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Prefacio

Las ondas de choque son un fenémeno ubicuo en el medio interestelar (MI) que aparece
principalmente en las primeras y ultimas fases de la vida de las estrellas como consecuencia
de la eyeccion de materia en forma de vientos estelares, flujos bipolares o explosiones de
supernova. Si el avance en el conocimiento de los procesos fisicos y quimicos que tienen
lugar en las ondas de choque en el MI fue extraordinario entre los anos 1970 y 1990, desde
entonces puede considerarse que no se ha producido ninguna aportacion significativa en el
aspecto particular del estudio de la evolucién temporal de la propagacién de estos choques
en el MI. A este respecto, C. F. McKee y D. J. Hollenbach afirmaban en 1980 que (ver
McKee & Hollenbach 1980): “En esta revision (de los procesos fisicos en las ondas de
choque en el MI), nos centraremos en la estructura de los choques interestelares, no en la
propagacion de los mismos. Los choques son una estructura ubicua en el M1, y la discusion
de la propagacion de dichos choques cubriria esencialmente toda la dinamica del MI. Por
otro lado, la estructura de un choque determina el espectro de la radiacion emitida y la
quimica que tiene lugar en el propio choque, los cuales pueden ser observados de forma
directa.” Basandose en esta filosofia, la totalidad de los estudios tedricos realizados sobre
este fendmeno en anos posteriores, se centré fundamentalmente en obtener predicciones
de magnitudes observables en el conjunto del gas que ha experimentado el choque, sin
entrar en el detalle de los cambios producidos de forma natural por la propagacion del
choque a través de una parcela de gas concreta.

Como veremos en esta tesis, las nuevas capacidades en resolucién espectral y sensi-
bilidad que presentan los radiotelescopios de antena tnica actuales, han revelado obser-
vacionalmente una serie de estructuras nuevas y unicas en regiones de formacién estelar
donde se han encontrado interacciones muy recientes de las ondas de choque con el gas
tranquilo de la nube ambiente. Estos resultados, que han puesto de manifiesto la posibili-
dad de deteccién de los precursores asociados a las ondas de choque, no sélo han mostrado
la necesidad del estudio de los efectos de la propagacion de dichos choques en el gas sin
perturbar del MI, sino que nos han impulsado a desarrollar, por primera vez, el estudio
tedrico de la evolucion temporal de las primeras fases de dicha propagacion.

En este trabajo, presentamos las primeras evidencias de los efectos generados por
los precursores magnéticos de las ondas de choque de tipo C, en las propiedades fisico-
quimicas del gas del MI. Para ello, se ha dividido la tesis en las siguientes partes: El
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CAP. 1 muestra un resumen del estado de la teoria de las ondas de choque en el MI
que se ha desarrollado a lo largo de los tltimos 40 anos. En el CAP. 2, presentamos la
fuente de estudio, la nube molecular oscura L1448 que alberga la formacion de estrellas
poco masivas, entre las que se encuentra la fuente milimétrica asociada al flujo bipolar
joven L1448-mm. Los CAPS. 3, 4 y 5, recogen los estudios observacionales de la emision
molecular realizados en esta fuente. En estos capitulos se muestra que todas las evidencias
observacionales apuntan a la deteccién, por primera vez, de las fases mas tempranas de
la interacciéon de las ondas de choque con el gas tranquilo del MI. En concreto, de la
interaccién del precursor magnético de los choques de tipo C (ver SEC. 1.3). En los CAPS.
6 y 7, presentamos los resultados del estudio tedrico de las propiedades fisico-quimicas
de la fase del precursor magnético en los choques de tipo C, y de las predicciones de
los perfiles de las lineas moleculares que se esperan detectar en los distintos estadios de
la propagacion de los choques. Finalmente, en las conclusiones generales del CAP. 8 se
resumen los resultados mas importantes de este trabajo.



Preface

Shock waves are an ubiquitous phenomena in the interstellar medium (ISM). This
phenomena occurs at the first and the late stages of the stellar evolution due to the
mass eyection by stellar winds, bipolar outflows or supernova explosions. Although much
progress in the study of the physical and chemical processes involved in this phenomena
was achieved between the 70’s and the 90’s, there has not been significant contributions
to the particular field of the study of the temporal evolution of the propagation of shock
waves through the quiescent material in the ISM. In this respect, C. F. McKee & D. J.
Hollenbach in 1980 stated that (see McKee & Hollenbach 1980): “In this review (of the
physical processes that take place in shock waves in the ISM) we focus on the structure of
interstellar shocks, not on the propagation. Shocks are an ubiquitous feature in the ISM,
and a discussion of the propagation of interstellar shocks would essentially cover the entire
dynamics of the ISM. On the other hand, the structure of a shock determines the spectrum
of the emitted radiation and the chemistry occurring in the shock, both of which are directly
observable.” Based on this philosophy, all subsequent theoretical studies were focused in
determining global predictions of observable parameters that could arise from the whole
postshock region affected by the interaction of the shock, without examining in detail the
possible (and likely) changes that would be naturally produced by the propagation of the
shock through the unperturbed ambient gas in the ISM.

In this thesis, we show that observations with the present instrumental capabilities
providing high spectral resolution and sensitivity in current single-dish telescopes, can
reveal new and unique molecular emission features in star forming regions, which are
associated with the early phases of the interaction of very young shock waves with the
quiescent material in molecular dark clouds. We show that it is possible to detect the
precursors of shock waves, which opens a new field of observational and theoretical studies
for which new efforts must be made in order to clearly establish the effects produced by the
propagation of shock waves through the quiescent gas. In this work, we present the first
theoretical studies carried out to describe the evolution of the molecular line emission with
time, for the different stages of the evolution of shock waves as they propagate through
the ISM.

We have divided this thesis into the following sections: In CAP. 1 we show the state-of-
the-art of the theory of shock waves in the ISM, giving a brief summary of what has been
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so far achieved on this field from the 70’s to date. In CAP. 2, we present the molecular
dark cloud L1448 and the very young [.1448-mm outflow, which will be the subject of our
study. In CAPs. 3, 4 and 5, we show the molecular emission observed toward the L.1448-
mm outflow. All the observational evidences point toward the detection, for the first time,
of the early interaction of shock waves and, in particular, of the magnetic precursor of
MHD shock waves or C-shocks (see SEC. 1.3). In CAPS. 6, we present the modelling
of the physical structure and of the temporal evolution of the sputtering of dust grains
in C-shocks. From these results, we have developed the first model that combines the
evolution of the physical structure of C-shocks with molecular excitation and radiative
transfer, to predict the changes of the molecular line profiles with time, as the shock
propagates through the unperturbed ambient gas of the ISM (CAp. 7). Finally, the main
results of this work are summarized in CAP. 8.
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CAPITULO 1

Ondas de choque en el MI: Choques
de tipo J y C

1.1 Las ondas de choque en el MI

A finales de los anos 60 y principios de los 70, el conocimiento de la fisica del gas
ionizado de forma total o parcial, permitié el estudio de las propiedades fisicas y de las
abundancias de las principales especies atémicas de dicho gas, a partir del rico espectro de
emision generado en objetos tales como remanentes de supernova o regiones de hidrégeno
ionizado, también llamadas regiones HII, en el rango de longitudes de onda del éptico y del
UV (UltraVioleta). La mayoria de estos trabajos tedricos no profundizaron en el andlisis
de los procesos fisicos responsables de la radiacién observada, por lo que fueron incapaces
de dar explicacién a la cinematica del gas que presentaba movimientos de alta velocidad
en el espectro de emision de estos objetos. Fueron precisamente dichos movimientos los
que indujeron a pensar que el origen de la emisién de lineas atomicas permitidas, semi-
prohibidas y prohibidas, y de transiciones rotacionales de Hs, en remanentes de supernova
y en regiones HII, podia ser debido al gas caliente generado tras el paso de ondas de choque
en el MI.

Las ondas de choque son perturbaciones de la presién que se propagan a través del MI,
comprimiendo el gas que van encontrando a su paso. Las ondas de choque se producen por
vientos estelares, explosiones de supernova, expansiones de regiones HII o colisiones entre
nubes interestelares. Esta perturbacion, también denominada piston, genera gradientes
de presiéon lo suficientemente grandes como para que la velocidad de desplazamiento de
las ondas de choque sea superior a la velocidad de propagacién del sonido en el medio.
Debido a que la perturbacién se propaga a una velocidad mayor que la de las ondas
de compresion, el medio que se encuentra delante del choque es incapaz de reaccionar
dindmicamente a la perturbaciéon de la presién del gas hasta el mismo instante de la

17
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llegada del frente de choque. La interaccion del frente de choque ocurre en una region de
gas muy pequena en comparacién con la zona de relajacion que aparece detras del propio
frente de choque, por lo que suele ser tratado matematicamente como una discontinuidad.
Sin embargo, como veremos en la SEC. 1.3, esta aproximacién deja de ser valida para unas
condiciones concretas de las nubes moleculares oscuras (Wentzel 1967; Draine 1980). La
interaccién del frente de choque provoca cambios irreversibles en las propiedades fisicas y
en la quimica del gas detras del choque.

La intensidad del choque viene dada por el nimero de Mach, M = v/¢q, donde vy es
la velocidad de desplazamiento de la perturbacion, y ¢y es la velocidad de propagacion
del sonido (o de la onda de compresion) caracteristica del medio sin perturbar. En el MI,
M puede llegar a alcanzar valores de hasta ~10% (McKee & Hollenbach 1980). Puesto
que el MI presenta valores del campo magnético que en ocasiones no son despreciables,
las ecuaciones que describen la dinamica de las ondas de choque en este medio han de ser
magnetohidrodindmicas. El valor del campo magnético, en efecto, modifica el niimero de
Mach, la estructura del frente de choque, y la méxima compresién producida en el choque
(Alfvén 1951; Draine 1980). En la zona detras del frente de la onda de choque (medio post-
choque), el gas se encuentra fuera del equilibrio termodindmico, por lo que la radiacién
generada en la regién de relajacion puede escapar libremente (McKee & Hollenbach 1980).

Como veremos en las SECs. 1.2 y 1.3, las ondas de choque en nubes moleculares
pueden catalogarse como de tipo J y de tipo C, en funcién de la velocidad de propagacion
de la perturbacion, vy, de la fraccién de ionizacién del gas, x(e™), y de la componente del
campo magnético perpendicular a la direccién de propagacion, By, (Draine 1980). Cada
tipo de choque presentara un espectro de emisién caracteristico (SECs. 1.2 y 1.6).

1.2 Primeros estudios de las ondas de choque en el
MI: Choques de tipo J

Los primeros esfuerzos que se realizaron en el avance del conocimiento de los efectos de
la interaccion de las ondas de choque en el gas del MI, se centraron en la prediccion de las
intensidades de lineas atémicas de estructura fina y lineas rotacionales de Hy generadas
en las regiones donde el gas ya habia sido procesado por el choque. A este conjunto de
trabajos pertenecen los realizados por Field et al. (1968), Cox (1972a,b), Raymond et
al. (1976), Dopita (1976,1977) y Shull & McKee (1979). En estos estudios, se asume
que la geometria del choque es plano-paralela (la més sencilla y comtinmente empleada
en los modelos de choques), que el medio es difuso y atémico (i.e. que las densidades de
particulas por unidad de volumen son de ~1-100cm™3) y que la intensidad del campo
magnético es, o bien nula, o bien despreciable (~10uG). En modelos posteriores (ver
Hollenbach & McKee 1979,1980,1989), y ante la evidencia observacional de que especies
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moleculares podian presentar espectros de emisién con gas moviéndose a velocidades de
hasta ~100kms™! en regiones de formacién estelar (p.ej. Orién; ver Zuckerman et al.
1976), se estudiaron también los efectos producidos por la interaccién de ondas de choque
en nubes con propiedades diferentes a las difusas y donde el gas es principalmente molecu-
lar y neutro. Para ello, estos autores, no sélo incluyeron la quimica del H, C, O (e incluso
la de Si, aunque en menor medida) en fase gas, sino también la formacién de moléculas
de Hs sobre la superficie de los granos de polvo interestelar.

Las ecuaciones de la dindmica del choque vienen dadas por las leyes de conservacion de
la masa, del momento y de la energia (Field et al. 1968; Spitzer 1978) y, a pesar de que el
gas en el MI consta de varias componentes (iones, electrones, particulas neutras y granos
de polvo interestelar) dichas ecuaciones se suelen resolver para un tnico fluido. Todos
estos trabajos pioneros consideran que el gas es basicamente atéomico. De esta manera,
se asume que tanto la componente cargada eléctricamente como la componente neutra
del gas, estan perfectamente acopladas en velocidad, densidad y temperatura debido a la
condicién de conductividad infinita (Field et al. 1968). Esta condicién se alcanza cuando
el tiempo caracteristico de difusion del campo magnético, t4, es mucho mayor que el
tiempo para el que dicho campo aumenta dentro del choque, 5. Mullan (1971) establece
que la conductividad infinita se verifica siempre que t4/t,~5x10% v, >>1, donde v, es la

velocidad del choque en unidades de kms™1.

Como veremos posteriormente en la SEC.
1.3, esta condicién deja de verificarse en un medio con una densidad de iones baja y con
una magnitud del campo magnético no despreciable (Wentzel 1967; Mullan 1971).

En ausencia de campo magnético, la resolucién del sistema de ecuaciones de la dinamica
del gas se realiza imponiendo las condiciones de contorno por medio de las ecuaciones de
Rankine-Hugoniot (Spitzer 1978). Dichas ecuaciones relacionan las magnitudes de las
variables fisicas del gas (velocidad, densidad y temperatura) de la regién inmediatamente
después del frente de choque, con las del medio sin perturbar pre-choque. Las soluciones
del sistema de ecuaciones proporcionan la estructura del choque. Whitney & Skalafuris
(1963) establecieron que la estructura del choque, en estado estacionario (i.e. no depen-

diente del tiempo), posee cuatro regimenes bien diferenciados (ver Fia. 1.1):

e El Precursor Radiativo: El precursor radiativo precede siempre al gas que se
desplaza con el frente de choque y consiste en un campo de radiacién UV ionizante
generado por las recombinaciones de los iones HT y de He™ que se encuentran en
la zona inmediatamente detras del frente de choque (Shull & McKee 1979). Dicha
radiacién no sélo afecta a las regiones corriente abajo (o downstream) del choque,
sino que emerge del propio frente de choque, fotoionizando y fotodisociando el gas
de la nube ambiente todavia sin perturbar. Puesto que el precursor radiativo ha de
verificar la condicién de equilibrio de ionizacion (i.e. el nimero de ionizaciones en el
gas es siempre igual al nimero de recombinaciones), Shull & McKee (1979) asumen
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FIGURA 1.1: Esquema de la estructura fisica de un choque de tipo J (extraido de Hol-

lenbach & McKee 1989). Segin nos movemos desde la nube sin perturbar, encontramos

la siguiente estructura: (a) el precursor radiativo, (b) el frente de choque, considerado

practicamente como una discontinuidad, y (c¢) la zona de relajacidn, o post-choque, en

la que los diferentes grados de libertad internos de los dtomos y moléculas, como los de

rotacion y los de estructura fina, son excitados generando la radiacion que posteriormente

escapard del choque (Whitney € Skalafuris 1963).

que, o bien el nimero de recombinaciones en el gas ambiente es despreciable, o bien
el flujo de fotones ionizantes es lo suficientemente elevado como para procurar un
frente de ionizacion estacionario delante del frente de choque.

