran medida molecular,
con altas densidades (n & 104cm−3) y elevados factores de llenado volumétricos
(f ≥ 0.1), en el que se concentra una masa de gas de (5−10) 107M⊙ (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 región
(Güsten & Downes, 1980)

La región comprendida dentro del medio kiloparsec central de la Galaxia alberga
una amplia variedad de fenómenos muy energéticos únicos que tienen lugar en escalas
desde estelares hasta de varias decenas de parsecs (ver Morris & Serabyn, 1996;
Bélanger et al., 2006, para una revisión). Estos procesos energéticos, generados en un
medio con condiciones f́ısicas extremas, posiblemente sean comunes a otros núcleos
galácticos. Dada su proximidad, el Centro Galáctico representa un laboratorio único
para la astronomı́a moderna.

∗ ∗ ∗

En este Caṕıtulo se presentan las observaciones de los barridos espectrales en la
banda de 2mm realizados en 13 posiciones de la región del centro de la V́ıa Láctea
(Sección 10.2). Se presenta una breve descripción de las fuentes seleccionadas en la
Sección 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 (Sección 10.4). A lo largo de la discusión presentada en las Sección 10.5 se
pretende establecer el potencial de estas observaciones como prototipos de qúımica
para el estudio de fuentes extragalácticas. En la Sección 10.6 se trata de establecer
cuales son las especies moleculares más contrastadas en los diferentes ambientes mo-
leculares observados en el Centro Galáctico para ser utilizadas como diferenciadores
qúımicos fuera de la Galaxia.

10.2. Observaciones

Las observaciones de las posiciones seleccionadas en el Centro Galáctico (ver
Figura 10.1) se llevaron a cabo en el telescopio de 30m de IRAM. Se realizó un
barrido de frecuencias en la banda atmosférica de 2mm, cubriendo el rango espectral
entre 128.5 y 175.5 GHz, semejante al cubierto en el barrido espectral de NGC253
(Caṕıtulo 2). La Tabla 10.1 resume las frecuencias cubiertas en cada una de las
campañas de observación necesarias para completar el barrido en cada una de las
13 fuentes observadas. Las posiciones nominales de observación se detallan en la
Tabla 10.2 con la excepción de SgrB2M en la que se observaron las posiciones
(0′′, 0′′), (20′′, 100′′),(−40′′, 0′′) y (20′′,−180′′) y de SgrA∗ donde no se observó la
posición central sino las posiciones (−30′′,−30′′) y (37′′, 277′′). La observación de
fuentes de punteŕıa cercanas cada ∼ 120 minutos proporcionó una precisión en el
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Figura 10.1: Posiciones observadas del Centro Galáctico (cuadrados vaćıos) y po-
siciones de referencia utilizadas (ćırculos rellenos). En escala de grises y contornos
se muestra una región seleccionada de la emisión de 13CO J = 1 − 0 en la región
central de la Galaxia (Bally et al., 1987).

apuntado del telescopio de ∼ 3′′ semejante a la conseguida en la observación de
NGC253.

Debido a la extensa emisión molecular en la región del centro galáctico, se uti-
lizó el modo de observación position switched simétrico. Este modo de observación
requiere el movimiento periódico del telescopio completo entre la fuente observada
y una posición de referencia libre de emisión. El modo simétrico supone una secuen-
cia de observación de la forma referencia-fuente-fuente-referencia, de forma que se
minimiza el tiempo perdido en el movimiento del telescopio. Durante la observación
se repitió esta secuencia dedicando 60 segundos en cada una de las cuatro fases.
Mediante la exploración de los mapas de 13CO en la región del Centro Galáctico de
Bally et al. (1987), se seleccionaron tres posibles posiciones de referencia libres de
emisión (señaladas con ćırculos rellenos en la Figura 10.1). Las coordenadas galácti-
cas y ecuatoriales (B1950) de estas posiciones se presentan en la Tabla 10.3. Con el
fin de comprobar que estas posiciones están ciertamente libres de emisión, se tomo
un espectro de la ĺınea CS J = 3−2 en 146.9GHz 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 emisión de esta ĺınea, que es la más
intensa que se espera en la banda de 2mm, a un nivel de ruido de ∼ 150mK. En la
Tabla 10.2 se muestra la posición relativa en segundos de arco de las posiciones de
referencia respecto de las posiciones observadas. Se escogió la posición de referencia
para cada fuente (en negrita en la Tabla 10.3) en función 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 posición de referencia.

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

Se utilizaron como espectrómetros los bancos de filtros 256×4MHz y el 1024×1MHz.
El banco de filtros de 1MHz se utilizó en paralelo con el 4MHz para obtener un
espectro de mayor resolución, pero la imposibilidad de cubrir los 2GHz de los dos
receptores a 2mm hizo necesario la conexión del este banco de filtros alternativa-
mente entre ambos receptores en el transcurso de la observación. Por este motivo,
los datos procedentes del banco de filtros de 1MHz nos proporciona una resolución
cuatro veces mayor con la mitad de tiempo de integración.

La Figura 10.4 muestra el espectro compuesto resultante para cada una de las
fuentes con la resolución original de 4MHz. La intensidad se presenta en escala de
temperatura de haz principal TMB (K). La calibración de los datos se realizó mediante
el sistema estándar de doble carga descrito en el Caṕıtulo 2.

Debido a la baja declinación del Centro Galáctico, las fuentes tan solo se observan
sobre una elevación de 20◦ durante menos de cuatro horas al d́ıa. Se dedicó un tiempo
de integración de 8 minutos para cada una de las posiciones en la nube molecular de
SgrB2 mientras que en el resto de posiciones se dedicaron 16 minutos. Esto supone
un tiempo total de ∼ 160 minutos de integración en las 13 fuentes.

Tabla 10.1: Campañas de observación necesarias para com-
pletar el barrido espectral de las fuentes del Centro Galáctico.

Campaña 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 − 171.4
19 Oct. − 20 Oct. 170.5 − 171.4
31 Oct. 169.6
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10.3. Descripción de las fuentes

A continuación se describen las fuentes que se han seleccionado como prototipos
de diferentes tipos de qúımica dentro de la región central de la V́ıa Láctea.

10.3.1. SgrB2

SgrB2 representa un caso relativamente extremo de nube molelar gigante muy
masiva en la que esta teniendo lugar un pequeño brote de formación estelar con una
alta luminosidad de ∼ 107 L⊙ (Lis & Goldsmith, 1990). Esta nube molecular gigante
constituye junto con SgrB1 y G0.6-0.0 el complejo de nubes moleculares de SgrB,
considerado el mayor complejo molecular y una de las regiones más estudiadas de la
V́ıa Láctea. La nube de SgrB2, con una masa total de ∼ 7 106 M⊙, esta formada por
una componente central densa, la nube principal de ∼ 5 − 10 pc de diámetro, con
una densidad media relativamente alta de n(H2) = (3−30) 104cm−3 y una envoltura
extensa de ∼ 45 pc de diámetro con una densidad media de n(H2) = 5 103cm−3

(Scoville et al., 1975; Irvine et al., 1987; Lis & Goldsmith, 1989, y referencias en su
interior).

A lo largo de la dirección norte-sur encontramos tres núcleos de formación estelar
dentro de la nube principal, a saber SgrB2 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 más luminosas de esta nube molecular. SgrB2 (N
y M) contienen varias regiones HII compactas y ultracompactas, núcleos calientes y
emisión máser en OH, H2O, H2CO y SiO (ver referencias en de Vicente et al., 1997).
El núcleo denso de SgrB2(M) tiene una luminosidad de (1−2)×107 L⊙ con una den-
sidad máxima de H2 de ∼ 3 104 M⊙, mientras que SgrB2(N) presenta luminosidades
significativamente menores de ∼ 106 L⊙ (Lis & Goldsmith, 1990). SgrB2(S), me-
nos luminoso que los anteriores, también muestra regiones HII compactas y emisión
máser. Junto con OMC-1, en la región de Orión, los núcleos calientes del complejo
molecular de SgrB2 son las fuentes más ricas en cuanto a detección de ĺıneas 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 formación estelar masiva, encontra-
mos una envoltura de material molecular templado (40 − 80K) y denso n(H2) =
2 105cm−3. La densidad de esta envoltura sigue un perfil decreciente en la forma

Tabla 10.3: Coordenadas de las posiciones de referencia.

Nombre l b α1950 β1950

REF1 0.69 0.22 17h43m14.4s −28◦12′50.5′′

REF2 -0.25 -0.25 17h42m48.9s −29◦15′39.1′′

REF3 0.65 0.2 17h43m13.4s −28◦15′30.9′′
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Figura 10.2: Mapa de la emisión de
HC3N observada en la región de SgrB2.
Sobre ella se representan con triángulos y
de norte a sur las posiciones de los núcleos
calientes SgrB2 N, M y S. Los cuadrados
representan las posiciones observadas en
la envoltura que, respecto de SgrB2(M),
se encuentran a las distancias (20′′, 100′′),
(−40′′, 0′′) y (20′′,−180′′). Figura modifi-
cada de de Vicente et al. (1997).

n(H2) = 2.96 105cm−3(r/pc)−0.87 en la región 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. SgrA∗

Dentro del complejo molecular de SgrA, en la región central de la V́ıa Láctea,
SgrA∗ domina la dinámica gravitacional en los parsecs centrales de la Galaxia (ver
Melia & Falcke, 2001; Maeda et al., 2002, para una descripción reciente de esta
región). Esta fuente compacta de radiación sincrotrón se sitúa en lo que se considera
el centro dinámico de la Galaxia. A partir del estudio de la dinámica de las estrellas
que orbitan a su alrededor, se deriva una masa ∼ 2.5 106M⊙ encerrada dentro de
los ∼ 0.015 pc del núcleo, que se asume como prueba de la presencia de un agujero
negro supermasivo en el núcleo de la Galaxia (Genzel et al., 2003, y referencias en
su interior).

El medio del parsec central de la Galaxia, en el que SgrA∗ esta embebido, con-
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Figura 10.3: Mapa de la emisión del continuo a 6 cm en la región central de la V́ıa
Láctea (Yusef-Zadeh & Morris, 1987b). En ella se señalan los principales cúmulos
estelares (Cúmulo Central, del Quintuplete y del Arco) con estrellas en la posición
central de los mismos. Superpuestos, se representan las posiciones observadas en
este trabajo con puntos negros y sus correspondientes etiquetas. Además se señalan
algunas posiciones caracteŕısticas, 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∼ 1.3 keV y emite un resplandor en rayos
X fácilmente detectable por Chandra (Baganoff et al., 2003). Tal y como muestran
las observaciones de Rockefeller et al. (2004), esta emisión 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 − 3 pc). La posición de observación (−30′′,−30′′) se ha seleccionado de forma
que sea una posición caracteŕıstica al borde del CND. Esta región está fuertemente
influenciada por la radiación de las estrellas del cúmulo central. Por otro lado, la
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posición (37′′, 277′) se encuentra en la dirección de la nube compacta detectada
en los mapas de CO de Oka et al. (1998) en la posición (l,b)∼ (+0.◦02,−0.◦02). A
unos 5′ al este de SgrA∗, destaca por presentar una gran anchura en velocidades
(∆v ≥ 100 km s−1) y un tamaño compacto (∼ 3 × 4 pc2). Esta nube pudo haber
sido acelerada, calentada y comprimida por una serie de choques de supernovas
que tuvieron lugar en los últimos (3 − 5) 104 años (Oka et al., 1999). Las nubes
compactas observadas no están vinculadas gravitacionalmente ni confinadas por
una presión externa en el bulbo Galáctico, por lo que se supone que son estructuras
de naturaleza transitoria con vidas de ∼ 105 años. De no ser aśı, la frecuencia con
que se observan requeriŕıa que se formen este tipo de nubes de forma continua.
Las dos posiciones observadas alrededor de SgrA∗ se representan con ćırculos en la
Figura 10.3

10.3.3. S+0.24 + 0.01

Situada en la estrecha cresta de polvo observada en la emisión de continuo (e.g.
Lis & Carlstrom, 1994, a 800 µ) que aparentemente conecta la región de SgrB1 y la
fuente de radiocontinuo S+0.18 − 0.04 en la región del Arco, esta posición coincide
con uno de los máximos de emisión de NH3 observados en los mapas de Güsten et
al. (1981).