Una de las cuestiones mas polémicas relacionadas con esta regién del choque, es la
tasa de ionizacion generada por el precursor radiativo. La densidad inicial de iones
del gas es un parametro crucial en la determinacion de la estructura fisica posterior
del choque, puesto que influye de forma dramatica en la tasa de enfriamiento del
gas (Shull & McKee 1979). En los primeros modelos de choques (ver p.ej. Cox
1972a,b; Raymond et al. 1976; Dopita 1976,1977), el gas ambiente que precede
al frente de choque se encuentra completamente en su forma iénica debido a un
suceso previo de ionizacién (p.ej. la explosién de una supernova). Sin embargo, en
los trabajos de Shull & McKee (1979) y de Hollenbach & McKee (1989), el campo
de radiacion ionizante del precursor estd acoplado a la estructura de ionizacion del
gas ambiente, por lo que s6lo un 10% de las moléculas de H, en el gas pre-choque
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1y sélo un 1%

de H neutro es fotoionizado. La tasa de ionizacién es méaxima en el gas pre-choque
para tnicamente v,>110-120kms™~! (ver F1G. 11 en Hollenbach & McKee 1989).

son fotodisociadas por el precursor en un choque con v4~100km s~

e El Frente de Choque: El frente de choque es la regiéon en la que los grados de
libertad traslacionales de atomos y moléculas son excitados. El tamano de dicha
region es de varias veces el recorrido libre medio del atomo de H. El recorrido libre
medio viene dado por lg~(ngoy)~" y vale [z~3x10" cm (Field et al. 1968). El
frente de choque es por tanto considerado como una discontinuidad. Por esta razon,
a este tipo de perturbaciones se les denomina choques de tipo J (de Jump o salto;
ver Draine 1980). La temperatura del gas en el frente de choque es tipicamente de
T>10°K, y los valores finales de densidad y velocidad que se adquieren de forma
instantanea en el frente, vienen dados por las relaciones de Rankine-Hugoniot bajo
la suposicion de estacionareidad del choque (Spitzer 1978).

e Region de Excitacion Interna: En esta zona del choque, que se puede llegar
a confundir con la regién de relajacién (ver mds abajo), se excitan los grados de
libertad internos de los atomos y moléculas tales como los de estructura fina o los
de rotacion. Aunque esta regién es considerablemente mas ancha que la asociada al
frente de choque (las secciones eficaces de colisién ineldstica que se requieren para
excitar los grados de libertad internos de la particula, son menores; Field et al.
1968), esta zona del choque también se puede considerar como précticamente una
discontinuidad en el gas difuso del MI. En efecto, si consideramos que la excitacion
rotacional de Hs es el principal mecanismo de enfriamiento del gas, la relacion
existente entre el tiempo necesario para que se alcance el equilibrio de poblaciones
para todos los niveles rotacionales de esta molécula, t..;, y el tiempo de enfriamiento
caracteristico de la regién de relajacién o post-choque, t..., viene dada como (Field
et al. 1968):

tcool TL(H)
tcoll n(H2)

(1.1)

Puesto que en el gas difuso n(H)>>n(Hsy), entonces t.,o>>ten por lo que esta
zona del choque puede ser considerada también como una discontinuidad (Field et
al. 1968). Sin embargo, en el gas molecular de las nubes oscuras, esta condicién
deja de verificarse, por lo que el tamano de la regién de excitacion interna sera
considerablemente mayor y se confundird con la regién de relajacién (Hollenbach &
McKee 1979; McKee & Hollenbach 1980).

¢ Region de Relajacion o Post-choque: Se trata de la zona del choque en la que
toda la energia generada por la perturbacion se libera en forma de radiacion. En la
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Fi1G. 1.1, mostramos la variacién de las temperaturas del gas y de los granos de polvo
interestelar a lo largo de dicha regiéon. Una vez que el gas es procesado por el frente
de choque, el material molecular no destruido por el precursor radiativo, es disociado
e ionizado colisionalmente, emitiendo una gran cantidad de radiacién UV. Mientras

que para la disociacion se requieren temperaturas del gas de T >2850 K, la ionizacion

tiene lugar para T° >4500 K. Segin Hollenbach & Shull (1977) y Hollenbach &

Ly la fraccién

McKee (1980), Hy es completamente disociado para vs>24kms~
de ionizacién del gas se hace maxima en esta regién del choque con y(e™)~0.6
(Hollenbach & McKee 1989). Por este motivo, este tipo de choques son denominados

disociativos.

Como consecuencia de la emision de los fotones UV tanto corriente arriba, o up-
stream, como corriente abajo, el gas se enfria de forma paulatina hasta que su tem-
peratura alcanza los ~10* K, momento en el que comienza a recombinarse. En este
punto, la temperatura se mantiene constante en el llamado plateau de recombinacién,
debido al equilibrio que se establece entre las recombinaciones y las fotoionizaciones
producidas por la radiacién UV procedente de la zona inicial del choque. Una vez
que todos los fotones UV han sido absorbidos principalmente por los granos de polvo
(ndtese que, segtin Hollenbach & McKee 1979, una parte importante de los granos
de polvo con capaces de sobrevivir en choques con v,<300kms™! y ng>103cm™3),
el gas continua su enfriamiento, recombinandose totalmente e inicidandose la quimica
molecular (Hollenbach & McKee 1989). Cuando la temperatura del gas es de T'~400-
500 K, aparece un segundo plateau donde la temperatura es constante debido a la
energia liberada en el proceso de formacién de Hy en la superficie de los granos. En
este plateau, reacciones quimicas endotérmicas o de tipo neutro-neutro con energias
de activacién (ver SEC. 1.6) pueden tener lugar de forma eficaz, de manera que las
abundancias de moléculas tales como Hy, CO, OH o H5O experimentan un aumento
muy significativo (Hollenbach & McKee 1989).

La energia generada en el proceso de formacién de Hy, se radia finalmente a través de

lineas de estructura fina excitadas colisionalmente [p.ej. O 1(63 um), Si11(35 pm), S1(25 um),
Fe1(24 ym), Fe11(26, 35 um), Cl1(11.4 pm) y Ni11(6.6 um)] y de lineas rotacionales molec-
ulares (como p.ej. de Hy y CO, y de OH y Hy0 si no>10°cm™3; Hollenbach & McKee
1989). Las lineas de estructura fina Ne11(12.8 um), Si1i(35um) y Fe11(26, 35 pum) son
trazadores inequivocos de la interaccién de choques de tipo J en regiones de formacion
estelar (Hollenbach & McKee 1989).

Por 1ltimo, en este tipo de choques, atin existe otra regién que presenta cierto interés.

Esta se corresponde con la zona en la que el campo magnético se comprime desde el valor

pre-choque hasta alcanzar su valor final post-choque. Field et al. (1968), y los trabajos
de Hollenbach & McKee (1979,1980,1989), asumen que esta regién es practicamente una
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discontinuidad. Sin embargo, como veremos en la SEC. 1.3, el tamano de esta region en
los choques de tipo C estd lejos de poder ser considerado despreciable (Wentzel 1967).

1.3 Choques de tipo C

En la SEC. 1.2 hemos visto que en el gas difuso del MI, las ondas de compresion
presentan una discontinuidad en las variables fisicas de velocidad, densidad y temperatura,
tipica de los choques de tipo J. Los modelos magnetohidrodinamicos que hemos visto hasta
ahora, asumen que, o bien el campo magnético en estas regiones es nulo (B=0), o bien
sus lineas de campo estan congeladas tanto en la componente iénica como neutra del gas
! De esta manera, el campo magnético se comprime de forma stibita en el frente de las
ondas de choque de tipo J (Field et al. 1968; Hollenbach & McKee 1979,1989). Para que
las lineas de campo se encuentren congeladas en el gas, los fluidos iénico y neutro han de
presentar la misma velocidad de desplazamiento. Mientras que en las nubes difusas del
MI esta condicion se verifica (los iones y los neutros estan cinematicamente acoplados a
través de la alta tasa de colisiones del tipo ién-neutro en estas regiones; SEC. 1.2), en las
nubes moleculares oscuras y en regiones HI, la compresion del campo magnético esta lejos
de producirse en una discontinuidad (Wentzel 1963; Mullan 1971).

Imaginemos que en una nube molecular aparece un gradiente de presion de manera que
la onda de compresién en el fluido neutro (que esta desacoplada de la del fluido i6nico) se
traslada a una velocidad vy en el eje x (ver F1G. 1.2). Las lineas de campo magnético, que
siguen la direccion del eje y, atrapan a las particulas cargadas eléctricamente de manera
que éstas giran en torno a dichas lineas en el plano xz. La colisién de una particula neutra
con un i6n produce el aumento del radio de giro de dicho ién en torno a las lineas de campo,
lo que se traduce en la aparicién de una corriente de iones en el plano xz perpendicular
a B (F1a. 1.2; Mullan 1971). Por la Ley de Ampere (vxﬁz%’r?), la corriente de iones
en el plano xz creard una variacién (compresion) del campo magnético en la direccién y,
por lo que la energia cinética inicial del fluido neutro se convierte finalmente en energia
magnética (Mullan 1971).

Ahora bien, puesto que la fraccion de ionizacion del gas es baja, la tasa de colisiones
ion-neutro es pequena y, por tanto, la compresiéon del campo magnético se produce de
forma lenta y gradual (Wentzel 1963; Mullan 1971). Como consecuencia, la anchura de
la regién en la que el campo magnético se comprime hasta alcanzar su valor post-choque,
es varios érdenes de magnitud mayor (Az~10'-10' cm; Mullan 1971) que el recorrido
libre medio del atomo de H que caracteriza el tamano del frente de choque en las ondas
de choque de tipo J (Ig~3x10' cm; Field et al. 1968; SEC. 1.2), por lo que la estructura

'La girofrecuencia de los iones es superior a la frecuencia de colisiones con los neutros. Esto hace que
dichos iones estén estrechamente ligados a las lineas de campo, y viceversa.
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FIGURA 1.2: FEsquema extraido de Mullan (1971), por el que se muestra como, tras la
perturbacion de la presion del gas con velocidad de propagacion v, las colisiones entre
particulas neutras e iones genera corrientes de plasma en el plano xz perpendicular a la
direccion del campo magnético B (en el eje’y ). Esto se traduce finalmente en la compresion
de dicho campo magnético.

fisica de dichos choques se ve profundamente modificada. Este nuevo tipo de ondas de
compresion fue denominada por Draine (1980) como choques de tipo C (de Continuous o
Continuo).

Draine (1980) demostré que bajo una serie de condiciones del gas en el MI, el campo
magnético puede comenzar a ser comprimido y acelerado en una parcela de gas antes de
que el frente de choque del fluido neutro alcance a dicha parcela. En un gas parcialmente
ionizado, como es el caso de las nubes moleculares oscuras, las ondas de compresion se
pueden propagar a través del fluido neutro con una velocidad v,s dada por (Draine 1980):

Ups = <5kT)é (1.2)

3mH2

y a través del plasma (i.e. iones y electrones) con una velocidad v;,s (velocidad mag-
netosdnica de la componente ionica), que se puede estimar por medio de (Draine 1991):

[N

Vims 2 T0 by ( 1X08_4) (1.3)
donde by es la constante de proporcionalidad de la relacion, obtenida observacional-
mente en nubes moleculares oscuras, entre el campo magnético By y la densidad del gas
(Bomebo(ng /em™3)1/2; Mouschovias 1976).
Para las temperaturas tipicas de las nubes moleculares oscuras (T~10K, byp~1 y
Xe-<1077), la velocidad de propagacién de las ondas de compresién en el fluido neu-

! mientras que para el fluido iénico es de v;,,,~2200kms~!. Para

tro es de v,s~0.3kms™
una velocidad de choque tipica de v,~100-300 km s, la velocidad magnetosénica de los

iones, v;ns, sera en todos los casos superior a la del choque, y ésta a su vez, mayor que
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la asociada al fluido neutro. De esta manera, mientras que los neutros sélo perciben la
perturbacion en el mismo instante en que el frente de choque les ha alcanzado, en el
caso de los iones, dicha perturbacion es capaz de viajar a una velocidad mayor que la de
propagacién del choque, informando a los iones de la llegada del frente antes de la llegada
del propio frente. Como consecuencia de la compresién del campo magnético, los iones y
los electrones son forzados a fluir por entre la componente neutra del gas, acelerandose,
comprimiéndose y calentdndose antes de la llegada del frente de choque. Esto es lo que
Draine (1980) denominé el precursor magnético de los choques de tipo C.

La transferencia de momento desde el fluido iénico al neutro sabemos que se produce
por medio de colisiones. Dichas colisiones aceleran paulatinamente la componente neutra
del gas por lo que, para cuando el frente de choque alcanza la parcela de gas en cuestién,
las variables fisicas de ambos fluidos ya poseen sus valores post-choque. Dicho de otro
modo, los fluidos i6nico y neutro no son sorprendidos por el frente de choque.

En las secciones siguientes describimos la estructura fisica (SEC. 1.4) y la quimica
(SEC. 1.6) caracteristicas de este tipo de choques, y las regiones del MI donde se suelen
observar (SEC. 1.5). En la SEC. 1.7, discutimos los tltimos resultados obtenidos a partir
de modelos MHD dependientes del tiempo relevantes a este trabajo.

1.4 Estructura fisica del choque de tipo C: El pre-
cursor magnético

Para obtener la estructura fisica del choque, ademas de las ecuaciones de Maxwell, es
necesario resolver las relaciones de conservacién de la materia, de momento y de energia
para las tres componentes del gas: iones, electrones y particulas neutras (Draine 1980).
En la F1G. 1.3 mostramos la evolucion de las variables dindmicas de cada una de estas
componentes en el choque de tipo C (extraido de Flower et al. 1996). La dindmica de
estos choques muestra dos regiones claramente diferenciadas (ver Draine 1980; Flower &
Pineau des Foréts 1995; Flower et al. 1996; Dopita & Sutherland 2003):
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e El Precursor Magnético: La compresién del campo magnético producida por

la interaccion del precursor magnético, provoca la aceleracion, compresion y ca-
lentamiento de la componente con carga eléctrica del gas 2, antes de que el fluido
neutro pueda ser perturbado por el choque. Si consideramos la evolucién de las
componentes del gas en el sistema de referencia del choque, la fase del precursor
magnético se caracteriza por la disminucién subita de la velocidad del fluido con
carga eléctrica, v;, desde vy hasta su valor post-choque (F1a. 1.3). El tamano de la
regién del precursor, [, viene dado por esta disminucién de v; (Flower et al. 1996).
Las particulas neutras todavia sin perturbar conservan, sin embargo, su velocidad
inicial vs. En estas primeras fases del choque, la velocidad de deriva vy (vg=|v, —v;|)
es maxima y comparable a v, (ver F1G. 1.3; Draine et al. 1983; Pineau des Foréts et
al. 1988). En la SEC. 1.6, y posteriormente en el CAP. 6, veremos que los elevados
valores de vy en la fase del precursor, influyen de forma crucial en la quimica del
gas caliente post-choque. El desacoplamiento en velocidades entre ambos fluidos es
el principal responsable del calentamiento de las particulas con carga (7; depende
directamente de vg; EC. 6.5). La energia térmica del fluido con carga es suficiente
para excitar colisionalmente las moléculas de Hy del gas por medio, fundamental-
mente, de colisiones con electrones (Flower et al. 1996). Nétese que la temperatura
de los electrones estd acoplada a la de los iones en esta fase del precursor. Como
consecuencia de esta excitacion colisional, la fluorescencia de Hy genera fotones UV
que disocian el material molecular e ionizan el gas atémico, provocando el aumento
de la densidad de iones en varios 6rdenes de magnitud. Dicho aumento es ain
mayor si se considera que el fluido con carga negativa esta constituido no sélo por
electrones sino también por PAH™ (de Polycyclic Aromatic Hydrocarbons o Hidro-
carburos Policiclicos Aromaticos; Flower et al. 1996; Flower & Pineau des Foréts
2003). El aumento de la densidad iénica, y por tanto de la fraccién de ionizacién
del gas, es el responsable de la excitacion adicional del fluido iénico en esta fase del
choque (ver CAP. 5). La F1G. 1.3 muestra que, mientras que la temperatura de
los iones con carga positiva es de T;~10° K, el proceso de excitacién colisional de
H, por electrones es capaz de contener el crecimiento de T, (~10?K) debido a las
grandes pérdidas de energia cinética producidas por radiaciéon. El hecho de que los
neutros no hayan sido afectados por el choque en la fase del precursor hace que la
temperatura de este fluido, 7},, se mantenga practicamente constante y con el valor
de la nube ambiente (7,,~10K; F1G. 1.3).

2Tones, electrones y granos de polvo. Generalmente se asume que estos tltimos estdn cargados

negativamente.
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F1GURA 1.3: Esquema de la estructura fisica de un choque de tipo C para una velocidad
de choque de vy=40km s~ ', densidad inicial del gas de no=10* cm™3 y campo magnético
de By=100uG (extraido de Flower et al. 1996). La estructura de estos choques consta de
(a) un precursor magnético y (b) la region de disipacion del choque (Draine 1980).
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e Zona de Re-acoplamiento o Disipacién: La anchura de la region de disipacién o
de re-acoplamiento (recoupling zone) del choque de tipo C, viene determinada por la
distancia que necesita el fluido neutro en reducir su velocidad desde v, hasta alcan-
zar su valor post-choque, momento en el que se vuelve a acoplar cinematicamente al
fluido con carga eléctrica (ver F1G. 1.3; Flower & Pineau de Foréts 1995; Flower et
al. 1996; Dopita & Sutherland 2003). El grado de acoplamiento entre ambos fluidos
depende de la transferencia de momento, o lo que es lo mismo, de la tasa de colisiones
entre las particulas neutras (Hy y He) y con carga eléctrica (iones, electrones y granos
de polvo; Flower et al. 1996). La friccién debida a la diferencia de velocidades entre
ambas componentes disipa de forma gradual y progresiva la energia generada en el
choque. Este fenémeno, por el que los campos magnéticos pueden hacer las coli-
siones entre nubes moleculares mas elasticas reduciendo asi el calentamiento efectivo
de las mismas, fue propuesto con anterioridad por Alfvén (1951) y también recibe
el nombre de difusion ambipolar. De esta manera, la region de re-acoplamiento es
apreciablemente mas ancha que la asociada al precursor magnético (Draine 1980).
La relacién existente entre los tamanos de la zona del precursor, [, y de la zona de
disipacién, L, se puede estimar a través de I/L ~ B2/(pn,v?) (Flower & Pineau des
Foréts 1995). Para valores tipicos de las nubes oscuras (ng=10*cm™2, By=100 uG
v vs=40kms™1), se obtiene que I/L~0.02, lo que implica que el tamano del precur-
sor es [~6x10' cm para una anchura de la regién de disipacién de L~0.1pc (ver
p.¢j. Flower et al. 1996). Esto equivale a un tamano angular de ~4” para una
distancia de ~100pc. En el punto anterior, hemos visto que la compresién de los
iones hace que la temperatura de este fluido llegue a superar incluso los ~10° K en
la regién de disipacion. En el caso de los electrones, si bien en la zona del precursor
estdn inicialmente acoplados térmicamente a los iones, en la region de disipacion
presentan una temperatura que es aproximadamente un orden de magnitud menor
que la del fluido i6nico (T,~10? K; F1c. 1.3). Esto es debido a que, mientras que el
acoplamiento térmico entre iones y electrones se produce por medio de fuerzas de
Coulomb con la correspondiente tasa de acoplamiento que viene dada por T, 3/?
(Spitzer 1962), el existente entre electrones y particulas neutras es 7 /2 (Flower

et al. 1996). Para el rango de T, entre 0 y 1000 K, el término de acoplamiento con

los iones serd mayor que con los neutros. Sin embargo, en la region de disipacion,

o lo que es lo mismo, para T,>1000 K, el término de acoplamiento con los neu-

tros es el predominante, produciendo el desacoplamiento térmico con los iones y la

aproximacién a la temperatura 7, (F1G. 1.3). La disipacién de energia en el choque
por difusion ambipolar, inhibe el crecimiento de la temperatura de las particulas
neutras. Los valores alcanzados de T;, en el choque (~2000 K; F1G. 1.3) se encuen-

tran muy por debajo de los asociados al frente de choque en las ondas de tipo J

(Ts%%zg ~6x10* K, para v;=50kms™! y u(H)=1.67x10"** g; Draine et al. 1983).
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Por 1ltimo, mientras que la densidad de las particulas neutras, o de Hy, se mantiene
constante y sin perturbar en la zona del precursor magnético, en la regién de disi-
pacién aumenta de forma progresiva debido a la compresién de dicho fluido (por el
principio de conservacién de la masa, n, = (ngvs)/v,; ver SEC. 6.2). La densidad
de los iones, n;, que ha experimentado un aumento en varios 6rdenes de magnitud
en el precursor, disminuye al inicio de la regién de disipacion debido a la aparicion
de reacciones de neutralizacion. Las reacciones endotérmicas producidas entre iones
moleculares y Hy, van acompanadas de la posterior recombinacion disociativa que
da lugar a las especies neutras finales (Flower et al. 1996).

En la SEC. 1.2, hemos visto que las moléculas de Hy se disocian completamente en
el frente de las ondas de choque de tipo J para v,>24kms™! (Hollenbach & Shull 1977;
Hollenbach & McKee 1980). Al contrario que en estos choques, en los de tipo C la energia
generada por la perturbacién se radia de forma mas eficiente. El enfriamiento del gas se
produce no sélo por medio de la emisién de lineas de estructura fina atémicas, sino también
a través de transiciones rotacionales de moléculas tales como Hsy, H,O, CO, OH y NH;3
(ver p.ej. Draine et al. 1983). De esta manera, las temperaturas alcanzadas por el fluido
neutro en la regién de disipacién (7,,~2000-4000 K; F1G. 1.3), permiten la supervivencia
del material molecular al choque.

Es precisamente la supervivencia de las especies moleculares, y en particular la de la
molécula de Hs, la que determina la transicién de un choque de tipo C no disociativo a
un choque de tipo J disociativo (Draine et al. 1983; Smith & Brand 1990; Le Bourlot et
al. 2002). En efecto, el calentamiento del gas en el choque de tipo C puede dar lugar a la
excitacién colisional de Hy y, por tanto, a su disociaciéon. Cuanto mayor es la velocidad de
propagacién del choque en el gas sin perturbar, mayor es también la temperatura maxima
alcanzada por el fluido neutro en el choque y, como consecuencia, la tasa de disociacion de
H,. Puesto que Hs es el agente de enfriamiento mas importante en el gas de la region de
disipacion, la disociacién de esta molécula conlleva el aumento rapido de la temperatura
del gas, y con éste, la aparicion de un punto sonico en el que el choque de tipo C se
convierte en uno de tipo J (Le Bourlot et al. 2002).

Teniendo esto en cuenta, Draine et al. (1983) y Smith & Brand (1990) establecieron
que el limite de disociacién de Hy en choques de tipo C se produce para velocidades de
vs~40-50kms~!. Los estudios mds recientes de Le Bourlot et al. (2002) y de Cabrit et
al. (2004), en los que las ecuaciones que rigen la quimica, incluyendo la disociacién e
ionizacion de moléculas y atomos respectivamente, se resuelven de manera acoplada con
las de la dindmica del gas en el choque, han mostrado que este limite puede llegar a ser
muy superior al estimado por Draine et al. (1983) y Smith & Brand (1990). Asi por
ejemplo, para ny=10*cm =3 y B=100 uG, la disociacién de Hy ocurre para una velocidad

1

de v,~70kms™!, e incluso puede llegar a ser de hasta vy~120kms™! para valores del
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campo magnético de B=1mG (ver F1G. 5 en Le Bourlot et al. 2002; Cabrit et al. 2004).

En la SEC. 1.6, veremos que el hecho de que el material molecular pueda sobrevivir en
este tipo de choques y pueda verse afectado por la erosion y destruccién de las particulas
de polvo, es capaz de explicar la quimica rica observada en regiones de formacién estelar
con flujos moleculares.

1.5 Las ondas de choque en regiones de formacion
estelar: Los flujos bipolares

En la década de los 80, se establecié de forma clara que la interaccién de los flujos
moleculares de alta velocidad con el gas sin perturbar de la nube ambiente circundante,
constitufa la principal fuente generadora de ondas de choque en regiones de formacion
estelar (ver p.ej. Bally & Lada 1983). Independientemente de su masa, la estrellas ex-
perimentan grandes pérdidas de masa en sus primeras fases de formacién como respuesta
al problema de la conservacién del momento angular del sistema disco-protoestrella en la
fase de acrecion. Esta inyeccién de materia por medio de fuertes vientos estelares proce-
dentes de la protoestrella, introduce perturbaciones de la presion en el MI circundante
provocando la aparicién de ondas de choque.

Los flujos moleculares presentan, en la mayor parte de los casos, una estructura clara-
mente bipolar. El grado de colimacién depende de la masa y de la edad de la protoestrella
generadora del flujo, aunque los més colimados suelen estar asociados a objetos estelares
jovenes poco masivos (Richer et al. 2000). La fase de flujo bipolar abarca aproximada-
mente los primeros ~10° afios de la vida de una estrella y se trata de un fenémeno al-
tamente energético. Las energias cinéticas liberadas en el proceso son de ~106-10*"ergs
(Bally & Lada 1983).

En la actualidad, se cree que los flujos bipolares més jévenes y asociados a YSOs
poco masivos, son impulsados por chorros de plasma (o jets) con velocidades de hasta
~100-300 kms~!. En estos sistemas jévenes, dichos chorros de plasma aparecen como los
principales responsables de la aceleraciéon de la mayor parte del material molecular que
rodea a estos objetos (p.ej. Richer et al. 1992; Bachiller et al. 1995). En efecto, su emisién
molecular presenta una componente de alta velocidad asociada a los chorros de plasma y
muestra un alto grado de elongacién. Ademas, esta emision se localiza en el interior de las
cavidades formadas por la emision del gas molecular de menor velocidad, lo que apoya la
teoria del origen de estos flujos jévenes por la propagacion de chorros de alta velocidad a
través de la nube circundante. Los objetos Herbig-Haro, una de las manifestaciones mas
comunes de la interacciéon de los flujos bipolares en regiones de formacién estelar reciente
(Schwartz 1983), son también los homdlogos épticos de los chorros de alta velocidad.
Claros ejemplos de esta asociacion chorro de plasma-flujo bipolar son los flujos moleculares
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jovenes L1448-mm (Guilloteau et al. 1992; Dutrey et al. 1997), HH111 (Cernicharo &
Reipurth 1996; Lefloch et al. 2007), HH211 (Gueth & Guilloteau 1999) o HH212 (Codella
et al. 2007).

A partir de la emision de las lineas de estructura fina atomicas, y de las lineas vibra-
cional y rotacionalmente excitadas de Hy y CO, se ha establecido que la interaccién de los
flujos bipolares con la nube ambiente genera dos componentes con excitacién diferente y
asociadas a las ondas de choque de tipo J y C. En efecto, mientras que la deteccién de la
emisién de [O1] 63um indica la presencia de ondas de choque de tipo J disociativas (ver
SEC. 1.2), la emisién de las transiciones de Hov =1 —0S(1) a2.12umy v =0 — 0 S(5)
a 6.9 um, o de las lineas rotacionales puras de CO con J,, comprendido entre J,, =14 y
28, sugiere la interaccién de ondas de choque de tipo C de velocidad moderada (V ~10-
30kms™) o de choques de tipo J no-disociativos de velocidades bajas (Vi ~10kms™)
(p.ej. Wright et al. 1996; Cabrit et al. 1998; Nisini et al. 2000). En particular, la emisién
de H, parece delinear las estructuras en forma de choques de proa o bowshocks, asociadas
con las cavidades moleculares detectadas a partir de la emisién de CO de baja velocidad
(p.¢j. Davis & Eisloffel 1995; Davis et al. 1998).

Los flujos bipolares constituyen, ademas, regiones que presentan una quimica muy rica
en especies moleculares. En efecto, se observa que algunas de estas especies experimentan
aumentos en sus abundancias de varios 6rdenes de magnitud con respecto a aquéllas
medidas en el gas sin perturbar de las nubes moleculares oscuras (ver p.ej. Martin-Pintado
et al. 1992; Blake et al. 1987; Bachiller & Pérez Gutiérrez 1997). Como veremos en la
siguiente seccion, este aumento se debe a la inyeccion de gran parte del material contenido
en las particulas de polvo interestelar, producido por el desacoplamiento en velocidades
entre los fluidos neutro e ionizado en los choques de tipo C (Draine et al. 1983).

1.6 Quimica en los choques de tipo C

Los granos de polvo, que se forman fundamentalmente en las envolturas de las estrellas
AGB (o Asimptotic Giant Branch) a distancias del orden de r~10'3cm (Ruden et al.
1990), constan de un nicleo y de una envoltura de hielo que generalmente recibe el
nombre de manto. Mientras que los nicleos estan formados por compuestos altamente
refractarios (i.e. poseen una gran capacidad de agregacién en torno a un nucleolo, como
p.€j. los silicatos o los grafitos), los mantos de hielo son ricos en especies més ligeras,
volatiles y generalmente saturadas como HoO, CHy, CO, NH3, HoCO o CH3OH (Tielens
& Allamandola 1987).

En la fase de precursor magnético de los choques de tipo C, la componente del gas
con carga eléctrica, entre la que se encuentran los granos de polvo, experimentan una
aceleracion subita con respecto al fluido neutro antes de la llegada del frente de choque
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(SEC. 1.3). La friccién debida a este desacoplamiento en velocidades entre los iones y
los neutros, genera la erosion de los mantos helados de los granos de polvo, e incluso, si
es lo suficientemente grande, puede llegar a producir la destruccion total de los ntcleos.
Este fenomeno se conoce generalmente por el nombre de pulverizado, o sputtering. FEl
pulverizado consiste en colisiones entre particulas neutras y los granos de polvo de manera
que los primeros astillan progresivamente la superficie de los tltimos liberando gran parte
de las moléculas volatiles que forman los mantos helados, y de los elementos metalicos
pesados del interior de los niucleos (para mas detalle, ver CAP. 6; ver también Draine &
Salpeter 1979; Tielens et al. 1994; Flower & Pineau des Foréts 1994; Flower et al. 1996;
Caselli et al. 1997; Field et al. 1997; May et al. 2000). La inyeccién de todo este material
a la fase gas en la regién de disipacién del choque de tipo C, no sélo produce el aumento
de las abundancias en fase gas de las especies moleculares contenidas en los granos de
polvo, sino que también inicia la quimica asociada a dichas especies. En efecto, las altas
temperaturas del fluido neutro en la fase post-choque (7,,~2000 K; F1G. 1.3) permiten que
las reacciones caracteristicas de la quimica en fase gas del tipo ién-molécula, y de algunas
del tipo molécula-molécula altamente ineficaces en el gas frio de las nubes oscuras, sean
capaces de superar sus barreras de activacién, dando lugar a una gran variedad de especies
moleculares (p.ej. Pineau des Foréts et al. 1993; Flower et al. 1996; Schilke et al. 1997;
Kaufman & Neufeld 1996).