10.3.4. M+0.83− 0.18

Dentro del complejo molecular de SgrB, M+0.83−0.18 se ha seleccionado como
de entre las fuentes estudiadas por Hüttemeister et al. (1998). En su estudio, esta
fuente se destaca por presentar una emisión de SiO procedente de una componente
de gas moderadamente denso y fŕıo.

10.3.5. M−0.02− 0.07 y 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 +50 km s−1 y
+20 km s−1, respectivamente. La primera de ellas es la región en la que tuvo lugar
hace ∼ 5 104 años la explosión de supernova que originó el complejo SrgA Este, una
fuente de radiación sincrotrón 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 SgrA, esta situada en la región del Arco de emisión 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 razón hace que también se conozca
a esta fuente como La Hoz (The Sickle). Mientras que los filamentos del Arco son
emisores sincrotrón no térmicos, aparentemente embebidos en un plasma térmico
no uniforme (Yusef-Zadeh et al., 1986), S+0.18− 0.04 aparece en la intersección de
estos filamentos y el plano Galáctico orientado aproximadamente perpendicular a
los mismos. Según las imágenes radio a 6 cm de alta resolución, ambas estructuras
parecen estar interaccionando (Yusef-Zadeh & Morris, 1987a).
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SgrB2(M) (0′′,0′′)

Figura 10.4: Espectro a 2mm de las posiciones observadas en el Centro Galáctico.

169



10.3. FUENTES CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

SgrB2(M) (0′′,0′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr B2(M) (20′′,100′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr B2(M) (20′′,100′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr B2(M) (−40′′,0′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr B2(M) (−40′′,0′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrB2(M) (20′′,−180′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrB2(M) (20′′,−180′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrB2(N)

Figura 10.4: (Continuación).
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10.3. FUENTES CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

SgrB2(N)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrB2(S)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrB2(S)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr A∗ (−30′′,−30′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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Sgr A∗ (−30′′,−30′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrA∗ (37′′,277′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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SgrA∗ (37′′,277′′)

Figura 10.4: (Continuación).
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S+0.24+0.01

Figura 10.4: (Continuación).
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S+0.24+0.01

Figura 10.4: (Continuación).
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S−0.11−0.08

Figura 10.4: (Continuación).
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S−0.11−0.08

Figura 10.4: (Continuación).
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M+0.83−0.18

Figura 10.4: (Continuación).
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M+0.83−0.18

Figura 10.4: (Continuación).
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M−0.02−0.07

Figura 10.4: (Continuación).
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M−0.02−0.07

Figura 10.4: (Continuación).
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S+0.18− 0.04

Figura 10.4: (Continuación).
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S+0.18− 0.04

Figura 10.4: (Continuación).
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10.4. Abundancias moleculares en el CG

Debido a la complejidad fisico-qúımica de los núcleos calientes SgrB2(M) y (N),
las observaciones en estas posiciones presentan numerosas dificultades al análisis
presentado en este Caṕıtulo. En primer lugar la extremadamente rica emisión mo-
lecular, sobre todo en el caso de SgrB2(N), produce que en gran parte del espectro
estemos limitados por la confusión debido al gran número 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 emisión molecular que permita establecer una ĺınea de base para ajustar la
emisión del continuo. De cualquier forma, la resolución espectral utilizada en las ob-
servaciones no es la óptima para poder separar ĺıneas solapadas, teniendo en cuenta
la anchura de las ĺıneas en estas fuentes. Por si fuera poco, las ĺıneas más intensas del
espectro, sufren de fenómenos de autoabsorción provocado por la presencia de una
envoltura de material molecular de menor excitación en la que los núcleos calientes
están embebidos. En el caso de SgrB2(M) y (N), las ĺıneas que se generan delante
de las fuentes de radiocontinuo también se observan en absorción. Por estas razones,
las posiciones observadas en estos núcleos calientes no han sido incluidas ni en el
análisis ni en la comparación expuestas en este Caṕıtulo.

Como resultado de los barridos espectrales en las posiciones observadas, se han
extraido todas las transiciones presentes en la banda de 2mm de las 20 especies mo-
leculares, escogidas por ser las más brillantes del barrido espectral de NGC253. Se
realizaron ajustes Gaussianos a todas ellas, de forma semejante a como se explica
en el Caṕıtulo 2 para el barrido de la galaxia NGC253. A diferencia de este, los
fenómenos 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 exposición
de este trabajo, se ha omitido la presentación tabulada de los resultados de estos
ajustes Gaussianos.

Tal y como se explica en el Apéndice A y se utilizó en el Caṕıtulo 3, se han
calculado los parámetros f́ısicos de densidad de columna y temperatura rotacional
de la emisión de las 20 moléculas seleccionadas a partir de la intensidad integrada de
las transiciones observadas. La Tabla 10.5 presenta los parámetros derivados para
cada una de las 11 fuentes. La región de emisión molecular en estas fuentes se puede
considerar extensa en comparación con el tamaño del haz del telescopio, por lo que
no se ha aplicado ninguna corrección por dilución de la fuente en el haz. En las
fuentes en cuya emisión se diferencian dos componentes de velocidad, se presentan
los parámetros f́ısicos derivados para cada una de ellas.

Se utilizaron observaciones adicionales de las transiciones J = 1 − 0 y 2 − 1 de
C18O a 3 y 1mm respectivamente para estimar la densidad de columna de hidrógeno
molecular. En la Tabla 10.4 ser presentan los resultados de los ajustes Gaussianos
a los perfiles observados de las transiciones de C18O para cada una de las fuente.
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La densidad de columna de C18O derivada en cada posición se muestra en la última
fila de la Tabla 10.5. Para estimar la densidad de columna de hidrógeno molecular a
partir de la emisión de C18O, es necesario asumir un factor de conversión C18O/H2. Si
suponemos un factor de conversión estándar CO/H2 ∼ 10−4 junto con una razón de
abundancias 16O/18O∼ 200 (Güsten et al., 1985), obtenemos una razón C18O/H2 ∼
5 10−7, muy superior que al valor de 6 10−8 determinado por Lis & Goldsmith (1990)
en SgrB2. En este estudio asumiremos un valor promedio aproximado de forma que
la densidad de columna de hidrógeno molecular, asumiendo que la emisión de C18O
es ópticamente delgada, se ha estimado en la forma N(H2) = 1× 107 N(C18O). Las
abundancias fraccionales relativas a H2 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 transición, se indica con un triángulo invertido el ĺımite superior
a la abundancia derivado de la no detección de estas especies.

Tabla 10.4: Ĺıneas de C18O observadas en las fuentes del Centro Galáctico.

C18OJ = 1 → 0 C18OJ = 2 → 1
∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

∫

TMBdv VLSR ∆v1/2 TMB

Fuente Kkms−1 kms−1 kms−1 K Kkms−1 kms−1 kms−1 K
SgrB2(M)

(20′′, 100′′) 34.5 67.6 21.2 1.5 53.7 67.4 23.1 2.2
(−40′′, 0′′) 5.9 54.8 5.9 0.9 23.1 53.9 9.9 2.2

67.3 71.6 33.8 1.9 119.8 70.2 35.3 3.2
(20′′,−180′′) 16.9 51.3 15.4 1.0 32.6 51.4 21.4 1.4

SgrB2(S) 66.9 62.6 19.9 3.2 146.9 61.8 23.2 5.9
SgrA∗

(−30′′,−30′′) 20.2 17.8 85.0 0.2 39.8 21.3 84.5 0.4
(37′′, 277′′) 25.1 -12.8 57.1 0.4 42.5 -14.3 58.7 0.7

14.6 83.2 57.1 0.2 34.8 93.3 56.2 0.6
S+0.24 + 0.01 21.5 34.0 21.8 0.9 38.0 34.2 23.1 1.5
S−0.11 − 0.08 19.2 17.8 17.4 1.0 39.4 17.4 21.0 1.8
M+0.83 − 0.18 20.4 38.2 30.5 0.6 25.7 38.6 31.1 0.8
M−0.02 − 0.07 41.4 51.9 19.0 2.0 78.0 51.0 23.8 3.1
S+0.18 − 0.04 8.8 21.5 25.0 0.3 16.1 22.1 19.1 0.8

8.0 72.7 17.0 0.4 14.1 71.0 19.2 0.7
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10.4. ABUNDANCIAS CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

Figura 10.5: Abundancias logaŕıtmicas relativas a H2 medidas para cada una de las
fuentes prototipo seleccionadas. Los triángulos negros representan ĺımites superiores
a las abundancias.

200
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Figura 10.5: (Continuación).
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Figura 10.5: (Continuación).
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CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG 10.4. ABUNDANCIAS

Figura 10.5: (Continuación).
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10.4. LABORATORIO LOCAL CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

10.5. El Centro Galáctico como laboratorio local

extragaláctico

A una distancia de ∼ 8.5 kpc (Reid, 1993), la región central de la V́ıa Láctea
constituye el único núcleo galáctico en el que tenemos la posibilidad de resolver
individualmente los complejos de nubes moleculares y estudiar sus caracteŕısticas
fisico-qúımicas. Es por ello que el medio interestelar en esta región se convierte en el
laboratorio local de galaxias con brotes de formación estelar idóneo, de igual forma
que al relativamente quiescente SgrA∗ se le ha denominado laboratorio de AGN
(Mezger et al., 1996). Las condiciones f́ısicas presentes en los núcleos de galaxias
con brotes de formación estelar no son los mismos que los que encontramos en el
núcleo de la V́ıa Láctea 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 presión, temperatura y unos mucho más acusados efec-
tos de turbulencia pueden dar lugar a complejos de nubes, y por consiguiente de
qúımica del medio interestelar, completamente diferentes. A pesar de este hecho,
como primera aproximación, estudiaremos en detalle los diferentes tipos de qúımica
que observamos en las nubes moleculares del Centro Galáctico y analizaremos las
posibilidades de extrapolación de estas observaciones en objetos cercanos a uno de
los núcleos de galaxias con brotes de formación más cercano como es el de NGC253.

En la Figura 10.6 se muestran de forma gráfica 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 Galáctico.

En primer lugar, destaca la poca variación 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 SgrA∗ y S+0.18 − 0.04. Es
notable como tanto la posición (−30′′,−30′′) en SgrA∗ 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 únicas posiciones en las que no se detectan especies como
CH3CCH, H2CS y CH2NH. Por el contrario, en especies como HC3N, C2S y CH3CN,
se observan fuertes discrepancias de uno a tres órdenes de magnitud entre las abun-
dancias estimadas en ambas fuentes. Tanto SgrA∗(−30′′,−30′′) como S+0.18−0.04
están asociados con los cúmulos 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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ió

n
en

es
ca

la
lo

ga
ŕı
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10.5. LABORATORIO LOCAL CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

afectados por la radiación disociante procedente de los mismos. Constituyen de esta
forma los dos ejemplos de PDRs de la muestra de posiciones seleccionadas dentro
de Centro Galáctico.