A continuacion, pasamos a describir brevemente la quimica de las moléculas aceptadas
como trazadores del gas procesado por la interaccion de choques de tipo C en regiones de
formacion estelar con flujos bipolares.

1.6.1 Quimica del silicio

El silicio suele aparecer generalmente en el MI en forma iénica como Si™, o molecular
como mondoxido de silicio, SiO. A pesar de las grandes abundancias de SiO predichas
por los modelos de quimica en fase gas para nubes moleculares oscuras (Herbst et al.
1989), esta molécula presenta limites superiores de su abundancia en estas regiones de
<107'2 (Ziurys et al. 1989; Martin-Pintado et al. 1992; Jiménez-Serra et al. 2004;
Requena-Torres et al. 2007). Si comparamos estos limites con las abundancias de SiO
medidas en flujos bipolares [p.ej. x(SiO)~107% en L1448-mm; ver Martin-Pintado et al.
1992], el silicio aparece como un elemento fuertemente mermado de la fase gas por la
alta deposicién sobre los granos de polvo interestelar. Los factores de reduccion del silicio
son de >10° (ver Martin-Pintado et al. 1992). Una vez que las particulas de polvo se
destruyen parcial o totalmente por el proceso de pulverizado en el choque, el silicio se
reincorpora de nuevo a la fase gas (Martin-Pintado et al. 1992; Flower et al. 1996).
Por esta razon, la molécula de SiO constituye el perfecto trazador del gas procesado por
choques en regiones de flujos bipolares (Martin-Pintado et al. 1992). En estudios tedricos
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previos al nuestro, generalmente se asume que el silicio forma parte tinicamente de los
nucleos de estas particulas pesadas. A la luz de los nuevos resultados observacionales y
tedricos de los CAPS. 4, 6 y 7, veremos sin embargo que una pequena fraccion de silicio
atomico podria estar también presente en los mantos helados.

Segin Flower et al. (1996), la eyeccién del material contenido en los nicleos de los
granos se produce para velocidades del choque de vs>55kms™!. El estudio posterior de
Caselli et al. (1997) revelé que este limite puede ser atin menor (v,>30kms™') si se
considera el impacto de Hy y He sobre ntcleos de silicatos. La introduccién de particulas
mas pesadas, aunque menos abundantes que Hy 0 He, como HyO o CO como agentes que
pueden llevar a cabo el pulverizado, podria reducir ain mas dicho limite hasta alcanzar
valores de v,>25kms™! (May et al. 2000; CAP. 6). Una vez que el silicio es liberado
de los niicleos, o bien en forma atémica o molecular como Si, SiO, SiOs o SiHy (Flower
et al. 1996; Schilke et al. 1997), la quimica de este elemento en la regién de disipacién

se desarrolla por medio de reacciones del tipo molécula-molécula o dtomo-molécula (ver
TABLA 1.1).

TABLA 1.1: Principales reacciones de la quimica del Si

Si4+0, — SiO+0
Si +OH — SiO+H
SiO+0OH — SiO,+H

NOTA.— Eztraido de Pineau des Foréts et al. (1997).

Por tltimo, la deteccién de emisiéon de SiO con abundancias de ~10~! (Walmsley
et al. 1999; Schilke et al. 2001) que coincide espacialmente con la de Sit en regiones
dominadas por la interaccion de fotones UV o PDRs, Photon Dominated Regions, sugiere
la posibilidad de que Si sea eyectado de los granos de polvo por el flujo foténico en
estas regiones. Tras ser liberado en forma atémica de la superficie de los granos, el
silicio terminaria reaccionando rapidamente con Oy y OH para formar finalmente SiO
(ver TABLA 1.1; Walmsley et al. 1999; Schilke et al. 2001).

En el CaP. 3 veremos que los dos mecanismos de producciéon de SiO, via el precursor
magnético de los choques de tipo C o el flujo de fotones UV asociado al precursor radiativo
de los choques de tipo J, son capaces de explicar la emision estrecha de SiO observada en
los flujos bipolares L.1448-mm y [L.1448-IRS3.
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1.6.2 Quimica del azufre

En la actualidad, existe una gran controversia sobre la especie, atémica o molecular,
precursora de la quimica del azufre en fase gas en regiones de formaciéon estelar. Tradi-
cionalmente se ha asumido que el azufre depositado en los mantos helados de los granos,
se hidrogeniza répida y eficazmente formando HsS sobre su superficie (Duley et al. 1980).
Ademas de la falta de deteccion de esta molécula en los mantos helados de las particulas
de polvo (Smith 1991), los tltimos estudios observacionales realizados en nicleos calientes
asociados a estrellas masivas (o hot cores; van der Tak et al. 2003) y en el centro de la
galaxia NGC 253 (Martin et al. 2005), han revelado que la molécula de OCS, que si ha
sido firmemente detectada en los granos (Palumbo et al. 1997), podria jugar un papel
clave en la quimica del azufre en dichas regiones.

Independientemente de la forma en que el azufre sea eyectado de los mantos helados
de las particulas de polvo (o bien como S, ver los modelos de Pineau des Foréts et al.
1993 y Wakelam et al. 2004; o bien como H,S, ver Flower & Pineau des Foréts 1994 y
Charnley 1997), este elemento reacciona endotérmicamente por medio de reacciones del
tipo i6n-molécula (ver TABLA 1.2) dando lugar a la formacién de HoS o del compuesto
i6nico H3S™ (Pineau des Foréts et al. 1993; Charnley 1997). La protonacién posterior
de H,S o la recombinacién disociativa de H3S™*, genera subproductos tales como SH o
S, que son los responsables finales de la aparicion de otras especies azufradas tales como
CS, SO, SO, u OCS por medio de reacciones del tipo neutro-neutro. Al igual que en la
quimica de Si (TABLA 1.1), la quimica del azufre depende fuertemente de la del oxigeno.
En particular, de la cantidad de OH y O, presente en el gas caliente de la region de
disipacién del choque (ver TABLA 1.2).

En el CAP. 4, en el que trataremos con mas detalle la quimica del azufre, veremos que
la forma en que este elemento es liberado de los mantos helados de los granos de polvo
depende de la historia quimica de dichos granos.

1.6.3 Quimica de moléculas oxigenadas: H,O y CH;0H

La molécula de H,O es considerada como una de las principales reservas de oxigeno
atémico en el gas del MI. Esta especie, que se forma de manera muy eficiente en el gas
caliente post-choque con T,,~500K a través de reacciones del tipo neutro-neutro (ver
TABLA 1.3; Draine et al. 1983; Wagner & Graff 1987; Pineau des Foréts et al. 1993;
Kaufman & Neufeld 1996), constituye una de las fuentes de enfriamiento del gas més
importantes en nubes moleculares afectadas por la interaccién de los choques de tipo C.

Ademas de la formacion de esta molécula en fase gas, es bien conocido que HyO es
el principal componente de los mantos helados de las particulas de polvo (Tielens &
Allamandola 1987). Cabria esperar, por tanto, que la erosiéon de dichos mantos por el
pulverizado de granos inyectara grandes cantidades de esta molécula, asi como de otras
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TABLA 1.2: Principales reacciones de la quimica del S

S +H;™ — SH™+ H,
SH* + H, — H,S™+ H
H,ST+ H, — H3ST+ H
HsST™+ e — HyS+ H
H;O"+H,S — H3ST+H,0
H3StT+ ¢ — HS + H,
HS +H — S + Hy
SH +0 — SO+ H

S +OH — SO + H

S +0, — SO+ O
SO +OH — SO, + H
SsO+C — CS+0
SH+C — CS+ H
CH+S — CS+ H

NOTA.— Eztraido de Pineau des Foréts et al. (1993) y Charnley (1997).

especies moleculares embebidas en el substrato de HyO, a la fase gas del MI (Draine
et al. 1983; Caselli et al. 1997). Se ha propuesto que la velocidad minima necesaria
para eyectar toda la reserva de HyO almacenada en la superficie de los mantos helados
de las particulas de polvo varfa desde v,>25kms™!, segiin Draine et al. (1983), hasta
v,>15km s~ segtin Caselli et al. (1997). Las abundancias mdximas medidas para esta
molécula en regiones de flujos bipolares es de ~10~% (ver los resultados obtenidos con
los satélites ISO, Infrared Space Observatory, y SWAS, Submillimeter Wave Astronomy
Satellite, en L1448-mm y otros flujos moleculares como NGC 1333-IRAS 4, L1157-mm e
IC 1396N; Nisini et al. 2000; Neufeld et al. 2000; Benedettini et al. 2002).

Después de HyO, metanol, CH3OH, es la molécula mas abundante en los mantos de
los granos de polvo. La relacién de abundancias CH;OH/H50 es de ~0.6 (Tielens &
Allamandola 1987). Al igual que en el caso de H5O, y dado que la formacién de CH3OH
en fase gas es muy poco eficiente (Geppert et al. 2006), el aumento de la abundancia de
esta molécula en varios 6rdenes de magnitud en regiones de formacién estelar indica que
CH3OH también se eyecta de la superficie de los granos. En los CAP. 4 y 6, veremos que
el aumento en tres 6rdenes de magnitud de la abundancia de CH3OH en la componente
del gas post-choque de L.1448-mm, se explica por medio del pulverizado de los mantos
helados de los granos de polvo en las primeras fases de interaccién de los choques de tipo C.
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TABLA 1.3: Principales reacciones de la quimica del O

H,+0O — OH+ H
Hy,+OH — H,O+ H
H+0, — O +0OH
OH+OH — H;O0+ O

NOTA.— Ver p.ej. Draine et al. (1983) y Kaufman € Neufeld (1996).

Como consecuencia directa de esta quimica, el espectro de emision final generado en
los choques de tipo C serd muy diferente del observado en regiones del MI afectadas
por la propagacién de las ondas de choque de tipo J. Puesto que los principales agentes
de enfriamiento del gas en la regién de disipacion del choque de tipo C son H,y, CO,
H>O y OH, el espectro de la radiacién emergente vendra caracterizado por la emisién de
lineas intensas de transiciones rotacional y vibracionalmente excitadas de estas especies
moleculares (ver p.ej. Draine et al. 1983; Draine & Roberge 1984; Kaufman & Neufeld
1996; Le Bourlot et al. 2002). También se espera que las transiciones rotacionales de
otras especies moleculares tales como SiO, HsS, SO, OCS y SO (SEcs. 1.6.1 y 1.6.2),
y lineas de estructura fina de O1y C1, sean detectadas en los choques de tipo C (p.ej.
Draine et al. 1983; Le Bourlot et al. 2002).

1.7 Evolucién temporal de las ondas de choque

En las secciones anteriores hemos discutido en detalle la estructura fisica y quimica de
los choques de tipo J y de tipo C obtenidas a través de la resolucion de las ecuaciones de
la dindmica del gas asumiendo la condicién de estado estacionario (en dichas ecuaciones,
0/0t = 0). Esto implica que el tiempo requerido para alcanzar dicho estado es muy
inferior a las escalas de tiempo para las que el mecanismo generador de la perturbacion
es mantenido en el MI (p.ej. Draine 1980; McKee & Hollenbach 1980). Sin embargo, tal
y como se muestra en estudios recientes de la evolucién temporal de la estructura de las
ondas de choque en el MI (Chieze et al. 1998), la suposicién de estacionareidad del choque
no puede ser aplicada a este tipo de procesos para unas determinadas condiciones del gas.

Segun Chieze et al. (1998) y Lesaffre et al. (2004), los tiempos para los que un choque
de tipo J (con B=0) alcanza el estado estacionario son del orden de t.4~100 anos y
test~1000 afios para las densidades tipicas de nubes oscuras de ny~10° cm =2 y ny~10% cm =3,
respectivamente. Hay que resaltar que las escalas de tiempo requeridas para poder aplicar
la condicién de estado estacionario, se pueden estimar por medio de t.s~(n; < ov >;,) 71,
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donde < ov >;,~ 2 x 1072 em3s™! y n; es proporcional a ny (Chitze et al. 1998). Es-
tos tiempos son inferiores, o del mismo orden de magnitud, que las edades de algunos
flujos bipolares en regiones de formacion estelar reciente, por lo que la suposicion de
estacionareidad para el choque de tipo J es correcta.

Sin embargo, en el caso de que las ondas de choque sean de tipo C, Chieze et al.
(1998) establecieron que, no sélo las escalas de tiempo asociadas al estado estacionario
son un orden de magnitud mayores que las edades de los flujos (f.5;~10° afios), sino que
la estructura fisica del choque presenta desviaciones substanciales con respecto al perfil
tipico estacionario. En efecto, en los primeros ~10% afios de la vida de un choque de tipo
C, la proximidad del piston hace que el choque desarrolle una discontinuidad de tipo J
en la regién post-choque dentro de la zona de disipacién del choque de tipo C (ver FiG.
1.4 extraida de Chieze et al. 1998; ver también Lesaffre et al. 2004). De esta manera,
mientras que los primeros instantes de la propagacién del choque en el gas ambiente de la
nube oscura se caracterizan por la interaccion del precursor magnético, donde los fluidos
neutro y con carga eléctrica estan desacoplados tanto cinematica como térmicamente, el
gas en las fases posteriores post-choque experimenta la disociacién e ionizacién completa
debido a la discontinuidad de tipo J asociada al piston. En el CAP. 3, veremos que
la posible existencia de una discontinuidad de tipo J, con su correspondiente precursor
radiativo (SEC. 1.2), en los choques jévenes de tipo C del flujo bipolar L1448-mm, podria
ser una de las causas de la emision estrecha de SiO detectada en esta region de formacion
estelar.
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FIGURA 1.4: Fwvolucion temporal de la temperatura de los fluidos ionico, T;, y neutro,
T.,, para un choque de tipo C no estacionario. Para escalas de tiempo de t <10* arios,
la proximidad del piston produce la aparicion de una discontinuidad de tipo J en el gas
post-choque corriente abajo, dentro de la estructura tipica del choque de tipo C. Sin em-
bargo, para edades de t >10* arios, el choque de tipo C alcanza el estado estacionario,
desapareciendo la discontinuidad de tipo J en la region post-choque (Chiéze et al. 1998).