Por otro lado encontramos el caso de la posición (37′′, 277′′) alrededor de SgrA∗.
Esta fuente presenta un patrón 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 fotodisociación y, en general, el perfil de abundancias sigue el observado en estas
posiciones. Sin embargo, especies como OCS, y en menor medida SO2, presentan
abundancias superiores a la media.

Si bien cada una de las posiciones observadas en la región central de la V́ıa
Láctea pueden utilizarse como fuente de comparación para núcleos de galaxias, la

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

Centro Galáctico PDR
Molécula X σX X σX

HNCO 6 3 0.4 0.1
SiO 0.2 0.1 0.2 0.1
HC3N 1.3 0.6 11 10
CH3CCH 6 2 < 3 ...
SO 2.1 0.6 1.2 0.2
H2CO 2 1 1.2 0.4
CS 1.3 0.5 2.2 0.6
C3H2 0.2 0.1 < 0.3 ...
H2S 0.7 0.3 1.4 0.3
SO2 1.1 0.3 2 1
NS 0.4 0.1 0.2 0.1
NO 50 18 40 13
C2S 0.7 0.7 ... ...
OCS 7 2 ... ...
H2CS 1.3 0.4 < 0.5 ...
NH2CN 0.1 0.1 ... ...
CH3CN 0.3 0.1 0.2 0.2
CH2NH 0.6 0.2 < 1.1 ...
CH3OH 21 4 9 4
C2H 2.7 0.7 4 2

En unidades de 10−9.
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semejanza en el patrón de abundancias observadas, a pesar de las mayores o me-
nores diferencias en las condiciones f́ısico-qúımicas de cada nube, nos permite crear
dos grupos bien diferenciados de fuentes de comparación. Por un lado, consideramos
todas la fuentes presentes en este estudio salvo las posiciones alrededor de SgrA∗ y
S+0.18 − 0.04. Este grupo de fuentes representa el prototipo de nubes moleculares
caracteŕısticas de la región central de la Galaxia. El otro grupo está constituido
por las dos fuentes afectadas por la radiación fotodisociante de los cúmulos este-
lares en el Centro Galáctico, esto es SgrA∗(−30′′,−30′′) y S+0.18 − 0.04, como se
explicó previamente.

Teniendo en cuenta esta clasificación, la Tabla 10.6 presenta las abundancias
promedio, junto con la desviación estándar 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 Galáctico son semejantes dentro
de un orden de magnitud salvo en el caso de C2S y NH2CN donde la dispersión es
significativamente mayor. Esto está de acuerdo con los resultados de Requena-Torres
et al. (2006) en su estudio de la qúımica de las abundancias de las grandes moléculas
orgánicas en la región del Centro Galáctico. En el caso de las PDRs en las que solo
disponemos de ĺımites superiores para ambas fuentes, se ha tomado un promedio
de los ĺımites, lo cual es una simplificación razonable dado que en todos los casos
los valores de estos ĺımites son semejantes. Por otro lado, las especies C3H2, C2S y
NH2CN, para las que disponemos de una detección en una de las fuentes y un ĺımite
en la otra, no es posible estimar un valor promedio estad́ısticamente representativo
de las regiones de fotodisociación.

La Figura 10.7 representa gráficamente los valores promedio de las abundancias,
presentado en la Tabla 10.6, junto con las barras verticales que representan la dis-
persión entre las abundancias (3σ) estimadas en las diferentes posiciones observadas
del Centro Galáctico.

10.5.1. NGC253 vs. M 82

Además de las abundancias medidas en el Centro Galáctico, en la Figura 10.7
se representan las abundancias correspondientes medidas en las galaxias NGC253 y
M82 por ser los ejemplos más caracteŕısticos de brotes de formación estelar nuclear
cercanos.

A partir de la comparación con NGC253, y como ya indicaban los resultados
del Caṕıtulo 7, se observa como la emisión molecular de NGC253 se ajusta razona-
blemente a la emisión de las nubes moleculares caracteŕısticas del Centro Galáctico
dentro de los márgenes debidos a la dispersión de las abundancias observadas. Este
hecho apoya nuevamente la idea de que los procesos fisico-qúımicos que dominan la
emisión de la región nuclear en este núcleo galáctico 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
emisión de HNCO en NGC253 aparece significativamente por debajo de la abun-
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Figura 10.7: Abundancias promedio determinadas para los dos grupos de qúımica
que distinguimos en el Centro Galáctico, esto es, los complejos de nubes molecula-
res caracteŕısticos de la región central de la Galaxia (cuadrados vaćıos) y las nubes
afectadas por la intensa radiación fotodisociante precedente de los cúmulos este-
lares (ćırculos vaćıos). Las barras verticales representan la dispersión (3σ) de las
abundancias medidas. Estas medidas se comparan con las obtenidas en el estudio
de la región nuclear de la galaxia con brotes de formación estelar NGC253 (ćırculos
rellenos).

dancia promedio de las nubes del Centro Galáctico. Especies como HC3N, H2CS y
CH3OH aparecen ligeramente por debajo de los ĺımites determinados por las nu-
bes del Centro Galáctico. Hay que tener en cuenta, que las abundancias estimadas
en este estudio en las nubes del CG dependen de manera radical de la estimación
de la densidad de columna de hidrógeno molecular a través del factor de conver-
sión C18O/H2. La incertidumbre en este factor provoca una indeterminación de las
abundancias de hasta un orden de magnitud. Sin embargo, a la vista del acuer-
do observado con el patrón de abundancias de NGC253, el factor de conversión
C18O/H2 medio considerado en este trabajo para las fuentes del Centro Galáctico
parece razonable.

La comparación de las abundancias observadas en M82 se ha completado con
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los resultados del Caṕıtulo 9 para la molécula de metanol. Además, y debido al
enorme potencial discriminador de la molécula de HNCO, tal y como se deriva de
las observaciones del Centro Galáctico (ver Sección 10.6 a continuación), hemos
añadido las observaciones adicionales de esta molécula en M82 que se muestran en
la Figura 10.8. Observamos que HNCO no se detecta en M82. Los niveles de ruido
alcanzados y los ĺımites derivados a su abundancia se muestran en la Tabla 10.7. El
ĺımite representado en la Figura 10.7 es el derivado de la transición J = 5−4 a 3mm
por ser la más sensible y por lo tanto la más significativa. Sin duda, el ĺımite a la
abundancia de la molécula de HNCO evidencia un claro efecto de la fotodisociación
en la región nuclear de M82, siendo un factor ∼ 20 menor que lo observado en
NGC253 y practicamente dos órdenes de magnitud por debajo de las abundancia
observadas en la mayor parte de las posiciones en la región del Centro Galáctico.
Hay que tener en cuenta que tanto las observaciones de HNCO como las de CH3OH
se han tomado en la posición del lóbulo NE de M82 (ver Caṕıtulo 9) donde se
observa uno de los máximos de emisión molecular. Los ĺımites a las abundancias
de moléculas como CH3CN y SiO no son suficientes para evidenciar un claro efecto
de la qúımica de fotodisociación. Observamos una alta abundancia de CH3CCH
comparado con las abundancias observadas en el Centro Galáctico y especialmente
la abundancia de C3H2, un orden de magnitud por encima de lo que observamos en
el resto de fuentes, incluyendo NGC253.

Las abundancias de CS y C2H se observan con una abundancia semejante tanto
en NGC253 como en M82, y ambas por encima de lo que observamos en todas las
posiciones observadas en la región del Centro Galáctico. Esta diferencia es explicable
en términos de un efecto significativo de opacidad en la región del CG puesto que las
abundancias de CS y C2H han sido calculadas a partir del sus isótopos principales.

Tabla 10.7: Ĺımites a la detección de HNCO en M82.

Transición Frecuencia Tint
a rms b

∫

TMBdv c N(HNCO) d X(HNCO) e

(J ′ → J) (GHz) (min) (mK) (Kkms−1) (cm−2) ×10−11

5-4 109.9 324 1.3 < 0.12 < 6.3 × 1012 < 7.4
6-5 131.9 234 2.0 < 0.19 < 7.6 × 1012 < 9.0
10-9 219.8 108 3.9 < 0.37 < 3.5 × 1013 < 41

a Tiempo de integración dedicado en la observación.
b Nivel de ruido para una anchura de canales de 10 km s−1.
c Ĺımite 3σ a la intensidad integrada para una resolución de 100 km s−1.
d Densidad de columna asumiendo un tamaño de fuente θ = 12′′ y una temperatura
rotacional media de 15K (ver Caṕıtulo 9).
e Abundancia fraccional considerando N(H2) = 8.5 × 1022 cm−2 (ver Tabla 9.2 en
el Caṕıtulo 9).
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Figura 10.8: Observaciones de
HNCO en lóbulo NE de M82 (ver
Caṕıtulo 9). La resolución en ve-
locidades es de 10 km s−1 y la es-
cala en mK (TMB). La emisión en
esta posición se espera en una ve-
locidad ∼ 300 km s−1.

10.6. Trazadores qúımicos

Tal y como se mencionó en la Sección 1.3, los principales mecanismos que se creen
dominantes del calentamiento del material molecular nuclear en galaxias con brotes
de formación estelar son la fotodisociación y el paso de frentes de choque (Garćıa-
Burillo et al., 2000). En la Sección anterior hemos visto como ambos mecanismos
de calentamiento están reflejados en la qúımica de las nubes del centro de nuestra
Galaxia. De esta forma, agrupando por un lado las nubes moleculares caracteŕısticas
del Centro Galáctico, 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 emisión de SiO a gran escala a lo largo de pocos cientos
de parsecs centrales de la Galaxia (Mart́ın-Pintado et al., 1997, y referencias en
su interior), y por otro lado los ejemplos de regiones de fotodisociación dentro de
la muestra de fuentes estudiada, afectadas por la radiación UV procedente de los
grandes cúmulos estelares del centro de la Galaxia, podemos concluir cuales son los
mejores discriminadores de cada tipo de qúımica resultado de uno u otro mecanismo
de calentamiento.
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Gran parte de las especies moleculares analizadas muestran una emisión seme-
jante en los dos tipos de ambientes qúımicos que se tienen en cuenta en este Caṕıtulo.
Su emisión no muestra variaciones considerables en ninguna de las posiciones obser-
vadas en la región del Centro Galáctico.

10.6.1. HNCO: 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 qúımico de
todos cuantos se han estudiado. En media, la abundancia de esta especie molecular
decrece en más de un orden de magnitud en regiones afectadas significativamen-
te por la fotodisociación. Otro hecho que hace de esta molécula un discriminador
qúımico sobresaliente es la intensidad de sus ĺıneas. Esto es, la emisión de HNCO
es suficientemente intensa como para que se detecte con facilidad en los diferentes
ambientes qúımicos.

Las observaciones de esta molécula en las galaxias NGC253 y M82 muestran
como esta diferencia es también evidente en el medio interestelar extragaláctico de
las regiones centrales de estas fuente, cuyos brotes de formación nucleares presentan
estados evolutivos radicalmente diferente. Este hecho es ventajoso con el fin de carac-
terizar la qúımica extragaláctica, donde tratamos con una emisión más débil, diluida
y afectada por importantes efectos de confusión, y en particular en el contexto de
galaxias con un alto corrimiento hacia el rojo.