CAPITULO 2

La region de formacién estelar L.1448

El objeto empleado en nuestro estudio es la nube molecular oscura 1.1448 en la que se
ha observado la presencia de dos flujos moleculares muy colimados y asociados a objetos
estelares muy jévenes. La peculiaridad de estos flujos radica en que, no sélo sus edades
dindmicas son muy cortas (tg;,~3500 anos) sino que, al menos en uno de ellos, L.1448-mm,
se han detectado choques muy recientes con escalas de tiempo de varios cientos de anos
cerca de la fuente que genera dicho flujo. Puesto que el objetivo de esta tesis consiste en
el analisis, tanto observacional como tedrico, de las primeras fases evolutivas de las ondas
de choque, estos objetos, y en particular LL1448-mm, constituyen el laboratorio perfecto
para la realizacion de este tipo de estudios.

2.1 La nube molecular L1448

La nube molecular L1448 esta localizada en el complejo molecular de nubes oscuras
de la constelacion de Perseo, aproximadamente a 1° en direccion suroeste de la conocida
region de formacion estelar NGC1333. Asumiendo una distancia de ~300 pc, su extension
en el plano del cielo de 15’ x7" equivale a un area proyectada sobre la bdveda celeste
de 1pex0.5pe. La emisién molecular detectada en esta region sugiere una masa total
de M~50M para la nube. Las condiciones fisicas del gas (densidad y temperatura)
obtenidas a partir de las observaciones de varias lineas rotacionales de CS y de las tran-
siciones de inversién de NH3 (J, K)=(1,1) y (2,2), son Tj;~12-14K y n(Hy)~10% cm ™3
(Bachiller et al. 1990). Los perfiles de las lineas de emisién molecular procedente del gas
asociado a la nube ambiente (ver también los CAPS. 3y 4) estan centrados en la velocidad
Visr ~4.5kms™! para la fuente L1448-IRS3 vy en 4.7kms™! para L1448-mm, y poseen
anchuras de ~1-1.5kms™" (p.ej. Bachiller et al. 1990).
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2.2 Los objetos estelares jovenes (YSOs) en L1448

En la nube molecular 11448, el satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite) ha
detectado tres fuentes infrarrojas que reciben los nombres de L.1448-IRS1, 1.L1448-IRS2 y
L.1448-TRS3 (Bachiller & Cernicharo 1986). La emisién observada de NHj3 en torno a este
ultimo objeto revela la presencia de dos grandes condensaciones moleculares (Bachiller
et al. 1990). La primera de ellas, que presenta su maximo de emisién en 1.1448-IRS3,
alberga un complejo multiple de YSOs (las fuentes L1448-IRS 3A, 3B y 3C de Clase 0,
i.e. los objetos protoestelares mas jévenes que se conocen; Curiel et al. 1990; Terebey &
Padgett 1997; Looney et al. 2000; Kwon et al. 2006; Jorgensen et al. 2006). Las fuentes
L1448-IRAS 3A y 3B se cree que forman un sistema binario (Terebey & Padgett 1997).

La segunda condensacién molecular de NHs, situada ~70-80” en la direccién sureste
con respecto a L1448-IRS3, presenta un YSOs de Clase 0 sdlo detectado en el rango
de longitudes de onda centimétricas y milimétricas (Curiel et al. 1990; Bachiller et al.
1995). Este objeto recibe el nombre de .1448-mm y posee una luminosidad bolométrica
de Lyy~8 Ly (Bachiller et al. 1991; Bachiller et al. 1995). Las observaciones con alta res-
olucién espectral de las transiciones de inversién (J, K)=(1,1) y (2,2) del NHj realizadas
por Curiel et al. (1999) con el VLA (Very Large Array), muestran ademéds una estructura

'y 5.2kms™t. Segin

molecular con dos componentes en velocidad centradas en 4.7 kms™
estos autores, dichas componentes podrian corresponder a la parte azul y roja, respecti-
vamente, de un disco de acrecién de tamano ~40” (0.06 pc). Aunque nuestros resultados
de la emisiéon molecular en torno a L1448-mm también registran estas dos componentes
en velocidad, el origen de dicha emision parece estar asociado a la interacciéon temprana
de las ondas de choque de tipo C generadas por el flujo bipolar (ver CAp. 3). Tanto los
objetos L.1448-mm como [.1448-IRS3 son las fuentes excitadoras de dos flujos bipolares

muy jovenes detectados en esta region.

2.3 Los flujos bipolares L1448-mm y L1448-IRS3

Junto con la multiplicidad de YSOs de Clase 0 detectados en la nube molecular 1.1448,
esta region también se caracteriza por la presencia de multiples flujos bipolares jovenes
asociados a los YSOs. El gas acelerado por las ondas de choque generadas por dichos flujos
se observa por medio de la emision de alta velocidad de lineas rotacionales de especies
tales como CO, Hs y, especialmente, SiO (SEC. 1.6). Los perfiles de la emisién de CO

I relativas a

y SiO se caracterizan por presentar maximos a velocidades de ~ +50kms™
la velocidad de la nube ambiente, y por presentar anchuras de Av~50kms~! (Martin-
Pintado et al. 1992; Guilloteau et al. 1992; Girart & Acord 2001). Dichos méaximos
son debidos a las condensaciones de alta velocidad o bullets producidos por las eyecciones

sucesivas de material de la fuente central (Bachiller et al. 1990; Bachiller et al. 1995).
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FIGURA 2.1: Mapa de la intensidad integrada de la emision de J = 2—1 de CO asociada
al gas de alta velocidad en L1448 (Bachiller et al. 1990). Las lineas continuas delimitan la
emision desplazada hacia el azul, mientras que los contornos de trazos indican la emision

con desplazamiento al rojo. FEsta emision muestra la presencia de, al menos, dos flujos

bipolares en esta nube molecular. El flujo bipolar principal es generado por la fuente de
Clase 0 L1448-mm. FEn el caso de L1448-IRS3, todavia se desconoce si se trata de un
unico flujo con origen L1448-IRS 3B (Girart & Acord 2001), o si se trata de dos flujos
independientes con fuentes excitadoras L1448-IRS 3A y 3B (Wolf-Chase et al. 2000;

Kwon et al. 2006).
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FIGURA 2.2: Mapa con la emision de Hy vibracionalmente excitado v=1—0 S(1) en la
nube oscura L1448. Esta emision muestra la presencia de una cavidad en la parte norte
de L1448-mm, justo al inicio del lobulo azul de este flujo bipolar, que se corresponde con
la observada a partir de la emision de baja velocidad de CO J=1—0 por Bachiller et al.
(1995). La serie de puntos calientes (o nudos) también detectados en el [6bulo azul se cree
que son resultado de la accion de choques oblicuos asociados a la propagacion del chorro
de alta velocidad o jet (Davis et al. 1994).
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En la F1G. 2.1 se muestra el mapa de la emisiéon de alta velocidad de la transicién
J=2—1 de CO detectada en L1448 por Bachiller et al. (1990). Esta emisién revela la
presencia de, al menos, dos flujos bipolares: el primero de ellos con la fuente milimétrica
L.1448-mm como origen, y el segundo, con centro el complejo de los YSOs de L.1448-IRS3
(Bachiller et al. 1990; Curiel et al. 1990). Los mapas interferométricos obtenidos con el
PdBI (Plateau de Buré Interferometer) y BIMA (Berkeley Illinois Maryland Association)
de transiciones rotacionales de CO y SiO, y las imagenes de la emisién de Hy realizadas
con UKIRT (UK Infrared Telescope), muestran una distribucién espacial similar para la
emision de todas estas especies moleculares (ver p.ej. Guilloteau et al. 1992; Davis et al.
1994; Bachiller et al. 1995; Dutrey et al. 1997; Girart & Acord 2001; Kwon et al. 2006).
El gas de alta velocidad de CO, al igual que la emision de SiO y Hs, aparece en el eje
del flujo bipolar sugiriendo que dicho gas esta asociado al chorro de alta velocidad (o jet)
generador del flujo molecular. Por el contrario, el gas de baja velocidad de CO traza la
cavidad externa creada por la interaccién del chorro o jet con el gas de la nube ambiente
(Bachiller et al. 1995), consistente con la presencia de emisiéon de Hy en forma de choque
de proa (o bow shock; F1G. 2.2; Bally et al. 1993; Davis et al. 1994).

El flujo bipolar L1448-mm estd muy colimado (F1as. 2.1 y 2.2) y posee una edad
dindmica derivada a partir de la velocidad terminal de la emisién molecular y del tamano
de los I6bulos azul y rojo del flujo, de tg4,,,~3500 afios (Bachiller et al. 1990). La emisién
de dichos l6bulos no presenta practicamente solapamiento por lo que el angulo de incli-
nacién del eje del flujo con respecto al plano del cielo es relativamente pequeno (~21°;
Bachiller et al. 1995; Girart & Acord 2001). Los mapas realizados de SiO J=2—1 con
el PdBI en este flujo bipolar, no sélo muestran que el gas es acelerado rapidamente en
una regién muy pequena en torno a la fuente excitadora (tamano de ~2” que equivale a
600 UA a una distancia de ~300 pc) sino que, ademds, a medida que nos alejamos de dicha
fuente, la velocidad radial terminal de la emisién de SiO es cada vez mayor, sugiriendo
una aceleracién progresiva del gas a medida que se aleja de la fuente central L1448-mm
(Guilloteau et al. 1992). La velocidad terminal maxima de la emisiéon molecular es de
Vger~ET0km s~ (p.ej. Guilloteau et al. 1992; Girart & Acord 2001). A pesar de las altas
velocidades, los datos de las transiciones rotacionales puras de CO, HyO y Hy observadas
con el satélite ISO (Nisini et al. 2000), han establecido que esta emisién es consistente
con la presencia de choques no disociativos o de tipo C a lo largo de este flujo molecular.

Ademads de su extrema juventud, otra de las peculiaridades que hace unico al flujo
bipolar L1448-mm para el estudio de la evolucién temporal de las ondas de choque en el
MI, radica en la deteccion de ondas de choque que han interaccionado recientemente con el
gas tranquilo de la nube ambiente. Esta interaccion reciente se ha revelado a partir de los
movimientos propios de las condensaciones de alta velocidad (o bullets) observadas en SiO
J=2—1 con BIMA por Girart & Acord (2001). La magnitud de estos movimientos propios

1

es del orden de ~0.12" anos™", que implican escalas de tiempo de sélo unos pocos cientos
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de anos para los choques de tipo C en este flujo bipolar. En particular, la condensacién
RII detectada por Guilloteau et al. (1992) ha experimentado un desplazamiento hacia
el este de ~1” que conlleva una velocidad total de eyeccién de v;;~180kms™! (Girart
& Acord 2001). Nétese que estos tiempos son un orden de magnitud menores que los
requeridos para alcanzar el estado estacionario en un choque de tipo C en regiones con
densidades de ng~10° cm™3 (SEC. 1.7; Lesaffre et al. 2004).

En la F1G. 2.1 vemos que el flujo(s) molecular(es) en torno al complejo de YSOs de
LL1448-IRS3, aparece en las regiones donde se ha detectado emisién desplazada hacia el
rojo en el l6bulo azul del flujo bipolar L.1448-mm. Aunque el flujo excitado por 1.1448-
IRS3 presenta un menor grado de colimacion que el de L1448-mm, su edad dinamica es del
mismo orden de magnitud (%g4,,~2600 anos; Bachiller et al. 1990). Los tltimos resultados
del cartografiado con alta resolucion angular realizado con el interferometro BIMA de la
emision de CO J=2—1 (Kwon et al. 2006) parecen sugerir la presencia de dos flujos
bipolares independientes en esta region, cuyas fuentes excitadoras se corresponden con
los YSOs L1448-IRS 3A y L1448-IRS 3B detectados por Curiel et al. (1990) y Terebey &
Padgett (1997). Sin embargo, debido a la confusién existente en esta region, en la que se
solapan estos flujos con el l6bulo azul del originado en la fuente L1448-mm, se requieren
nuevas observaciones con el fin de clarificar este punto.

La velocidad terminal de la emisién molecular observada en estos flujos bipolares es
apreciablemente menor que la registrada en L1448-mm (~+50kms™!; ver F1G. 3.1 en el
CAP. 3 o Martin-Pintado et al. 1992 y Girart & Acord 2001). Al contrario que en este
ultimo flujo molecular, la deteccién de emision intensa de [Si11] 35 um y de [O1] 63 pm en
la posicion de L1448-IRS3 (Nisini et al. 2000), indica la presencia de una componente de
choque con una mayor excitacion en esta region, debido a que estas lineas atémicas de
estructura fina constituyen trazadores tipicos de la interaccién de choques de tipo J con
el material de la nube ambiente (ver SEC. 1.2).

Por dltimo, la intensa emision de H,O detectada con ISO y SWAS en L1448-mm,
indica que esta molécula se forma de manera muy eficiente en el gas postchoque de esta
regién (Nisini et al. 2000; Benedettini et al. 2002). En los CAPS. 6 y 7 veremos que la
gran intensidad de la emision de HyO, junto con la presencia de emisién estrecha de SiO
en este flujo bipolar, es consistente con la erosién de los mantos helados de los granos de
polvo en las primeras fases evolutivas de los choques de tipo C.

En resumen, la nube molecular 1.1448 alberga, al menos, dos flujos bipolares, 1.1448-
mm y L1448-IRS3, altamente colimados y recientemente generados por YSOs. L1448-mm
sobresale de entre estos dos objetos por poseer un alto grado de simetria y por presentar
las ondas de choque mas jovenes que se han registrado hasta el momento en regiones
afectadas por la interaccién de flujos bipolares. Como veremos a lo largo de este trabajo,
esta propiedad es fundamental para el estudio de la evolucién temporal de la propagacion
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de ondas de choque a través del gas tranquilo de nubes moleculares oscuras. Esto permitira
confirmar las variaciones de las propiedades fisicas y quimicas del gas, sobre todo en las
primeras fases de esta interaccion, que los modelos fisico-quimicos MHD predicen para
estas perturbaciones.






CAPITULO 3

Destruccion de los mantos helados
en el precursor magnético

En este capitulo presentamos las observaciones con alta resolucion espectral de la
emisién de moléculas tales como SiO, HCO, CH;OH, H!3COT, HN3C, H¥CN y NoH*,
realizadas en torno a las fuentes centrales de los flujos bipolares jévenes, L1448-mm y
L1448-IRS3. Estas observaciones muestran, por primera vez, la detecciéon de emisién
estrecha de SiO centrada a velocidades muy cercanas a la de la nube ambiente circundante.
Las especies ionicas presentan ademas un aumento de su abundancia, en hasta un factor
10 con respecto a las moléculas neutras, en la componente de velocidad donde se observa
la emision estrecha de SiO. Veremos que la correlacion existente entre el aumento de la
abundancia de los iones y la emisién estrecha de SiO, es consistente con la interaccion de
las primeras fases evolutivas de las ondas de choque de tipo C.