10.6.2. NO: la más abundante

Con una abundancia de ∼ 5 × 10−8 en toda la región central de la Galaxia, la
molécula de NO se presenta como la especie más abundante en el medio interestelar
despues de CO y H2. De esta forma, la mayor parte del nitrógeno 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 NGC253 (Caṕıtulo 5), esta especie
es también la más abundante despues de CO en el medio intestelar extragaláctico.

10.6.3. Otras especies reseñables

La no detección en PDRs de moléculas tales como CH3CCH y H2CS las convier-
ten en posibles especies altamente contrastadas. Únicamente los ĺımites a sus abun-
dancias derivados en PDRs las sitúan un factor 3 por debajo de las abundancias en
el resto de las fuentes. En principio se requiere un mejor ĺımite para la abundancia
de CH3CCH puesto que Cernicharo et al. (2001) detectan una emisión significativa
alrededor de la nebulosa proto-planetaria CRL618. Por otro lado, H2CS es demasia-
do débil fuera de la Galaxia con los instrumentos disponibles en la actualidad como
observamos en las transiciones detectadas en NGC253 (ver Caṕıtulo 2).

211



10.7. RESUMEN Y CONCLUSIONES CAPÍTULO 10. PROTOTIPOS CG

El CH3OH, considerado habitualmente como un trazador del paso de frentes de
choque y qúımica 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 C2H y CS han sido utilizadas por Meier & Turner (2005) como
trazadores de qúımica de fotodisociación en la galaxia IC342. 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 H2S, y en menor
medida SO2, las moléculas C2H y CS son las únicas 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 Caṕıtulo se presentan las observaciones de los barridos espectrales en la
banda atmosférica de 2mm llevados a cabo en 13 nubes moleculares caracteŕısticas
de la región del Centro Galáctico. Se ha cubierto un rango de frecuencias de 42GHz
entre 128.5 y 175.5GHz semejante al barrido espectral llevado a cabo en NGC253.
Cada una de las posiciones observadas ha sido seleccionada para constituir un con-
junto de fuentes representativas de la complejidad qúımica 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 más intensas que se observan en la región nuclear de
NGC253. Las abundancias de cada una de estas especies se ha calculado teniendo
en cuenta condiciones de equilibrio termodinámico local y emisión óptimamente
delgada. La densidad de columna de H2 para cada fuente ha sido estimada a partir
de la emisión de C18O, con un factor de conversión C18O/H2 = 10−7 obtenido como
promedio del valor estándar 5 × 10−7 y el estimado en SgrB2 de 6 × 10−8.

La comparación de los patrones de abundancias derivados muestra claramente
una diferenciación qúımica 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 práctica totalidad de las especies vaŕıan entorno a un
factor 3 respecto del valor promedio calculado para estas fuentes. Este grupo parece
constituir el prototipo de emisión de las nubes moleculares del Centro Galáctico.
Por otro lado, encontramos dos fuentes cuyas abundancias, semejantes entre ellas
en su gran mayoŕıa, 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 cúmulos estelares del Centro Galáctico, y por lo tanto su qúımica se
ve afectada por la radiación fotodisociante procedente de los mismos. Este segundo
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grupo se constituye como el prototipo de regiones de fotodisociación en la región
central de nuestra Galaxia.

Nuestros resultados ofrecen la posibilidad de agrupar los prototipos de com-
plejidad qúımica de los diferentes procesos qúımicos que observamos en el Centro
Galáctico. Estos prototipos nos permiten determinar las especies más apropiadas
para trazar los diferentes tipos qúımica. De esta forma, observamos como la molécu-
la que presenta una mayor contraste es la de HNCO, cuya abundancia decrece más
de un orden de magnitud en las PDRs del centro Galáctico. La no detección de
CH3CCH y H2CS 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 qúımica. Moléculas como CH3OH y NS,
solo decrecen en un factor ∼ 2 en presencia de radiación fotodisociante. Por otro
lado, determinadas moléculas como CS, C2H, SO2 y H2S son las únicas que pare-
cen mostrar un incremento en regiones de fotodisociación. Con una abundancia de
∼ 5 × 10−8, la molécula de NO se observa como la más abundante después de CO
y H2 en el medio interestelar.

La comparación de estos prototipos de complejidad qúımica establecidos en el
Centro Galáctico con el patrón de abundancias medidas en la región nuclear de
NGC253, como ejemplo de núcleo galáctico con brotes de formación estelar cercano,
concuerda dentro de los márgenes de error con el patrón promedio derivado de
las nubes moleculares del Centro Galáctico. Tan solo HNCO y C2H se separan
significativamente de este promedio. Esta comparación, semejante a la expuesta en
los caṕıtulos anteriores refuerza la idea de que la qúımica dominante en la región
nuclear de NGC253 esta dominada por el mismo tipo de qúımica y, por lo tanto,
los mismos mecanismos de calentamiento.

La galaxia M82, como prototipo de brote de formación estelar nuclear evolu-
cionado, muestra claras trazas del efecto de la fotodisociación en su región nuclear
tal y como se observa en el ĺımite a la abundancia de HNCO medido, un orden de
magnitud menor que lo observado en NGC253 y casi dos ordenes por debajo de lo
observado en la región del Centro Galáctico.

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

Sumario, Conclusiones y
Perspectivas

11.1. Sumario

En este trabajo se presentan los resultados derivados del primer barrido espectral
molecular de una fuente extragaláctica , a saber, la región nuclear de la galaxia con
brotes de formación estelar NGC253, en el rango milimétrico. Las motivaciones de
este barrido espectral son tanto cient́ıficas como técnicas. En primer lugar, este tra-
bajo constituye la primera exploración espectral completa de una banda atmosférica
en el rango de ondas milimétricas, en el cual se concentran un gran número de las
transiciones del espectro rotacional de la mayoŕıa de las especies moleculares de-
tectadas en la Galaxia. Por otro lado, las observaciones también representan una
exploración del potencial tanto de los dos receptores SIS a 2mm, con un ancho de
banda de 1GHz, como de los espectrómetros compuestos por bancos de filtros es-
pectrómetros de 256 × 4MHz, recién instalados en el telescopio de 30m de IRAM.
Esta mejora supuso un incremento de un factor cuatro en el ancho de banda ins-
tantáneo cubierto (2 × 1GHz), lo cual resultó decisivo para la viabilidad de este
proyecto.

El primer resultado sorprendente derivado del espectro de NGC253 fue, sin lugar
a dudas, la riqueza de la emisión molecular en esta región. El barrido espectral
de esta galaxia es cualitativamente semejante a los que encontramos en fuentes de
nuestra Galaxia tales como las regiones de formación estelar de Orión o SagitarioB2.
Cuantitativamente, sin embargo, hay diferencias significativas. En primer lugar, el
gran tamaño del haz del telescopio en comparación con la extensión de la región de
emisión provoca que observemos la emisión significativamente diluida dentro del haz.
Además, hay que considerar que estamos observando el promedio de la emisión total
de la región nuclear de la galaxia. Esto último provoca que observemos ĺıneas con
anchuras por encima de 100 km s−1, formadas por la superposición de la emisión a
diferentes velocidades generada en cada uno de los complejos moleculares abarcados
por el haz. Todos estos efectos suponen una limitación en la detección de las especies
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moleculares más débiles, en comparación con las observaciones Galácticas, tanto por
el brillo observado como por los efectos de confusión debidos al solapamiento entre
ĺıneas.

A pesar de estas dificultades en el espectro de NGC253 se detecta la emisión
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 más completo
y sin sesgo de la composición qúımica de una fuente extragaláctica.

Una de las detecciones más significativas es la de la molécula de monóxido de
nitrógeno (NO), piedra angular de la qúımica del nitrógeno, que es, después del
hidrógeno molecular y el monóxido de carbono, la molécula más abundante del
medio interestelar en el núcleo de galaxias. De hecho, su abundancia puede ser en
verdad mayor de lo que estimamos si tenemos en cuenta posibles efectos de opacidad.

La confirmación y el estudio detallado de algunas de estas nuevas especies mo-
leculares con una gran relevancia en la qúımica del medio interestelar, a saber, NO
y NS, cuyas abundancias se asemajan a las derivadas en los núcleos calientes de
la Galaxia, nos proporcionan indicios sobre los procesos fisico-qúımicos que tienen
lugar en la región nuclear de NGC253.

De igual forma, las nuevas especies moleculares detectadas en la región nuclear
de NGC253, añadidas al censo molecular extragaláctico, nos proporcionan la posi-
bilidad de estudiar por primera vez una qúımica espećıfica, la qúımica del azufre, en
una fuente extragaláctica. De hecho, en NGC253 observamos todas las principales
moléculas con S que se detectan en la Galaxia y que comúnmente se incluyen en los
estudios teóricos de la qúımica del azufre. Las abundancias de las moléculas sulfúreas
se ven drásticamente afectadas por los procesos f́ısicos asociados a los fenómenos de
formación y evolución estelar que afectan al material molecular. Esta es la razón por
la que resulta tan interesante el entendimiento de la qúımica del azufre en el ISM
Galáctico y la importancia de la posibilidad de extender estos estudios fuera de la
V́ıa Láctea.

La posibilidad de obtener una descripción detallada de la composición molecular
en NGC253 nos permite comparar la complejidad qúımica de esta galaxia con las
observaciones moleculares, más o menos completas, de otras fuentes extragalácticas
tales como M82, NGC4945, IC 342, Maffei 2 y NGC6946 que encontramos en la
literatura. Esta comparación explora las posibilidades de utilizar la diferenciación
qúımica entre galaxias como herramienta para describir el medio interestelar en las
regiones nucleares de las mismas. La descripción qúımica de los núcleos de galaxias
nos permite establecer semejanzas y diferencias entre los patrones de las abundancias
moleculares fruto de los diferentes estados de evolución en que se encuentran y, por
consiguiente, de los diferentes procesos f́ısicos a los que se ve sometido el material
molecular en estas regiones.

El siguiente paso consist́ıa en la utilización de fuentes Galácticas caracteŕısticas,
para las cuales existen numerosos estudios publicados acerca su composición qúımi-
ca, como fuentes de comparación frente a la qúımica que observamos en NGC253. La
cercańıa de estas fuentes hace posible el estudio detallado de su qúımica particular,
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a diferencia del estudio de núcleos extragalácticos en el que encontramos múltiples
complejos moleculares con diferentes propiedades fisiso-qúımicas dentro del haz del
telescopio. De esta forma, se seleccionaron prototipos de diferentes tipos de qúımica
tales como núcleos calientes (SgrB2(N)), complejos de nubes moleculares del Cen-
tro Galáctico (SgrB2(OH)), regiones de fotodisociación (Barra de Orión) y nubes
oscuras (L134N y TMC-1). La existencia de numerosas observaciones de molécu-
las espećıficas en cada una de estas fuentes nos proporciona una descripción muy
completa sobre la composición qúımica de las mismas, comparable a la obtenida
en NGC253. La comparación entre la composición qúımica de regiones nucleares
extragalácticas y la de fuentes Galácticas, con propiedades fisico-qúımicas determi-
nadas, nos da una idea de los mecanismos de calentamiento dominantes del medio
interestelar de estas regiones.

La presentación de la primera detección de la emisión de metanol en M82 refleja
el potencial de la observación de moléculas complejas fuera de la Galaxia. Todas
las observaciones moleculares de la región nuclear de esta galaxia apuntan a que
el material molecular esta dominado por una qúımica fuertemente afectada por la
radiación fotodisociante procedente de las estrellas recién formadas en los brotes de
formación. 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 radiación fotodisociante dominante, semejante al que
encontramos en las regiones con brotes de formación estelar observado en otras gala-
xias. Aśı pues, el núcleo de la galaxia M82, comúnmente considerado como prototipo
de qúımica PDR fuera de la V́ıa Láctea, 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, según la cual las regiones centrales de las galaxias están
constituidas por un conjunto de fases de gas molecular con diferentes propiedades
fisico-qúımicas. En este sentido, el estudio de moléculas trazadoras seleccionadas nos
permite estudiar las propiedades individuales de cada una de estas fases.

Por último, se presentan los resultados preliminares de un completo estudio rea-
lizado en 13 posiciones en la región 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 NGC253. Los principales objetivos de este traba-
jo son los siguientes: En primer lugar, constituye una colección significativa de los
diferentes tipos de qúımica que encontramos en la región central de la Galaxia que
pueden ser utilizados como prototipos para una comparación directa con fuentes ex-
tragalácticas. Esto viene a cubrir la carencia de barridos espectrales en la literatura
fuera de regiones de formación estelar masiva, la barra de Orión (PDR) y nubes
oscuras protot́ıpicas. En segundo lugar, estos barridos espectrales nos permiten es-
tudiar cuales son las especies moleculares que ofrecen un mayor contraste frente a
los procesos f́ısicos que afectan al contenido molecular en los diferentes entornos que
encontramos en el medio interestelar.

Dentro de la región central de la V́ıa Láctea encontramos dos tipos bien diferen-
ciados de qúımica. Por un lado tenemos los complejos de nubes moleculares densas
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y calientes caracteŕısticos del Centro Galáctico cuya qúımica 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 región.
Por otro lado encontramos las regiones fuertemente afectadas por la radiación diso-
ciante procedente de los grande cúmulos estelares concentrados en la zona molecular
central. Este estudio se convierte aśı en la descripción más completa realizada de
la qúımica del material molecular del Centro Galáctico y supone un paso más en
el estudio comparativo entre la qúımica observada en nuestra Galaxia y la de las
regiones nucleares de galaxias externas. Se añaden de esta forma las nubes del Cen-
tro Galáctico como un nuevo prototipo de qúımica de comparación que es sin duda
muy semejante a la qúımica que observamos en núcleos de galaxias con brotes de
formación estelar como NGC253.

Sin duda alguna, la molécula de HNCO destaca por ser la especie que presenta un
mayor contraste entre ambos tipos de qúımica. Se convierte de esta forma en una de
las especies trazadora más prometedoras en el contexto de la qúımica extragaláctica.
La intensidad de la emisión de HNCO nos proporciona información acerca de la
mayor o menor influencia de la fotodisociación en los núcleos de galaxias. Asimismo,
mediante observaciones de alta resolución podemos trazar las regiones densas dentro
de estos núcleos protegidas de la radiación disociante que constituyen la materia
prima para la formación estelar futura en los núcleos galácticos.

11.2. Conclusiones

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

©⋆ Se ha completado un barrido espectral de la práctica totalidad de la banda
atmosférica observable a 2mm, entre 129.1 y 175.2GHz con una sensibilidad
entre 2 y 10mK, de la región nuclear de la galaxia con brotes de formación
estelar NGC253.

©⋆ En los 46GHz cubiertos hemos detectado la emisión de 111 transiciones perte-
necientes a 25 especies moleculares y 3 ĺıneas de recombinación de hidrógeno.

©⋆ Ocho de estas especies moleculares, a saber, SO2, NO, NS, C2S, CH2NH,
NH2CN, HOCO+ y C3H, y dos substituciones isotópicas, 34SO y HC18O+,
se detectan por primera vez en el medio interestelar extragaláctico. El censo
molecular extragaláctico se sitúa, gracias a este estudio, en 37 moléculas y 13
substituciones isotópicas detectadas.

©⋆ Asumiendo que la emisión observada es ópticamente delgada y que se cumplen
las condiciones de equilibrio termodinámico 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 hidrógeno molecular de cada una de
las especies moleculares identificadas.

©⋆ La molécula de NO, con una abundancia semejante a la encontrada en las
regiones de formación estelar masiva de la Galaxia se confirma como la especie
molecular más abundante después del monóxido de carbono y, evidentemente,
del hidrógeno molecular.

©⋆ La alta abundancia observada de NS supone el primer indicio de la presencia
de frentes de choque a gran escala en la región nuclear de NGC253.

©⋆ El estudio detallado de la emisión de la molécula de CS indica la presencia de
una componente densa y templada (n(CS) ∼ 105 cm−3 y Trot ∼ 10 K) y otra
componente más tenue y fŕıa (n(CS) ∼ 104 cm−3 y Trot ∼ 5 K). Este resultado
es semejante para las dos componentes de velocidad de CS observadas en 180
y 280 km s−1.

©⋆ Se determinan las razones isotópicas 32S/34S=8 ± 2 y 34S/33S> 9. El enri-
quecimiento del medio en 34S 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 NGC253 es un medio altamente procesado por los fenómenos
de formación estelar masiva y explosiones de supernovas en su región central.
Este enriquecimiento en 34S se observa igualmente en la también galaxia con
brotes de formación estelar, NGC4945.

©⋆ Las nuevas detecciones de especies extragalácticas permiten por primera vez el
estudio de la qúımica del azufre fuera de la V́ıa Láctea. De esta forma, se pre-
senta un estudio detallado de un conjunto completo de las moléculas sulfúreas
más abundantes en el medio interestelar. Las razones de abundancias SO2/SO,
H2S/SO y OCS/SO resultan apropiados como parámetros discriminadores de
los diferentes tipos de calentamiento del material molecular. Por compara-
ción con prototipos Galácticos, la qúımica del azufre en NGC253 se asemeja
a la observada en el complejo de nubes moleculares de SgrB2 en el Centro
Galáctico.

©⋆ La elevada abundancia de OCS, no reproducible por los modelos de qúımica
del azufre más 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 región nuclear de NGC253. El mejor acuerdo
entre los modelos de qúımica y las observaciones se alcanza si suponemos
que la región nuclear de NGC253 esta constituida por un medio de densidad
moderada (n(H2) < 105 cm−3) y baja temperatura (Tkin ≤ 50K).
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©⋆ La emisión de las ĺıneas Hα identificadas se ajusta a la relación SL ∝ ν2
L

derivada con observaciones de transiciones Hα de menor frecuencia en el rango
milimétrico y centimétrico.

©⋆ No se observa emisión de moléculas orgánicas más complejas que el metanol.
En particular, la búsqueda dirigida a la detección de etanol, la más abundante
después de metanol tal y como observamos en la Galaxia, resultó infructuosa.
El ĺımite superior a la abundancia de etanol de < 1.4 10−9 sitúa a la razón
metanol/etanol en un factor dos por debajo de lo que observamos en el Centro
Galáctico.

©⋆ La especies deuteradas DNC y N2D
+ se detectan de forma tentativa por pri-

mera vez más allá de las Nubes de Magallanes. La razón D/H < 10−3 que se
estima está aún dos órdenes por encima de la razón D/H primordial.

©⋆ Se presenta una comparación completa de la qúımica de NGC253 frente a
la de otras fuentes extragalácticas determinadas a través de las observaciones
disponibles en la literatura. Se han compilado todas las observaciones molecu-
lares realizadas en las galaxias M82, NGC4945, IC 342, Maffei 2 y NGC6946
por ser el grupo de fuentes extragalácticas más estudiadas en lo que a aspectos
de qúımica molecular se refiere. Además de las especies observadas en el ba-
rrido espectral de NGC253, esta comparación incluye las especies NH3, N2H

+

y CN.

©⋆ La diferenciación qúımica entre las composiciones moleculares de NGC253 y
M82 se hace patente en esta comparación, reflejo de los diferentes estados
evolutivos de los brotes de formación estelar en sus regiones nucleares. Es
destacable la baja abundancia en M82 de especies altamente fotodisociables
como CH3OH, SiO, y HNCO respecto de lo observado en NGC253, junto con
la elevada abundancia de C3H2.

©⋆ La composición qúımica de las galaxias NGC4945 e IC342 se asemeja a la
observada en NGC253 y no aśı a la de M82. Destacan discrepancias sobre
esta semejanza, tales como la baja abundancia relativa de SiO en NGC4945
y las también bajas abundancias de C2H y N2H

+ en IC342.

©⋆ Se presenta una comparación 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 qúımica, para las cuales se dispo-
nen de estudios completos de su complejidad qúımica. Como resultado de esta
comparación se sugiere una clara similitud entre la qúımica de SgrB2(OH),
prototipo de nube molecular del Centro Galáctico, y la qúımica de NGC253.
Esta semejanza en la qúımica 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 región nuclear de NGC253.
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©⋆ Resultado adicional de esta comparación es la semejanza entre la qúımica
observada en el núcleo de M82 y en la región de la Barra de Orión, prototipo
de región de fotodisociación, proceso que se supone dominante en la qúımica
del gas molecular nuclear de M82.

©⋆ Se ha presentado la primera detección de metanol en M82 con una abundan-
cia mayor de lo que cabe esperar si el calentamiento del material molecular
en su región nuclear estuviese exclusivamente dominado por una qúımica de
fotodisociación. La emisión de CH3OH muestra evidencias de la presencia de
dos fases gaseosas, una componente moderadamente densa y fŕıa (Trot ∼ 5 K y
nH2 ∼ 104 cm−3) y otra más densa y caliente (Trot ∼ 20 K y nH2 ∼ 106 cm−3).

©⋆ La detección de metanol en M82 con las abundancias observadas muestra
como la región nuclear de una galaxia como M82, prototipo de qúımica de
PDRs extragaláctica, contiene en su interior una fase de gas molecular denso
y protegido de la radiación disociante semejante a la que encontramos en otras
galaxias con brotes de formación estelar tales como NGC253 y Maffei 2.

©⋆ La comparación de la abundancia observada de metanol con la molécula de
amoniaco, también fácilmente fotodisociable, sugiere un estructura núcleo-halo
para las nubes de M82. Este escenario supone la existencia de un medio alta-
mente fragmentado en numerosas nubes de pequeño tamaño iluminadas por la
radiación UV dominante, formándose grandes regiones de fotodisociación en
su superficie y en cuyo interior encontramos unos núcleos densos y calientes
protegidos de esta radiación.

©⋆ Se han realizado barridos espectrales de la banda atmosférica de 2mm en trece
posiciones seleccionadas de la región central de la V́ıa Láctea. Estos barridos,
semejantes al realizado hacia NGC253, nos ofrecen un estudio detallado de
los diferentes tipos de qúımica que encontramos en el Centro Galáctico, sir-
viendo como prototipos de comparación para el estudio del material molecular
extragaláctico.

©⋆ Se han derivado los parámetros f́ısicos de densidad de columna y temperatura
de rotación para las 20 especies moleculares más prominentes observadas en el
barrido de NGC253. La densidad de columna de H2 para cada posición se ha
derivado a partir de observaciones adicionales de transiciones en la banda de 3
y 1mm de C18O y teniendo en cuanta un factor de conversión C18O/H2 = 10−7.

©⋆ Observamos que la mayor parte de las fuentes presentan patrones de abun-
dancias muy semejantes dentro de una variación para cada una de las especies
menor de un factor 3 respecto de un valor promedio. Estas fuentes constituyen
el prototipo de qúımica caracteŕıstica de los complejos de nubes moleculares
del Centro Galáctico. 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
radiación disociante procedente de los cúmulos estelares situados en la región
central de la Galaxia.