3.1 Introduccion

Como ya mencionamos en el CAP. 1, el silicio es un elemento altamente refractario que
se deposita rapidamente en la superficie de las particulas de polvo interestelar. En efecto,
las abundancias de SiO relativas a Hy en estas nubes son inferiores a 10712 (Ziurys et al.
1989; Martin-Pintado et al. 1992). Por el contrario, en regiones de formacién estelar con
flujos bipolares como Orién o L1448, las abundancias derivadas de esta molécula son del
orden de ~1078-107¢ (Blake et al. 1987; Martin-Pintado et al. 1992), lo que indica que
una gran parte del material molecular contenido en los nicleos de los granos de polvo
se ha devuelto a la fase gas por medio del pulverizado de dichos granos en las ondas de
choque de tipo C (CAP. 1). Los perfiles tipicos de la emisién de SiO se caracterizan por
estar centrados a velocidades muy diferentes de la de la nube ambiente y por presentar
anchuras de hasta varias decenas de kms™! (ver Martin-Pintado et al. 1992 y CAP. 2).
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En funcién de esto iltimo, uno no esperaria detectar emisién estrecha de esta molécula
centrada a velocidades muy préximas a la de la nube ambiente. Sin embargo, observa-
ciones de la emisién de SiO en los flujos moleculares de la regién de formacion estelar
NGC 1333 (ta,,~10* anos; Lefloch et al. 1998) mostraron que, ademds de la emisién an-
cha de SiO asociada a la interaccién de choques, existia una componente estrecha con
anchuras de linea del mismo orden que las observadas en el gas sin perturbar de la nube,
Av ~1kms™!, y centrada a la velocidad de la nube ambiente. Lefloch et al. (1998) pro-
pusieron que las lineas estrechas de SiO se debian a que las condensaciones locales de gas
molecular de la nube ambiente podrian haber producido la deceleracion del gas procesado
por los choques asociados a los flujos bipolares. Las escalas de tiempo que se requieren
para decelerar el gas de alta velocidad hasta que éste alcance de nuevo las velocidades
tipicas de la nube ambiente son de tg..~10% afios, consistentes con las edades dindmicas de
los flujos moleculares en NGC 1333. Segun esta interpretacion, este tipo de emisién sélo
podria detectarse en choques evolucionados con escalas de tiempo de t4,,,>10* afios, y en
regiones de formacion estelar con flujos bipolares que presentaran una estructura compleja
caracterizada por la presencia de un gran nimero de condensaciones moleculares (Lefloch
et al. 1998; Codella et al. 1999).

Como hemos visto en el CAP. 2, tanto la extrema juventud como la estructura sencilla
que presentan el flujo bipolar L.1448-mm, hacen que este objeto sea el laboratorio idéneo
para el estudio del origen de la emision estrecha de SiO asociada a flujos bipolares. En
efecto, las escalas dindmicas de este flujo molecular, t4,, ~3500anos, son demasiado
cortas como para que el gas post-choque haya alcanzado el equilibrio y haya disminuido
su velocidad hasta adquirir los valores tipicos de la velocidad de la nube ambiente.

Por otro lado, el radical del formaldehido, HCO, que se observé por primera vez en
la nebulosa NGC 2024 (Snyder et al. 1985), es una especie molecular que se detecta
principalmente en regiones iluminadas por un campo intenso de radiaciéon UV generado
por estrellas de tipo OB (Snyder et al. 1985; Schenewerk et al. 1988). La alta correlacién
espacial existente entre la emisién de C* y la de HCO, ademads de la no deteccién hasta
la fecha de esta molécula en nubes moleculares oscuras (p.ej. en L183 el limite superior
estimado de la abundancia es de Y(HCO)<2x10719), sugieren que HCO se genera en la
interfase entre la regién HII y la nube molecular (Schenewerk et al. 1988). De este modo,
la molécula de HCO se considera como un buen trazador de regiones cuya quimica esta
dominada por fotones UV, o PDRs.

En este capitulo, presentamos la primera deteccién de emision estrecha de SiO y
HCO en los flujos bipolares jovenes 1.1448-mm y L1448-IRS3. Las pequenas anchuras de
linea (menores incluso que las tipicas de la emisién de la nube ambiente) y las velocidades
radiales centrales de la emisién de SiO en estos objetos, sugieren que dicha emision no esta
relacionada con el gas post-choque decelerado, sino que es producida por los percursores
magnético y/o radiativo de las ondas de choque asociadas a estos flujos bipolares.
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3.2 Observaciones

Las observaciones se realizaron con el radiotelescopio de 30 m de diametro de IRAM
(Instituto de RadioAstronomia Milimétrica) situado en Pico Veleta (Granada). Ademés
de observar las posiciones centrales de las fuentes L1448-mm y L1448-IRS3, se realizo
igualmente un mapa de la regiéon de LL1448-mm observando en los puntos de coordenadas
(20”,0"), (—=20",0"), (0”,20”) y (0”,—20") con respecto a la posicién central (0”,0”). En la
TABLA 3.1 se muestran las especies moleculares y transiciones observadas. El tamano del
haz del telescopio fue de ~27”, en el rango de los ~90 GHz, y de ~18"” a ~140 GHz. Obser-
vamos de forma simultdnea las transiciones rotacionales SiO J=2—1, H3CO*t J=1—0,
HNBC J=1—0 y HCO J=14;—0q9, empleando el modo de conmutacién en frecuencia
(frequency-switched mode) con un cambio de frecuencia de 3 MHz. Los receptores SIS
(Superconductor-Insulator-Superconductor) en el rango de los 2 y 3 mm fueron sintoniza-
dos en banda lateral tinica con una atenuacién de la banda imagen de >10dB. Con la
configuracion de los espectrometros VESPA (VErsatile SPectrometer Assembly) con los
que se midieron los espectros de SiO J=2—1, H¥CO* J=1—0, HN3C J=1—0y HCO
J=1¢p1—0q0, se obtiene una resolucion espectral de 40 kHz, que en unidades de velocidad
corresponden a ~0.14kms™!. Las temperaturas tipicas del sistema fueron ~90-100 K. El
resto de especies moleculares que se recogen en la TABLA 3.1, fueron observadas en el modo
de conmutacién en posicion (position-switched mode). En este caso, las temperaturas del
sistema y las resoluciones espectrales fueron tipicamente de 120-350 K y 0.13-0.20 km s~ 1,
respectivamente. Las intensidades de las lineas se calibraron en unidades de temperatura
de antena (T%).

TABLA 3.1: Especies moleculares y transiciones observadas en L1448-mm y L1448-IRS3

Molécula Transicién vu (MHz)
Si0 J=2—1 86846.96
J=3—2 130268.61
H®¥CO™* J=1—0 86754.33
NoH* J=1-0, F=0—1 93176.13
HCO* Ng_Ngi=1p1—00  86670.76
HN!3C J=1-0, F=2—1 87090.85
H'3CN J=1-0, F=2—1 86340.18
CH;0H Jx=30—29 AT 145103.23

*Transicion J = 3/2 —1/2, F =2 — 1.



50 ___ 3. DESTRUCCION DE LOS MANTOS HELADOS EN EL PRECURSOR MAGNETICO

3.3 Resultados

En la F1G. 3.1 se muestran los espectros medidos en las posiciones del mapa de 1.1448-
mm y en la posicién central de L1448-IRS3. En los paneles superiores, presentamos los
espectros de la emisién de SiO de alta velocidad, cuyos perfiles poseen anchuras tipicas
de ~50km s~ (Martin-Pintado et al. 1992). Los paneles inferiores muestran los perfiles
de linea de las especies moleculares observadas (TABLA 3.1) en el rango de velocidades
de la nube ambiente. La emision de SiO y HCO presenta perfiles muy estrechos cuyas

! mientras que las especies que suelen trazar tipicamente

anchuras son sélo de ~0.5kms™
todo el gas denso de la nube molecular, H'3*CO*, HN*¥C y NyH*, poseen anchuras de
~1kms™!. A partir de los espectros de la FIG. 3.1, resulta evidente que existen diferen-
cias significativas entre los perfiles observados de SiO y HCO, con los del resto de especies
moleculares observadas. La emision de SiO y HCO es practicamente gaussiana mostrando
un sélo maximo de emisién centrado a las velocidades radiales de 5.2kms~! para el SiO,
y de 4.7kms~! para el HCO. Sin embargo, los perfiles de H'3CO*, HN'3C, N,H*, H*CN
y CH30H presentan dos picos de emisién centrados a 4.7kms™! y 5.2kms™! (ver lineas
discontinuas en la F1G. 3.1). Estas dos componentes son consistentes con las dos con-
densaciones moleculares independientes detectadas con el VLA en la emision de NH3 en

torno a la fuente central de L1448-mm (Curiel et al. 1999).

En la TABLA 3.2 se recogen los parametros observados de todas las lineas molecu-
lares medidas en las posiciones centrales de los flujos L1448-mm y L1448-1RS3. Estos
pardmetros se han obtenido ajustando a los perfiles observados, una gaussiana (en el caso
de que presentara un sélo pico de emisién, como SiO y HCO), o dos gaussianas (H3COT,
No,H*, HN3C, H'¥*CN y CH30H). Para ello, hemos empleado el programa CLASS (Con-
tinuum and Line Analysis Single-dish Software) especialmente creado para la reduccién
de datos obtenidos con el radiotelescopio 30 m de IRAM. Como también se desprende de
la TABLA 3.2, en L1448-mm existen dos componentes muy distintas desde el punto de
vista quimico que estdn centradas en las velocidades de 4.7kms™! y 5.2kms~!.

A partir del mapa de L1448-mm de la F1G. 3.1, vemos que la emision estrecha de
SiO sélo se ha detectado en las posiciones (0”,0”), (0”,—20") y (—20",0”). En aquellas
regiones donde no se observa esta emisién, la F1G. 3.1 muestra que las moléculas H*CO*
y HN13C presentan un comportamiento muy similar, por el que el méximo de emisién de

1 que coincide con la velocidad

estas especies esta centrado en la componente a 4.7 km s~
radial del gas de la nube ambiente (CAP. 2). Sin embargo, en las posiciones del mapa en
las que hemos detectado la emision estrecha de SiO, vemos que los perfiles de linea de los
iones como H¥CO™ y NoH™, presentan un desplazamiento de ~0.5kms™! hacia el rojo,
de manera que sus maximos de emisién estdn centrados a 5.2kms~!. Por el contrario, los
perfiles de las especies neutras como HN'3C y H¥CN, muestran sus picos de emisién en

la componente ambiente a 4.7 kms~!. Como veremos en la SEC. 3.5, este desplazamiento



3.3. RESULTADOS 51

1

en velocidades de los iones hacia la componente de 5.2kms™", implica un aumento de la

abundancia de estas especies en esta componente de velocidad con respecto a los neutros.

TABLA 3.2: Pardmetros observados de la emision molecular en L1448-mm/IRS3

L1448-mm L1448-IRS3
Line Intensity?® Visr Av Intensity Visr Av
(K) (km s71)  (km s7!) (K) (km s71) (km s7!)
Si0(2 — 1) 0.108 (5) 5.168 (9) 0.62 (2) 0.275(5) 4.503 (4) 0.437 (9)
<0.015 ~4.7 . . -
SiO(3 — 2) 0.14 (4) 5.29 (6) 0.6 (2) 0.173 (7) 4.38 (5) 0.5 (1)

<0.096 ~4.7

HBCOT (1 — 0) 1.150 (8) 5.298 (7) 0.81 (1) 258 (7) 4.610 (1) 1.159 (1)
0.636 (8) 4.585 (8)  0.59 (2)

NoH* (1 — 0)° 1.49 (6) 525 (1) 0.84(3) 222(8) 47(1)  1.0(3)
0.29 (6)  4.61 (3) 0.28 (7)

HCO(1g; — 0gp)© <0.03 ~5.2 . 0.094 (4) 468 (5) 0.5(1)

0.059 (8) 4.81 (4) 0.49 (7)
HNBC (1 — 0)? 0.559 (5) 5.16 (4) 1.03 (3) 1.02 (3) 4.532 (2) 1.187 (4)
0.428 (5) 4.64 (1)  0.62 (3)
HBCN (1 — 0)? <0.30 ~5.2 .
0.40 (5)  4.56 (9) 1.5 (2)
CH30H(3p — 20 A*) 065 (6) 520 (5)  1.1(1)
<0.40 ~4.7

®Los limites superiores de las intensidades de linea se han calculado teniendo en cuenta
la emision a 3o. Todas las intensidades vienen dadas en unidades de T7.

bComponente hiperfina F =0 — 1.

¢Transicion J =3/2 — 1/2, F =2 — 1.

4 Componente hiperfina F =2 — 1.

La molécula neutra de CH30H, cuyo perfil de linea presenta su maximo de emision en
5.2kms™! (ver FI1G. 3.1 y TABLA 3.2), podria a priori contradecir la tendencia de los neu-
tros a permanecer en la componente ambiente a 4.7 kms~!. Sin embargo, como ya vimos
en el CAP. 1, esta molécula estd intimamente ligada a la quimica de los mantos helados
de los granos de polvo, por lo que el desplazamiento al rojo de su pico de emisiéon hacia

1

la componente de 5.2kms™", esta también relacionado con la evaporacién o destruccién

de estos mantos por medio de choques de tipo C (SEC. 3.6 y Millar et al. 1991).
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FIGURA 3.1: Perfiles de linea de las especies moleculares observadas en las distintas
posiciones de los flujos bipolares L1448-mm/IRS3. Las posiciones relativas, en sequndos
de arco en la parte superior de los paneles, estan referidas a la posicion central de L1448-
mm (a(2000) = 03"25m38°0, §(2000) = 30°44'05"). Las lineas verticales discontinuas
indican las velocidades radiales de las dos componentes en las que hemos detectado la
emision estrecha de SiO y HCO.
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Es importante mencionar que, en la posicién (0”,—20”) de 1.1448-mm, la emisién de
SiO presenta un ala de velocidad moderada con una velocidad terminal de ~10-15kms™!,
ademds de la componente estrecha centrada a 5.2kms~" (F1G. 3.1). El hecho de que
se detecte este ensanchamiento del perfil de la linea de SiO hacia el rojo con respecto
a la velocidad de la nube, es consistente con la idea de que el gas en dicha region ha
sido recientemente procesado por choques. Nétese también que ésta es ademas la tnica
posicién en la que los neutros HN'3C presentan su méximo de emisién desplazado hacia
la componente a 5.2kms™!.

En cuanto a la emision de HCO, la linea estrecha de esta molécula en la componente

1

ambiente a 4.7kms™", constituye la primera deteccion de este radical molecular en el

gas sin perturbar de una nube oscura. Como veremos en la SEC. 3.6, las pequenas

! son consistentes

abundancias derivadas para esta molécula en el gas ambiente a 4.7 km s~
con las predichas por los modelos de quimica en fase gas a través de reacciones del tipo
i6n-molécula para el gas frio de las nubes oscuras.

Por 1ultimo, la Fia. 3.1 muestra que L1448-mm no es el tinico objeto que presenta
emisiéon estrecha de SiO y HCO. En efecto, hacia la posicion central del flujo 1.1448-
IRS3, se detectan lineas estrechas e intensas de estas especies moleculares en torno a
la velocidad tipica de la nube ambiente en esta regién de 4.5kms™! (TABLA 3.2). Los
perfiles de SiO y HCO poseen de nuevo anchuras menores, de ~0.5kms™!, que las de las
moléculas trazadoras del gas de la nube ambiente (ver TABLA 3.2). La emisién molecular
en esta posicién se caracteriza por perfiles gaussianos con un tnico maximo de emision
centrado a 4.5kms™!. La linea de SiO muestra sin embargo un pequeiio desplazamiento
de ~0.2kms™! hacia el azul con respecto a los méximos de emisién de H®¥*CO™, NoHT
o HN3C, en la misma direccién que el material procesado por el choque (ver la linea
vertical discontinua en la F1G. 3.1). Esto, junto con los resultados obtenidos en L1448~
mm, sugiere que la emision estrecha de SiO esta relacionada con la interacciéon temprana

de los choques asociados a flujos moleculares muy jévenes (SEC. 3.6).