©⋆ La comparación del patrón de abundancias moleculares en NGC253 con estos
prototipos confirma el resultado de la comparación previa con diferentes fuen-
tes prototipo de la Galaxia según el cual la qúımica observada en NGC253 es
similar a la que encontramos en las nubes moleculares del Centro Galáctico.

©⋆ La molécula de HNCO destaca por ser la especie que presenta un mayor con-
traste entre los diferentes ambientes qúımicos que encontramos en la región
del Centro Galáctico, presentando un descenso de la abundancia de más de
un orden de magnitud en las fuentes afectadas por efectos de fotodisociación
respecto de lo que observamos en el resto de las fuentes. La intensidad de
las ĺıneas de HNCO la convierten en uno de los trazadores más prometedores
dentro del contexto de la diferenciación qúımica de fuentes extragalácticas.

11.3. Perspectivas

Los resultados presentados en este trabajo no hacen sino demostrar el potencial
de los estudios de la composición molecular de fuentes extragalácticas obtenida por
medio de barridos espectrales de bandas atmosféricas completas. Sin embargo, este
no es más que un primer paso fundamental para el conocimiento de la diferenciación
qúımica extragaláctica.

Debido a las limitaciones de los instrumentos de los que disponemos actualmen-
te, este tipo de estudios se ve limitado a las fuentes más brillantes fuera de la V́ıa
Láctea. Aun aśı, existen un gran número de galaxias brillantes para las cuales se
puede realizar un estudio completo de su composición molecular con la instrumenta-
ción actual. Por ejemplo, la realización de un barrido espectral con una sensibilidad
semejante a la alcanzada en NGC253 hacia cualquiera de las galaxias de compara-
ción utilizadas en el Caṕıtulo 7 resultaŕıa en una detección de la mayor parte de las
especies moleculares detectadas en NGC253, para las cuales únicamente se tiene un
ĺımite a su detección. 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 más determinantes en el futuro inmediato de la astronomı́a
molecular extragaláctica, dentro del contexto de la exploración a través de barridos
espectrales, es la inminente disponibilidad de receptores de nueva generación con una
cobertura instantánea en frecuencias mucho mayor que los actuales. En la Tabla 11.1
se presenta un breve resumen de las principales caracteŕısticas en cuanto a capacidad
colectora, cobertura en frecuencias y ancho de banda instantánea observable de los
telescopios disponibles en la actualidad. Hay que tener en cuenta que esta nueva
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generación de receptores no solo facilita la realización de grandes exploraciones en
frecuencias, sino que producirán “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 emisión dentro de los núcleos
galácticos en todas las especies moleculares observables. Fuera de la mera obser-
vación de la emisión de CO, encontramos estudios interferométricos de la emisión
nuclear en galaxias observada en diferentes moléculas (Garćıa-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 realización de barridos espectrales
interferométricos nos permitirá la observación de un gran número de transiciones de
diferentes moléculas, lo cual supone la posibilidad de mapear las condiciones f́ısicas
de densidad y temperatura de la emisión 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 composición
molecular en las galaxias más cercanas y de interés con los que establecer las bases
del conocimiento de la qúımica extragaláctica.

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 interferómetro actual, permi-
tirá extender este tipo de estudios a un número de fuentes mucho mayor, pudiendo
explorar la complejidad qúımica desde el grupo local hasta galaxias con altos des-
plazamientos al rojo. Dentro del contexto de la qúımica de galaxias cercanas, la
resolución espacial que poseerá este instrumento nos permitirá estudiar la qúımica
de nubes individuales y regiones de formación estelar en las fuentes extragalácticas
más próximas.

El estudio de la qúımica del medio interestelar extragaláctico está aun en sus
primeras etapas y es aun dif́ıcil augurar todas las posibilidades que nos deparará la
detección de nuevas especies y la qúımica comparada a partir del estudio de un
mayor y más significativo número de galaxias.
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Tabla 11.1: Resumen de los telescopios disponibles y potencialmente más
interesantes en los estudios moleculares extragalácticos

Instrumento Antenas Frecuencias Ancho de banda
N × Ø (m) (GHz) Max. (GHz)

IRAM 30 m 1 × 30 80 − 115.5 2 × 0.5
130 − 183 2 × 1
197 − 272 2 × 1

JCMT 1 × 15 211 − 279 0.9
312 − 370 1.8
425 − 510 1.8
626 − 710 0.9

APEX 1 × 12 230 − 1200 1
ATCA 6 × 22 1.25 − 26 2 × 0.128

83.5 − 105.0 8
IRAM PdBI 6 × 15 82 − 116 0.5

205 − 245 0.5
CARMA 6 × 10.4 (OVRO) 115 4 (en 2007, solo OVRO)

+9 × 6.1 (BIMA) 230 4 (en 2007)
345 4 (en 2007, solo OVRO)

SMA 6 × 8 186 − 242 2
271.5 − 349.5 2

600 − 696 2
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Apéndice A

Diagramas de rotación

Una de las técnicas más frecuentemente utilizada para estimar las propiedades
f́ısicas de las nubes a partir de la emisión molecular es el diagrama de poblacio-
nes, también denominados diagramas rotacionales o de Boltzmann. Este método
consiste básicamente en la representación de la densidad de columna normalizada
por el peso estad́ıstico para diferentes niveles de enerǵıa en función de sus enerǵıas.
En condiciones de equilibrio termodinámico (ET), la representación logaŕıtmica de
estas variables describirán una recta cuya pendiente será proporcional a 1/T . Esta
temperatura, que denominaremos temperatura rotacional (Trot) será igual a la tem-
peratura cinética (Tkin) sólo en el caso en que la densidad de H2 sea suficientemente
alta para que todos los niveles estén termalizados.

Si suponemos que la emisión molecular que observamos es ópticamente delgada,
la densidad de columna del nivel superior de una transición dada puede obtenerse
como

Nu =
8πkν2

hc3Aul

(

1 −
Jν(TBG)

Jν(Tex)

)−1 ∫

TB dv (A.1)

donde Aul es el coeficiente de Einstein para una transición que conecte los niveles
u y l, que podemos escribirse como Aul = (64π4ν3/3hc3)Sµ2

ul/gu, y Jν(T ) la función
fuente, en la forma Jν(T ) = (hν/k)[exp(hν/kT ) − 1]−1, siendo TBG la temperatura
de la radiación de fondo cósmico, Tex la temperatura de excitación de la transición
y gu la degeneración del nivel superior.

En la aproximación de Rayleigh-Jeans (i.e.hν ≪ kT ) y asumiendo Tex ≫ TBG,
la ecuación. A.1 se puede reducir a

Nu =
8πkν2

hc3Aul

W (A.2)

donde la temperatura de brillo integrada de la ĺınea observada,
∫

TB dv, se denota
como W . Si suponemos equilibrio termodinámico local (ETL), la distribución de
poblaciones de todos los niveles se pueden representar por una única temperatura,
la temperatura de rotación, siguiendo una distribución de Boltzmann

Nu

gu

=
N

Z
e−Eu/kTrot (A.3)
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donde N es la densida de columna total de la especie molecular, Eu es la enerǵıa
del nivel superior de la transición, y Z la función de partición

Z =
∑

∀i

gi e
−Ei/kTrot (A.4)

Introduciendo la ecuación. A.2 en ecuación. A.3 obtenemos

N =
8πkν2Z

hc3Aulgu
WeEu/k Trot (A.5)

o la representación logaŕıtmica de la anterior expresión

log
8πkν2

hc3Aulgu
W = log

N

Z
−

log e Eu

k Trot
(A.6)

que constituye la ecuación básica para el análisis de los diagramas de poblaciones
(ver Blake et al., 1987; Turner, 1991; Goldsmith & Langer, 1999, para una descrip-
ción detallada de este método). Representando la densidad de columna normalizada
por el peso estad́ıstico Nu/gu de cada transición en escala logaŕıtmica frente a la
enerǵıa del nivel superior de las mismas, la distribución de las poblaciones puede
ajustarse por una ĺınea recta. La pendiente de esta recta será proporcional a la
inversa de la temperatura rotacional (∝ 1/Trot) y el corte con el eje de ordenadas
nos proporcionara la densidad de columna total dividida por la función de partición
(N/Z).

A.1. Lineas solapadas

En los casos en que una ĺınea molecular este formada por un número de transi-
ciones solapadas que involucran niveles con diferentes enerǵıas, no es posible aplicar
directamente el análisis mediante diagramas rotacionales para determinar las pro-
piedades f́ısicas de la emisión molecular. A continuación se describe el método que
se ha seguido con el fin de aplicar a estas ĺıneas formadas por múltiples transiciones
el método de diagramas rotacionales.

A partir de los parámetros espectroscópicos de cada una de las transiciones
solapadas que forman la ĺınea múltiple podemos estimar la contribución de cada
transición a la intensidad integrada total. Para ello, se debe asumir ETL y emi-
sión ópticamente delgada que, de hecho, son las hipótesis básicas del análisis de
diagramas rotacionales. Aśı, utilizando la ecuación. A.5, podemos expresar la in-
tensidad integrada relativa entre dos transiciones en función de sus coeficientes de
Einstein A′

ul y A′′
ul, enerǵıas de sus niveles superiores E ′

u y E ′′
u, y degeneraciones de

estos niveles superiores g′
u y g′′

u en la forma

W ′

W ′′
=

ν ′′2A′
ulg

′
u

ν ′2A′′
ulg

′′
u

e(E′′

u−E′

u)/k T 0
rot (A.7)
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lo cual nos permite calcular la intensidad relativa de cada una de las transiciones para
una temperatura rotacional dada T 0

rot. De esta forma, se diferencia la temperatura
T 0

rot que se asume para estimar la contribución de cada transición a la ĺınea solapada,
y la temperatura Trot derivada del diagrama rotacional.