3.4 Condiciones fisicas de la nube ambiente y del pre-

cursor

Antes de calcular las densidades de columna proyectadas en la unidad de area cubierta
por el haz, y las abundancias de las moléculas observadas en L1448-mm y L1448-IRS3
relativas a Hy, hemos de estimar las condiciones fisicas del gas como son temperatura
cinética, Tk, y densidad volumétrica de Hy, n(Hs), para cada una de las componentes
de velocidad detectadas en estos flujos bipolares. Por medio de observaciones con el
VLA de las transiciones de inversion (J,K)=(1,1) y (2,2) de NHj en la regién central del
flujo bipolar L.1448-mm, Curiel et al. (1999) estimaron una temperatura rotacional del
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gas de ~20 K. Puesto que el tinico modo de que se produzcan transiciones entre niveles
metaestables del NHs, como los niveles (J,K)=(1,1) y (2,2), es a través de colisiones, la
temperatura rotacional determinada por Curiel et al. (1990) es una buena estimacién
de la temperatura cinética del gas, Ty. Asumiendo que T,~20 K, podemos determinar la
densidad volumétrica de Hy, n(Hs), y la densidad de columna proyectada de SiO, N(SiO),
usando las lineas rotacionales J=3—2 y J=2—1 de SiO y la aproximacion de Sobolev o
LVG (Large Velocity Gradient).

La aproximacién de Sobolev o LVG supone que las condiciones del gas molecular se
encuentran fuera del Equilibrio Termodindmico Local (ETL). La emisién molecular por
tanto no esta termalizada si la densidad del medio es inferior a la densidad critica del
gas, Nerit, donde neyip =Au/Cu (Aw es el coeficiente de Einstein de emisién esponténea
y C representa el coeficiente de desexcitacién colisional). En condiciones de ETL, las
poblaciones de los niveles de energia de la molécula siguen una distribucion de Boltzmann
a una temperatura de excitacién, T,,. En general, en las nubes moleculares oscuras, no
se verifica la condicién de equilibrio ETL por lo que, para calcular las poblaciones de los
niveles de energia, se han de resolver las ecuaciones de equilibrio estadistico para cada
uno de los niveles. Las ecuaciones de equilibrio estadistico involucran la excitacion de-
bida a la intensidad especifica de radiacién en un punto determinado de la nube, I, .
Esta magnitud, que se obtiene resolviendo la ecuacién de transferencia radiativa, depende
directamente de las poblaciones de los niveles moleculares existentes en cualquier otro
punto de la nube. Como consecuencia, ambos puntos en la nube estan acoplados radia-
tivamente: los fotones emitidos por uno de los puntos son absorbidos por las moléculas
que se encuentran en el otro punto, aumentando el valor de la temperatura de excitacion
en esa segunda posicion. A este fenémeno se le denomina atrapamiento radiativo.

Para que no se produzca este acoplamiento, el desplazamiento Doppler causado por la
diferencia de velocidades macroscopicas entre dos puntos de la nube, ha de ser mayor que
la anchura de la linea, y por lo tanto, que la dispersion de velocidades microscépicas del
gas. Este es el fundamento que aplica la aproximacion de Sobolev o LVG. Si la diferencia
en velocidades entre dos puntos de la nube es elevada (i.e. el campo de velocidades de
la nube presenta gradientes de velocidad altos), cada punto sélo estara acoplado con una
region muy proxima a él llamada region de coherencia. Fuera de esa regién, el foton
emitido escapa de la nube sin ser absorbido por moléculas situadas en cualquier otro
punto de dicha nube.

Las nubes moleculares presentan dificultades a la hora de determinar su gradiente
de velocidad. En efecto, la magnitud de este gradiente no suele ser grande por lo que la
aplicacion de la aproximacion LVG podria presentar problemas. Sin embargo, si la emisién
molecular es épticamente delgada (con profundidades 6pticas 7<<1), dicha emisién no
es capaz de acoplarse con ningiin otro punto de la nube y escapa finalmente de ella. Por
tanto, para el caso de emisién épticamente delgada, el empleo de esta aproximacion en
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nubes oscuras es totalmente correcto. Veremos que la emision ambiente de SiO ciertamente
verifica la condicién 7<<1.

Como hemos comentado anteriormente, para utilizar el modelo de excitacion basado
en la aproximacion LVG, hemos de contar con més de una transicion molecular para
cada especie. En nuestro caso, emplearemos las transiciones rotacionales J=2—1 y 3—2

1 en L1448-mm. Puesto que no

1

de SiO para la componente de velocidad de 5.2kms™
existe deteccion de esta molécula en el gas ambiente a 4.7kms™, asumimos que la den-
sidad volumétrica de Hy en esta componente de velocidad es muy similar a la hallada a
5.2kms™!. En el CAP. 5, veremos en efecto que los valores estimados de n(Hsy) a partir
las transiciones J=1—0, J=3—2 y J=4—3 de HN3C y H3CN, para el gas ambiente

1

a 4.7Tkms™! y para la componente del precursor a 5.2kms™!, son del mismo orden de

magnitud en ambas componentes.

T¢=20 K, Av=0.6kms '
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FIGURA 3.2: Isocontornos de la intensidad de linea SiO J=2—1 y cociente de inten-

sidades 3=2, en el espacio definido por la densidad volumétrica de Hy y la densidad de

2—17

columna proyectada de SiO, predichas por el modelo de excitacion que usa la aprorimacion
LVG. Las lineas de trazo continuo corresponden a las intensidades de la transicion J=2— 1

(de 0.01 a 0.2K, cada 0.01 K). Las lineas de trazo discontinuo representan los valores del

cociente de intensidades % (de 0.5 a 1.3, en pasos de 0.1). Las lineas de trazo grueso

muestran los valores observados de estos dos pardmetros para la posicion central del flujo
bipolar L1448-mm (TABLA 5.2).
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En la F1G. 3.2 mostramos los isocontornos para los parametros intensidad de linea

de la transicion J=2—1 (lineas de trazo continuo), y cociente de intensidades entre las

3—2
» 21
representados de estos dos parametros se encuentan comprendidos entre 0.01-0.2 K y 0.5-

1.3, respectivamente. Hemos asumido ademds una anchura de linea de 0.6 kms™!, que se

lineas J=3—2y 2—1 (lineas de trazo discontinuo), para una 7,=20K. Los valores

corresponde con la observada para la emisién estrecha de SiO en L1448-mm. La intensidad
3—2

de la transicion J=2—1 (~0.11K) y el cociente 5=7 (~1.3 para la posicién central de
L1448-mm; ver TABLA 3.2) se muestran también en la F1G. 3.2 en lineas de trazo grueso.
El punto de interseccién entre ambas lineas nos proporciona los valores de la densidad
de columna proyectada de SiO, N(SiO), y la densidad volumétrica de Hy del gas, n(Hs).
En el caso de las regiones centrales de L1448-mm y L1448-TRS3, N(SiO)~10" cm=2 y
n(Hy)=10°% y 10°cm™3, respectivamente (TABLA 3.3). Las temperaturas de excitacién
obtenidas para estas condiciones fisicas del gas son T'.,~8.7K para la posicién (0”,0”)
de L1448-mm, y T.,~6.5 K para L1448-IRS3. Las profundidades épticas derivadas con
esta aproximaciéon son menores que la unidad (79,~0.03). Si asumimos que la emisién
de la transicién J=2—1 de SiO es una fuente extensa, podemos decir que esta linea es

Opticamente delgada.

3.5 Densidades de columna proyectada y abundan-
cias moleculares

Una vez establecidas las condiciones fisicas y de excitacién del medio (T~20 K, T¢p~7-
9K y n(Hy)~10°-10° cm™3; TABLA 3.3), podemos determinar las densidades de columna
del resto de moléculas observadas en L1448-mm y L1448-IRS3 para las que sélo ten-
emos una transicion. El caso de CH30H constituye una excepcién, puesto que se han
podido observar simultdneamente las transiciones préximas en frecuencia Jx=39—29 AT,
Jk=3_1—2_1Ey Jx=3p—2¢ E, con un sélo espectro en el rango de frecuencias de 145 GHz.
Para las especies HB¥CO™, HN3C y H¥CN, aunque en el CAP. 5 realizamos una mejor
estimacion de las densidades de columna proyectada de estas moléculas usando la aprox-
imacién LVG y las transiciones rotacionales J=1—0, J=3—2 y J=4—3, en esta seccion
presentaremos unicamente las densidades obtenidas a partir de la transicién J=1—0.

Si la emision es épticamente delgada, 7<<1, la densidad de columna proyectada del
nivel superior de la transicién, N, se puede calcular como (Rohlfs & Wilson 1986):

2(GH=z)

k 2
ST V7 do = 1.94 x 103

Ny~
h03 Aul Aul(S_l)

/TBd’U(Kk:ms_l) (3.1)

La densidad de columna del nivel superior es, por tanto, directamente proporcional
al drea integrada de la linea, [Tpgdv, y al cuadrado de la frecuencia de la transicién,
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v, mientras que es inversamente proporcional al coeficiente de emisién espontanea, A,;.
Puesto que las condiciones de excitacion indican que el gas no estd termalizado (T e, < T k;
SEC. 3.4), asumimos que las poblaciones de los niveles moleculares siguen una distribucién
de Boltzmann a una temperatura T'.,. La densidad de columna total sera:

N,
Ntot - _Q(Tem>€Eu/kTm (32>

u

donde E, es la energia del nivel superior, k es la constante de Boltzmann, % establece
la poblacién del nivel superior dividido por la degeneracién del mismo, g, v Q(Te:) es la
funcién de particion a la temperatura T'., que viene definida como:

Q(Tey) = > g Fi/HTe (3.3)

E; y g; son la energia y degeneracion del nivel 7. Para moléculas diatéomicas o lineales,
la funcién de particion a la temperatura T, se puede escribir como:

QT) = Y (@] + e H (3.4)
J=0

donde B, es la constante rotacional de la molécula, y (2J+1) es la degeneracion del
nivel J. Las densidades de columna proyectada de las moléculas H**CO*, HN¥C y HCO
se han calculado aplicando este método. Como temperaturas de excitaciéon, T, hemos
empleado los valores estimados con la aproximacién LVG en la SEC. 3.4 (~7 y 9K para
L1448-TRS3 y L.1448-mm, respectivamente). Estos valores son los que cabria esperar para
moléculas con momentos dipolares entre ~1-3debyes. En el caso de HB¥CN y NyH™, la
densidad de columna de estas moléculas se ha calculado teniendo en cuenta la estructura
hiperfina de los niveles rotacionales de estas moléculas. El desdoblamiento hiperfino se
produce por la interaccién cuadrupolar eléctrica del espin nuclear del nitrégeno (I y=1)
con la distribucién de carga del resto de la molécula. Cada nivel rotacional se desdobla en
Fi=|J-Iy|...(J+Iy) nuevas componentes. Asi por ejemplo, el nivel J=1 se desdoblaria
en tres nuevos niveles con F'1=0, 1 y 2.

De esta manera, en los espectros de H'3CN y NoH* medidos a 86 y 93 GHz, compro-
bamos que H'3CN muestra 3 componentes hiperfinas, y NoHT, 7 de estas componentes.
El célculo de la densidad de columna total proyectada ha de tener en cuenta, por tanto,
este desdoblamiento de los niveles rotacionales. Conociendo la opacidad 7, de la compo-
nente principal, la temperatura de excitacién T.,, y la anchura de linea Awv, la densidad
de columna total es:
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3h QL) P/

@ M2S’U Lth/kTez — 1Tp (35)

tot —

Q(Te;) es la funcién de particién a la temperatura T',, 1 es el momento dipolar
eléctrico y ;5 es la fuerza de linea de la transicién. Las profundidades épticas obtenidas
tras el ajuste de las componentes hiperfinas de H¥*CN y NoH™ son del orden de 7~1.1-1.3.
A partir de estos valores de 7, y de las intensidades de linea de la componente principal,
podemos calcular T.,. Para H'3CN, T, es ~4K en L1448-mm. Para N,H*, T., vale
~7y 9K en L1448-mm y L1448-IRS3 respectivamente. Aunque también se espera que
HNBC presente desdoblamiento hiperfino de sus niveles rotacionales de energia, dicho
desdoblamiento es muy pequeno. Esto, junto con la anchura intrinseca de la linea de
HN!C, hace que no se pueda resolver la estructura hiperfina de esta molécula.

En el caso de CH30H, hemos construido el diagrama rotacional de esta molécula a
partir de las transiciones Jg=3y—20 A", Jx=3_1—2_1E vy Jx=3y—20E, y empleando
las Ecs. 3.1 y 3.2 (ver F1G. 3.3). Si ajustamos por minimos cuadrados los valores de
log(N,/g.) frente a E,,, se pueden determinar la temperatura rotacional, T, v la den-
sidad de columna total, N, a partir de la pendiente y de la ordenada en el origen de la
recta. Los valores obtenidos de T, y Ny para CH3OH son 8.4K vy 8.0x10¥ cm™2. Las
densidades de columna derivadas para todas estas moléculas en las posiciones (0”,0”) de
L1448-mm y L1448-IRS3 se muestran en la TABLA 3.3.
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FiGUurA 3.3: Diagrama rotacional de CH3OH derivado a partir de las transiciones
Jr=80—2 A", Jx=3_1—2_1E y Jx=3—2 E. La pendiente de la recta, obtenida del
ajuste por minimos cuadrados de los datos, es inversamente proporcional a la temperatura
rotacional, Ty, y la densidad de columna total, Ny, se calcula a partir de la ordenada en
el origen. Los resultados del ajuste implican una Ty =8.4 K y una Ny =8.0x 10" em~2.
Hemos asumido que la funcion de particion de CH3OH es Q( Ty )~1.28% T/

rot *
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TABLA 3.3: Pardmetros derivados de la emision molecular en L1448-mm/IRS3

Source Ho density Column density (10120m_2) x(Si0O) x(HCO)
10° (cm™3) SiO0 HCO H'3co* HN'3C CH30H NyHT

L1448-mm (5.2 km s~ 1) ~10 0.2 <0.03 1.0 1.0 80 20 1x10~ 11 <4ax10~ 12

L1448-mm (4.7 km s~ 1) ~10 <0.004 0.2 0.4 0.5 <30 1.1 <1x10~12 6x10~ 11

L1448-TRS3 2.4 0.3 0.4 2.8 1.7 . 40 1x10~ 11 2x10~ 11

NOTA.— Los limites superiores de las abundancias se han estimado considerando un limite 3o

de emision. Los pardmetros expuestos se corresponden con las posiciones (0”,0") de los flujos.

Asumiendo que la abundancia de HCO™ relativa a Hy es ~107®% (Irvine et al. 1987),
v que la razén isotépica 2C/13C es ~90, podemos estimar el valor de la densidad de
columna total proyectada de Hy, N(Hy). Una vez conocido este valor, calculamos las
abundancias de las moléculas observadas, y(mol), a partir de y(mol)~N (mol)/N (Hs).