Si se considera el caso de una molécula con estructura hiperfina donde todas las
transiciones que forman la ĺınea comparten una misma enerǵıa del nivel superior,
se puede hacer la aproximación E ′

u ≈ E ′′
u y ν ′ ≈ ν ′′. De esta forma, la contribución

de cada transición a la ĺınea total no dependerá de la temperatura asumida T 0
rot y

únicamente dependerá de los parámetros espectroscópicos de cada transición en la
forma

(

W ′

W ′′

)

HF

=
A′

ulg
′
u

A′′
ulg

′′
u

(A.8)

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

En el caso general donde E ′
u 6= E ′′

u , las contribuciones calculadas de cada tran-
sición para una temperatura T 0

rot, se situarán en una ĺınea recta en el diagrama
rotacional con una pendiente log10e/k T 0

rot.
La aproximación ETL asume que todas las poblaciones de los niveles deben

situarse en una ĺınea recta en el diagrama rotacional. De esta forma podemos modi-
ficar la temperatura T 0

rot que se asume para calcular la contribución de cada una de
las ĺıneas solapadas para obtener el mejor ajuste de todos los datos observacionales
incluidos en el diagrama rotacional mediante una ĺınea recta. En este punto en que
se alcanza el mejor ajuste, normalmente se obtendrá la situación en que T 0

rot ≈ Trot.
A lo largo de este trabajo se aplica este método a diferentes moléculas, nor-

malmente rotores simétricos como CH3CN y CH3CCH y cuasisimétricos como CH3OH.
Aśı, tenemos el diagrama rotacional de CH3CN donde se incluyen solo dos ĺıneas
con transiciones solapadas, el diagrama de CH3CCH donde las tres ĺıneas solapadas
incluidas se alinean perfectamente a una ĺınea recta, y en el diagrama de CH3OH
donde se representan una mezcla de ĺıneas con transiciones solapadas y ĺıneas únicas
(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 población relativa de los niveles, dado que se necesitan tanto Tkin como
Trot para evaluar al función de partición como se describe en Turner (1991). De
esta forma Trot caracteriza la población de los niveles J dentro de cada escalera K,
mientras que Tkin describe la población entre escaleras K. Las observaciones de este
trabajo, principalmente en galaxias externas y en muchos casos en las observaciones
del Centro Galáctico (en parte debido a la resolución de 4MHz utilizada), no per-
miten resolver las transiciones de las diferentes escaleras K. En este caso se asume
que ambas temperaturas son semejantes (Tkin = Trot) de forma que la población
de todos los niveles se describirán por una única temperatura rotacional. Dado que
Tkin es normalmente mucho mayor que Trot, esta hipótesis puede resultar en una
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sobre estimación de la densidad de columna derivada de los diagramas rotacionales
dado que la contribución a la intensidad integrada total de la ĺınea observada de
los niveles con K ≥ 1 puede ser subestimada. Por otra parte, la evaluación de la
función de partición será igualmente subestimada. Aśı, el efecto total sobre la de-
terminación de la densidad de columna no será mayor que un factor 2− 3 mientras
que la temperatura rotacional derivada solo se verá afectada de forma marginal.
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Apéndice B

Desarrollo de herramientas de
análisis

Uno de los elementos comunes en el análisis 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 reducción 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 identificación de transiciones moleculares y el
cálculo de los parámetros f́ısicos derivados se haga particularmente rutinario, y por
tanto sujeto a confusión, 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 informáticos
desarrollados conforme a las necesidades aparecidas durante el análisis de los datos
presentados en este trabajo, que pretenden automatizar y facilitar algunas de estas
tareas.

B.1. Identificación molecular

En esta sección se describen las caracteŕısticas principales del programa LO-
VAS. Este programa es una herramienta de ayuda para la identificación de ĺıneas
espectrales, extrayendo y presentando gráficamente la información de las transicio-
nes recogidas en los diferentes catálogos de ĺıneas espectrales. El programa toma su
nombre del primer catálogo de ĺıneas implementado.

La sintaxis de uso de esta utilidad es la siguiente:

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

A continuación se explican los valores posibles que puede tomar cada uno de los
parámetros.

229
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�

�

�

�
[intervalo de frecuencias]
Esta parámetro indica el rango de frecuencias en el que el programa buscará tran-
siciones conocidas en los catálogos. Los valores posibles de este parámetro son los
siguientes:

(1) Selecciona el rango de frecuencias total de la banda señal del espectro con el
que se esté trabajando.

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

(3) No pone ninguna limitación en frecuencias, seleccionando todas las transiciones
recogidas en el catálogo de la molécula seleccionada o de cualquier molécula
si no se aplica ningún filtro.

(4) Selecciona el rango de frecuencias seleccionado de la banda señal del espectro
con el que se esté trabajando.

(N) Cualquier otro número será considerado ĺımite inferior a la frecuencia y el pro-
grama solicitará otra entrada como ĺımite superior elegido.

�

�

�

�
[catálogo]
Selecciona el catálogo utilizado para la búsqueda. Todos los catálogos se encuentran
instalados en el disco duro local. Los catálogos disponibles actualmente son los
siguientes:

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

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

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

(3) Estima la frecuencia de las ĺıneas de recombinación de hidrógeno atómico a
partir de la expresión

ν = RHc (
1

n2
l

−
1

n2
u

), (B.1)

donde RHc = 3.28805129 1015s−1 es la Constante de Rydberg por la velocidad
de la luz para el hidrógeno.

(4) “Submillimeter, millimeter, and microwave spectral line catalog”, Pickett et
al. (1998), Catálogo JPL.
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�

�

�

�
[molécula]
Filtro aplicado al listado de transiciones seleccionadas limitando la búsqueda a la
molécula seleccionada. En el caso del catálogo 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 parámetro constituye un filtro espećıfico aplicado a la búsqueda. Esta opción
está únicamente disponible en el caso de la elección de catálogo 3 (JPL) y 4 (ĺıneas
de recombinación).

En el caso del catálogo JPL existen tres posibilidades:

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

(0) No se aplica ningún filtro.

(<0) Se seleccionan únicamente las transiciones en las que el logaritmo en base 10
de la intensidad integrada en unidades de nm2 MHz a 300K (tal y como viene
dado en el catálogo, ver Pickett et al. (1998)) sea igual o mayor que el valor
especificado.

En el caso de las ĺıneas de recombinación, este valor indica el incremento máximo
∆ n de las transiciones que se buscarán.

A continuación, 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 NGC253 presentado en el Caṕıtulo 2. En cada ejemplo se especifican
los parámetros utilizados en la ejecución del programa y el número de ĺıneas extrai-
das de los catálogos en cada búsqueda. Como muestra se presentan las dos primeras
y últimas transiciones que devuelve como salida el programa.
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entrada: lovas 1 1 a
salida: 15 ĺıneas
146635.671875 H213CO 2(1,1)-1(1,0)

146876.062500 H2CCC 7(1,6)-6(1,5)

* * *

147174.593750 CH3CN 8(0)-7(0)

147243.000000 unidentified

entrada: lovas 1 11 a
salida: 44 ĺıneas
146368.343750 CH3OH 3(1,2)-2(1,2) A–

146372.406250 unidentified

* * *

147210.734375 CH3OCH3 6(3,4)-6(2,5) AA

147243.000000 unidentified

entrada: lovas 1 2 a
salida: 159 ĺıneas
no se muestra en la figura

entrada: lovas 1 2 CH3CN
salida: 23 ĺıneas
147035.218750 CH3CN 259.01 8(7)-7(7)

147174.593750 CH3CN 17.180 8(0)-7(0)

* * *

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 ĺınea
147046.889386 H 84.627766 36→35 1
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entrada: lovas 1 4 a 0
salida: 2165 ĺıneas
(no se muestra en la figura)

entrada: lovas 1 4 a -3
salida: 32 ĺınea
146635.689 -2.9529 10.6686 15 H2C-13-O

147281.543 -2.9657 86.6847 57 c-C3H2

* * *

46427.9961 -1.7836 131.8849 111 HCCCCCN

47216.3280 -1.4166 115.4096 97 C4Si

entrada: lovas 2 1 a
salida: 20 ĺıneas
154200.968750 CH3CHO 8(4,5)-7(4,4)

154201.515625 CH3CHO 8(4,4)-7(4,3)

* * *

155075.000000 unidentified

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

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

La utilidad SYNT permite generar espectros sintéticos de una especie de-
terminada para diferentes temperaturas de excitación en condiciones de equilibrio
termodinámico local. Son varias las razones por las que resulta interesante la repre-
sentación de espectros sintéticos.

©⋆ En primer lugar pueden servir como comparación 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 transición de una especie molecular, podemos estimar la
intensidad esperada de cualquier otra transición en otro rango de frecuencias
con el fin de confirmar la identificación. Esta funcionalidad se utiliza en este
trabajo con el objetivo de separar las transiciones que aparecen solapadas en
el barrido espectral de NGC253 (ver Caṕıtulo 2).

©⋆ Constituye una importante herramienta en la preparación de observaciones
molecular pudiendo elegir las transiciones más favorables si tenemos una esti-
mación de la temperatura de excitación del gas.

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

synt [modo] [parámetros]

A continuación se describen las posibilidades y parámetros 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
según los parámetros de entrada indicados.

�

�

�

�
synt file [fichero]
Este modo tiene la misma función que el anterior solo que representa un grupo de
perfiles Gaussianos. Los parámetros de entrada de cada perfil se leen desde el fichero
indicado. El formato de este fichero debe de ser, en primer lugar una ĺınea con el
número de perfiles que se pretenden representar. A continuación debe escribirse una
sucesión de ĺıneas con los parámetros de frecuencia, velocidad, anchura e intensidad
de cada perfil.
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�

�

�

�
synt jpl [fichero] [temperatura] [parámetros] [tamaño fuente]
La opción jpl constituye la funcionalidad más 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 catálogo JPL, y se represen-
ta el espectro de emisión en condiciones de ETL para una temperatura determinada.

�

�

�

�
[fichero]

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 búsqueda en el catálogo JPL.�

�

�

�
[temperatura]

Este valor de temperatura será el que se utilice para estimar las intensidades relativas
a partir de las ecuaciones de equilibrio termodinámico.�

�

�

�
[parámetros]

El programa lee el primero de estos parámetros y dependiendo de su valor se reque-
rirán parámetros adicionales de la siguiente forma:

[> 1000]: El parámetro se interpreta como la frecuencia de una de las transi-
ciones de la especie, que buscará dentro del fichero de entrada. Se requieren 3
parámetros adicionales de velocidad, anchura e intensidad de la ĺınea que se
aplicarán a la transición con la frecuencia indicada. El comando queda en la
forma:

synt jpl [fichero] [temp.] [frec.] [velocidad] [anchura] [intensidad]

Este modo es útil en los casos en que se ha medido una transición 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 parámetro se interpreta como una anchura. De esta forma la escala
en intensidades únicamente tiene sentido en cuanto a intensidades relativas
entre ĺıneas. El comando queda de la forma:

synt jpl [fichero] [temperatura] [anchura]

�

�

�

�
[tamaño fuente]

Define el tamaño estimado de la región emisora observada para tener en cuenta los
efectos de dilución en el haz del telescopio. El valor se da en segundos de arco. Si este
valor es 0 o no recibe ningún valor, no se tendrá en cuenta ningún tipo de corrección.

�

�

�

�
synt del
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
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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]
Este modo genera, a partir de los datos espectroscópicos del espectro cargado en
memoria (i.e. resolución y frecuencia central), un espectro de las dimensiones defini-
das por los parámetros de entrada. Este comando es necesario como paso previo a la
creación 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 SYNT para estimar
la forma de la emisión de CO con diferentes temperaturas rotacionales.
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(Trot = 10K)
entrada:
synt crea 80000 600000
lovas 1 4 CO 0
synt jpl lovas 10 200

(Trot = 50K)
entrada:
synt del
synt jpl lovas 50 200

(Trot = 300K)
entrada:
synt del
synt jpl lovas 300 200

Figura B.2: Ejemplos de uso del programa SYNT
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Además de los espectros que se muestran en la Figura B.2, el programa SYNT
genera una serie de ficheros de salida con información espectroscópica de las tran-
siciones seleccionadas. Los ficheros generados para el último de los ejemplos en la
Figura B.2 son los siguientes:

�

�

�

�
jpl.line
Información espectroscópica de cada transición en el formato que se da en el catálogo
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 38.4481 11 -28001 101 5 4 CO

�

�

�

�
jpl.plot
En este fichero que se indican los parámetros 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

�

�

�

�
jpl.rot
Este fichero es uno de los más relevantes puesto que compila los parámetros es-
pectroscópicos de cada una de las transiciones, necesarios para la representación
de diagramas rotacionales (ver Apéndice A y Sección B.3). Los parámetros de las
transiciones que se recogen en este fichero son: Frecuencia (MHz), Enerǵıa del nivel
inferior y superior (cm−1), degeneración del nivel superior y coeficiente de desexci-
tación de Einstein (10−6 s−1).

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 identificación y ajuste de las ĺıneas espectrales
observadas de una misma molécula, radica en la determinación de los parámetros
f́ısicos de densidad de columna y temperatura rotacional que se derivan a partir de
los diagramas rotacionales (ver Apéndice A). El programa DIAGROTERROR se
creó con el fin de automatizar esta tarea.

La sintaxis del comando es la siguiente:

diagroterror [fichero] [linini] [linfin] [tamaño] [sobreescribir]

[limites] [molécula]

A continuación se describen las posibilidades que ofrecen cada uno de los paráme-
tros en entrada del programa DIAGROTERROR.

�

�

�

�
[fichero]
Especifica el fichero de entrada en el que se incluyen los parámetros espectroscópicos
de cada una de las transiciones observadas junto con los parámetros derivados de las
observaciones. El archivo debe tener el mismo formato que el fichero de salida (.rot)
del programa SYNT (ver Sección B.2) al que se le deben añadir tres columnas con
los valores de intensidad integrada de la ĺınea, error en la medida de esta intensidad
integrada y tamaño del haz del telescopio con el que se observó.

La intensidad integrada debe ser un valor positivo. En el caso de leer un número
negativo, el programa lo interpreta como un ĺımite superior a la detección. Este
ĺımite no se usará en el cálculo del ajuste al diagrama rotacional y se representara
con una flecha en el mismo.

El tamaño del haz se utilizará 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 tamaños de haz para
cada frecuencia. Si el valor de este parámetro es (0) se utilizará el tamaño del haz
del telescopio de 30m de IRAM y si es (-1) se utilizará el haz del SEST de 15m. En
general se pueden aproximar con estos valores los haces de cualquier telescopio de
30 y 15m de diámetro, respectivamente.

�

�

�

�
[linini] [linfin]
Ĺıneas del fichero en la que se encuentra la primera y la última transición observada.
Las transiciones observadas deben situarse consecutivamente dentro del fichero, no
pudiendo estar salteadas a lo largo del mismo.

�

�

�

�
[tamaño]
Define el tamaño estimado de la región emisora observada para tener en cuenta los
efectos de dilución en el haz del telescopio. El valor se da en segundos de arco. Si
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este valor es 0, no se tendrá en cuenta ningún tipo de corrección.

�

�

�

�
[sobreescribir]
Este parámetro determina si se borrará, caso de haberlo, el diagrama previamente
representado (0) o si por el contrario se superpondrá el nuevo diagrama sobre el
anterior (1). La opción de superponer diagramas es especialmente útil en el caso de
ajustar diferentes componentes de temperatura a la emisión de una misma especie
molecular.

�

�

�

�
[limites]
Si este parámetro toma el valor 0 (valor por defecto), el programa calcula automáti-
camente unos ĺımites apropiados en cada eje para la correcta visualización del dia-
grama rotacional. Cualquier otro valor fuerza al programa a conservar los ĺımites
determinados previamente por el usuario.

�

�

�

�
[molécula]
Si este parámetro es diferente de 0 (valor predeterminado) el programa solicitará el
nombre de la especie molecular ajustada. En la esquina superior derecha del diagra-
ma aparecerá 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 emisión de CS estudiada en el Caṕıtulo 6. Se ha añadido una
transición extra para la que se ha imaginado un ĺımite a su intensidad integrada
para una mejor presentación 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 .1837 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 24.5113 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 emisión de CS.

entrada:
diagroterror CS.rot 1 5 20 0 0 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= 2.7E+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 Sección A.1, podemos incluir en la representación
de los diagramas rotacionales transiciones de una misma especie solapadas y no
resueltas. Para ello utilizamos la intensidad integrada total de la ĺınea 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] [tamaño]

diagrotpluss [Tini] [Tfin] [ficherodatos] [ficherogrupos] [tamaño]

Ambos programas buscan el mejor ajuste lineal en la forma que se explica en la
Sección A.1 siguiendo métodos diferentes. DIAGROTPLUSE, utiliza un método re-
cursivo en el que a partir de una temperatura inicial, calcula la contribución de cada
transición y deriva una nueva temperatura a partir del ajuste lineal del diagrama
rotacional que utilizará en la nueva iteración como temperatura inicial. El proceso
recursivo continuará hasta que la diferencia entra temperatura inicial y la derivada
alcancen un ĺımite de convergencia predeterminado. DIAGROTPLUSS, realiza un
barrido de temperaturas y representa el diagrama rotacional con las contribuciones
de cada transición para cada una de estas temperaturas, devolviendo un gráfico con
la coeficiente de correlación del ajuste lineal para cada temperatura. Se tomará como
mejor ajuste aquel con un mayor coeficiente de correlación.

Se detalla a continuación el significado de cada uno de los parámetros de entrada:

�

�

�

�
[Tini] [Tfin]

Tini es la temperatura en K en la que comienza el proceso recursivo de DIAGROT-
PLUSE y la temperatura inicial del barrido de DIAGROTPLUSS.

Tfin es la temperatura final del barrido de DIAGROTPLUSS.

�

�

�

�
[ficherodatos]

Fichero con los parámetros espectroscópicos de las transiciones con el formato del
fichero de salida (.rot) del programa SYNT (ver Sección B.2), sin necesidad de
añadirle nada.

�

�

�

�
[ficherogrupos]

Es en este fichero en el que se incluyen las intensidades integradas de los grupos de
ĺıneas observadas. El formato debe ser el siguiente:

242
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La primera ĺınea debe contener el número de grupos de ĺıneas observados. El resto
de ĺıneas, tantas como el número indicado, deben indicar el número de transicio-
nes que componen la ĺınea espectral ajustada, y el número de ĺınea del fichero de
datos en la que se encuentra los datos espectroscópicos de la primera de estas tran-
siciones. A continuación debe aparecer la intensidad integrada ajustada, el error de
este ajuste y el tamaño del haz del telescopio tal y como se explica en la Sección B.3.

�

�

�

�
[tamaño]

Define el tamaño de la región emisora tal y como se explica en la Sección B.3.

Como ejemplo vamos a considerar la emisión 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 espectroscópicos:

147148.9590 61.873100 66.781461 68 227.080159
147149.1280 61.873100 66.781467 76 230.661449
147149.1280 61.873100 66.781467 60 226.588235
147163.3000 37.047000 41.955839 34 247.767773
147163.3000 37.047000 41.955839 30 247.230747
147163.3000 37.047000 41.955839 38 251.732992
147171.7680 22.149100 27.058222 34 260.220269
147171.7680 22.149100 27.058222 30 259.656252
147171.7680 22.149100 27.058222 38 264.323905
147174.5960 17.182800 22.092016 30 263.793166
147174.5960 17.182700 22.091916 34 264.366042
147174.5960 17.182800 22.092016 38 268.597025
165556.1800 41.955800 47.478160 38 361.281892
165556.1800 41.955900 47.478260 34 360.704103
165556.1800 41.955900 47.478260 42 365.831172
165565.7100 27.058300 32.580978 34 374.841836
165565.7100 27.058200 32.580878 38 375.442272
165565.7100 27.058300 32.580978 42 380.082333
165568.9500 22.092000 27.614786 34 379.588442
165568.9500 22.091900 27.614686 38 380.196481
165568.9500 22.092000 27.614786 42 384.895300

Fichero de datos de los grupos de ĺıneas:

2
6 7 2.0423 .176707 0
6 16 1.2396 .307134 0
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Véase que en este fichero de definición de los grupos hemos despreciado la con-
tribución de las transiciones cuyo nivel superior de enerǵıa es superior a 40 cm−1. Es
por ello que en el primer grupo se cogen las 6 transiciones comenzando en la ĺınea
7 en el segundo grupo escoge las 6 transiciones a partir de la ĺınea 16.

La Figura B.4 muestra ejemplos de la variación de los diagramas rotacionales
para diferentes valores de temperatura utilizados en la estimación de la contribución
de cada una de las transiciones. Además se muestra la variación del coeficiente de
correlación del ajuste lineal en función de la temperatura asumida.
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entrada:
diagrotpluse 5 file.rot file.gr 20
salida:
N/Z = 8.8E + 11 + −2.4E + 11
T = 5.91 + −0.26

entrada:
diagrotpluse 10 file.rot file.gr 20
salida:
N/Z = 9.1E + 10 + −2.5E + 10
T = 9.8 + −0.7

entrada:
diagrotpluse 30 file.rot file.gr 20
salida:
N/Z = 1.8E + 10 + −5.3E + 09
T = 17.7 + −2.4

Variación del coeficiente de correlación del
ajuste lineal en función de la Trot asumida.

entrada:
diagrotpluss 2 40 file.rot file.gr 20

Figura B.4: Ejemplos de uso del programa DIAGROTPLUSE y DIAGROTPLUSS
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Dahmen, G., Hüttemeister, S., Wilson, T.L., &
Mauersberger, R. 1998, A&A, 331, 959

Dame, T.M., Hartmann, D., & Thaddeus, P.
2001, ApJ, 547, 792

Dartois, E., Schutte, W., Geballe, T. R., Demyk,
K., Ehrenfreund, P., & D’Hendecourt, L.
1999, A&A, 342, L32

Das, M., Anantharamaiah, K.R., & Yun, M.S.
2001, ApJ, 549, 896

de Vaucouleurs, G. 1959, Handb. Phys., 53, 275

de Vaucouleurs, G. 1964a, ApJ, 139, 899

de Vaucouleurs, G. 1964b, IAU-URSI Symp. 20,
The Galaxy and the Magellanic Clouds, ed.
F. J. Kerr & A. W. Rodgers (Canberra: Aus-
tralian Acad. Sci.), 88

de Vaucouleurs, G. 1979, ApJ, 227, 729

de Vaucouleurs, G., de Vaucouleurs, A., &
Corwin, H.G.jr. et al., 1991, Third Referen-
ce Catalogue of Bright Galaxies, Springer

252



BIBLIOGRAFÍA
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Y., Lacombe, F., Rouan, D., Renzini, A., &
Tacconi-Garman, L.E. 2003, ApJ, 594, 812

Gerin, M., Viala, Y., Pauzat, F., & Ellinger, Y.
1992, A&A, 266, 463

Gerin, M., Viala, Y., & Casoli, F. 1993, A&A,
268, 212

Goicoechea, J.R., Mart́ın-Pintado, J., & Cerni-
charo, J. 2005, ApJ, 619, 291

Goldsmith, P.F. & Langer, W.D. 1999, ApJ, 517,
209

Gottesman, S.T. & Weliachew, L. 1977, ApJ,
211, L57

Gottlieb, C.A., Ball, J.A., Gottlieb, E.W., Lada,
C.J., & Penfield, H. 1975, ApJ, 200, 147

Greaves, J.S. & White, G.J. 1991, A&AS, 91,
237

Greve, T.R., Bertoldi, F., Smail, I., Neri, R.,
Chapman, S.C., Blain, A.W., Ivison, R.J.,
Genzel, R., Omont, A., Cox, P., Tacconi, L.,
& Kneib, J.-P. 2005, MNRAS, 359, 1165
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Güsten, R., Henkel, C., & Batrla, W. 1985,
A&A, 149, 195
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J., Garćıa-Burillo, S., & Henkel, C. 2003,
A&A, 411, L465

Mart́ın, S., Mart́ın-Pintado, J., Mauersberger,
R., Henkel, C., & Garćıa-Burillo, S. 2005,
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Melo, V.P., Pérez-Garćıa, A.M., Acosta-Pulido,
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Usero, A., Garćıa-Burillo, S., Fuente, A.,
Mart́ın-Pintado, J., & Rodŕıguez-Fernández,
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