En la TABLA 3.3 se muestran las abundancias de SiO y HCO para las regiones centrales
de los flujos bipolares L1448-mm y L1448-IRS3. La abundancia de SiO obtenida para la
componente de velocidad a 5.2kms™! en las posiciones (0”7,0”), (—20”,0") y (0”,—20")
de L1448-mm es ~107!. Esta abundancia es un factor diez menor que la calculada por
Lefloch et al. (1998) para la emisién estrecha de SiO detectada en la regién de formacion
estelar NGC 1333. El limite superior estimado de la abundancia de SiO en el gas de la

1

nube ambiente a 4.7kms™! es <107!2, del mismo orden de magnitud que el hallado en

las nubes moleculares oscuras TMC1 y B1, donde no hay indicios de formacién estelar
(Ziurys et al. 1989; Martin-Pintado et al. 1992). Por tanto, se deduce que la abundancia
de SiO en la componente de velocidad a 5.2kms~! ha aumentado en més de un orden de
magnitud con respecto al gas de la nube ambiente a 4.7kms™!. En cuanto al HCO, esta

. con un limite superior de la

abundancia de HCO de <4x107'2. Para la componente de la nube ambiente a 4.7km s},

molécula no ha sido detectada en la componente a 5.2 km s~

la abundancia de HCO es de varias veces 10711,

En cuanto a las especies iénica y neutra H'3COT y HN'3C, en la SEC. 3.3 hemos visto
que el méximo de emisién de H¥CO™ presenta un desplazamiento hacia la componente
a 5.2kms™! en aquellas regiones de L1448-mm donde se detecta emisién estrecha de SiO
(ver también F1G. 3.1). El hecho de que H3COT y HN'3C sean moléculas lineales que
poseen momentos dipolares y unas estructuras de niveles de energia muy similares entre
si, facilita que podamos establecer de forma directa si el desplazamiento de los iones hacia
esta componente de velocidad, esta asociado con un aumento de la abundancia de los iones
con respecto al fluido neutro. Puesto que las transiciones J=1—0 de H*CO* y HN®3C
son 6pticamente delgadas, el aumento en la intensidad de cualquiera de estas especies
implica un incremento en las abundancias de estas especies moleculares.
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En la F1G. 3.4 hemos representado la intensidad de las lineas de SiO en funcién del
cociente de intensidades entre los iones H3CO™ y los neutros HN*3C para la componente
a 5.2kms™! con respecto al gas ambiente a 4.7kms™!.
posiciones observadas es limitado, la emisién estrecha de SiO tiende a ser detectada en
aquellas regiones en las que el cociente de intensidades entre los iones y los neutros en

1 es mayor que aquél observado a 4.7kms~!. El aumento

A pesar de que el nimero de

la componente a 5.2kms™
de la intensidad de la emisién estrecha de SiO, y por lo tanto de su abundancia, esta
directamente relacionado con el incremento en hasta un factor 10 de la abundancia relativa
de los iones con respecto a las moléculas neutras en la componente a 5.2kms~!. Como se
ha visto en la SEC. 3.3, este comportamiento no es exclusivo de H3CO* y HN'3C, sino
que las moléculas de NoH* y HB¥CN también siguen esta tendencia en la posicién central
de L1448-mm.
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FiGURA 3.4: Correlacion existente entre la intensidad de la emision estrecha de Si0 y
el cociente de intensidades H'3CO" /HN"C de la componente a 5.2km s~ con respecto
a la de velocidad 4.7kms™' para las distintas posiciones observadas en L1448-mm (las
coordenadas, en sequndos de arco, estin referidas a esta fuente). Las flechas verticales
indican limites superiores de la emision de SiO. En la figura se puede apreciar la tendencia
de la abundancia de los iones a aumentar con respecto a la de los neutros en aquellas
regiones en las que se ha detectado la emision estrecha de SiO.
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3.6 Discusion

Como se desprende de nuestros resultados (F1G. 3.1), las lineas estrechas de HCO
detectadas en las posiciones centrales de los flujos bipolares L1448-mm y L1448-IRS3
constituyen la primera deteccién de esta molécula en una nube molecular oscura (Jiménez-
Serra et al. 2004). En la SEC. 3.5, hemos visto ademéds que la abundancia de HCO en
L1448-IRS3 y en la componente a 4.7kms™! de L1448-mm, es ~107!. Los modelos de
quimica en fase gas en nubes oscuras de Leung et al. (1984) que emplean reacciones del
tipo i6n-molécula, predicen abundancias de HCO del mismo orden de magnitud que las
observadas en L1448-mm y L1448-IRS3. Esto sugiere que la componente de velocidad
a 4.7kms™! en L1448-mm, se trata realmente de gas de la nube ambiente que no ha
sido perturbado por ondas de choque. Si, por el contrario, calculamos el cociente de
abundancias SiO/HCO en ambas componentes en L1448-mm, comprobamos que este

cociente varia en mds de dos érdenes de magnitud en la componente a 5.2kms™! con

! La formacién de SiO y HCO en estos

respecto al gas de la nube ambiente a 4.7km s~
flujos bipolares parece, por tanto, estar asociada a mecanismos diferentes (Jiménez-Serra
et al. 2004).

En el caso de SiO, la distribucién espacial, cinematica y abundancias de la emision
estrecha de esta molécula, sugieren que el origen de estas lineas esta relacionado con
la interaccion reciente de los choques generados por los flujos bipolares L1448-mm y
L1448-IRS3. Contrariamente a lo que uno cabria esperar que se observara en este tipo
de objetos (ver SEC. 3.1), los perfiles de la emisién de SiO en L1448-mm y L1448-IRS3
presentan una componente muy estrecha (Av~0.5kms™!) cuya velocidad radial central
es cercana a la del gas sin perturbar de la nube oscura (Visg ~5.2kms™!; SEC. 3.3).
Puesto que los tiempos de deceleracion para SiO son un orden de magnitud mayores que
las escalas dindmicas de los flujos bipolares L.1448-mm y L.1448-IRS3 (SEcC. 3.1), podemos
descartar la idea de que esta emision se genere en el material procesado por choques y que
posteriormente se decelera como consecuencia de su interacciéon con un medio circundante
rico en condensaciones moleculares. El hecho de que no se haya detectado emision estrecha
de SiO en la componente ambiente a 4.7 kms™! de L1448-mm apoya también esta hipStesis
(Jiménez-Serra et al. 2004).

3.6.1 Las huellas dactilares del precurso magnético

Descartada la hipotesis de la deceleracién del gas, en esta seccién exponemos la posi-
bilidad de que la emisién estrecha de SiO detectada en estos flujos bipolares jovenes
constituya la huella dactilar de la interaccion de los precursores de los choques con el
gas sin perturbar de la nube ambiente (CAP. 1). En las SECS. 3.3 y 3.5, hemos visto
que existe una tendencia clara por parte de las lineas de SiO a ser detectadas en aquellas
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regiones en las que la abundancia relativa de los iones con respecto a los neutros es mayor
a 5.2kms™! que en la componente ambiente a 4.7kms~! (F1Gs. 3.1 y 3.4). Este compor-
tamiento, por el que los iones habrian sido forzados a desplazarse desde la nube ambiente
a 4.7Tkms™! a la componente de velocidad a 5.2kms™!, es el que cabria esperar si esta
emision fuera producida por el precursor magnético de los choques de tipo C (CAP. 1).
Los modelos tedricos de los choques de tipo C predicen que el precursor acelera, com-
prime y calienta la componente iénica del gas antes que la componente neutra, de manera
que el plasma fluye entre el gas neutro por delante del frente de choque (Draine 1980).
Ademads de la compresion que experimenta el fluido iénico, la fluorescencia UV generada
tras la excitacién colisional de las moléculas de Hy en el precursor, produce un aumento
en mas de dos érdenes de magnitud de la fraccion de ionizacién del gas (Flower et al.
1996; Flower & Pineau des Foréts 2003). Este aumento de la densidad volumétrica de los
iones en el precursor es consistente con el aumento de la abundancia de estas especies en
la componente a 5.2kms™! con respecto al gas ambiente a 4.7kms™! (ver F1G. 3.4).

Como ya vimos en el CAP. 1, el desacoplamiento en velocidades entre los fluidos neutro
e i6nico en choques de tipo C es el responsable del pulverizado o sputtering de los granos
de polvo (Draine 1980). En la mayoria de los modelos MHD que incluyen el pulverizado
de granos (ver p.ej. Flower et al. 1996; Schilke et al. 1997; Field et al. 1997; May et
al. 2000), se considera que los granos de polvo se desplazan, junto con los iones y los
electrones, a través del gas neutro. Sin embargo, el estudio mas detallado de Pilipp et al.
(1990) y Pilipp & Hartquist (1994) muestra que las particulas de polvo pueden presentar
un comportamiento similar al de los iones o al de los neutros, dependiendo de los valores
iniciales de la densidad volumétrica de Hs, de la carga media y de la distribucién de
tamano de los granos de polvo. Aun asi, independientemente de si los granos de polvo
siguen el movimiento de los iones o de los neutros, el desacoplamiento existente entre
ambos fluidos es lo suficientemente eficiente como para erosionar, e incluso destruir, las
particulas de polvo interestelar.

Puesto que las escalas de tiempo que involucran la interaccion del precursor magnético
son muy cortas, se podria pensar que la condicién de estado estacionario para las ondas de
choque en los flujos bipolares jévenes de L1448-mm y de LL1448-1RS3, podria no verificarse
en ninguno de estos objectos. Sin embargo, en el modelo dependiente del tiempo de
Chieze et al. (1998), se predice que para escalas de tiempo menores que 10%afos, el
desacoplamiento en velocidades entre los fluidos iénico y neutro es suficiente como para
eyectar pequenas cantidades de silicio atémico, o de SiO, de los mantos helados de los
granos de polvo, generando abundancias tipicas de 1071% 0 107 en la componente de
velocidad a 5.2kms™! en L1448-mm (Flower et al. 1996; Caselli et al. 1997). Como
veremos posteriormente en el CAP. 6, el pulverizado de los mantos helados por colisiones
con CO en la fase del precursor, reproduce en efecto las estimaciones de la abundancia de

1

SiO en la componente del precursor a 5.2kms™", para las primeras fases de la evolucién
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de las ondas de choque de tipo C.

Es interesante mencionar que no se observa ningun desplazamiento en velocidades
entre las lineas estrechas de SiO y el maximo de emision de los iones en la componente a
5.2kms~!. Esto podria sugerir que las moléculas de SiO recién eyectadas de la superficie
de los mantos helados, podrian estar cinematicamente acopladas al fluido i6nico en la fase
del precursor. Sin embargo, como veremos en el CAP. 7, la velocidad radial central de
la emision estrecha de SiO viene unicamente definida por la magnitud de la diferencia de
velocidades entre los fluidos neutro e i6nico en la fase del precursor. Como comprobaremos
mas adelante, las moléculas de SiO inyectadas a la fase gas desde los granos de polvo se
acoplan de manera instantdnea al gas molecular neutro de la nube ambiente.

El ensanchamiento del perfil de SiO en la posiciéon (0”,—20”) de L1448-mm en el
mismo sentido que la velocidad del choque, apoya también la idea de la edad temprana
del choque. En esta posicién, el maximo de emisién de los neutros HN'3C presenta un
desplazamiento hacia la componente de velocidad a 5.2kms™!, sugiriendo que gran parte
del gas neutro ha entrado ya en el choque. Este hecho es consistente con que la linea
de SiO observada en esta posicion del flujo presente un ala de velocidad moderada con
velocidades terminales de ~10-15kms™! (F1G. 3.1).

Aunque la hipdtesis del precursor magnético parece explicar el origen de la emisién
estrecha de SiO y el aumento de la abundancia de los iones en la componente a 5.2km s,
no podemos descartar la posibilidad de que dicha emisién sea generada por la accion del
precursor radiativo asociado a los choques de tipo J (ver CAP. 1; Shull & McKee 1979;
Hollenbach & McKee 1989). La deteccion de emision de [Sill]34.8 um en L1448-IRS3
muestra la existencia de una regiéon PDR posiblemente generada por el campo de radiacion
UV intenso asociado al precursor (Nisini et al. 2000). Los modelos de choques MHD
dependientes del tiempo realizados por Chieze et al. (1998), predicen una discontinuidad
en el fluido neutro en las fases tempranas del choque para t<10*afios. Estas escalas
cortas de tiempo son del mismo orden de magnitud que las que encontramos en el flujo
bipolar L1448-IRS3. La radiacién UV detectada en este objeto podria ser, por tanto,
una consecuencia de la ausencia de estacionareidad para este tipo de choques, de tal
manera que estarfamos observando los efectos producidos por la proximidad del piston
en la region post-choque (ver Chiéze et al. 1998 y CAP. 1). El campo de radiacién UV
del precursor radiativo podria afectar la quimica del gas ambiente no perturbado por
el choque, desorbiendo atomos de silicio o especies moleculares tales como SiO, SiOs o
SiHy, de la superficie de los granos de polvo (Schilke et al. 2001). Las abundancias de
SiO observadas en PDRs son del orden de ~1071% lo que podria explicar las anchuras
y abundancias pequenas de SiO medidas en L1448-mm y L1448-IRS3. Sin embargo, el
cociente de abundancias SiO/HCO observado en la componente de 5.2kms™! es muy
diferente de lo estimado en PDRs. En concreto, el cociente SiO/HCO para PDRs es

tipicamente de <0.13, tal y como cabe esperar para un trazador de la quimica generada
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por la iluminacién con radiacién UV como es HCO (Schilke et al. 2001). Por el contrario,
este mismo cociente vale >2.5 en la componente de velocidad a 5.2kms™! en L1448-mm
(TABLA 3.3). Esto, junto con el hecho de que tanto las lineas estrechas de SiO como las
de HCO presentan sus maximos de emisién cada una en una componente de velocidad de
L1448-mm, indica que estas componentes poseen quimicas totalmente diferentes, lo que
apoya la hipétesis del precursor magnético para explicar las propiedades peculiares que
presenta la componente de velocidad a 5.2kms™! en el flujo bipolar L1448-mm.

3.7 Resumen y conclusiones

En este capitulo, hemos presentado la primera deteccién de emision estrecha de SiO
y HCO a velocidades cercanas a la de la nube ambiente en los flujos bipolares jovenes
L1448-mm y L1448-IRS3. Esta es la primera deteccién de HCO en una nube molecular
oscura. Junto con esta emisién, también hemos observado la emision de lineas de especies
iénicas y neutras tales como H*CO*, HN'3C, H'3CN, NoH* y CH3OH. Mientras que SiO
y HCO presentan los perfiles de linea muy estrechos (~0.5kms™!), el resto de especies
moleculares muestran anchuras de linea del orden de ~1kms~!. En el flujo bipolar L1448-
mm, todas las lineas moleculas, excepto aquellas de SiO y HCO, poseen dos componentes
distintas con velocidades de 4.7kms™! y 5.2kms™'. Hemos detectado HCO sélo en la

! mientras que SiO se observa tunicamente en la de velocidad a

componente a 4.7km s~
5.2kms~!. La abundancia de SiO en la componente a 5.2kms™! es ~107!, un orden
de magnitud mayor que la estimada en la componente de 4.7kms™! y en otras nubes
moleculares oscuras. La abundancia de HCO es también de ~107!! en el gas ambiente
a 4.7kms™!, muy similar a las abundancias obtenidas en los modelos de quimica en fase
gas de nubes oscuras, a través de reacciones del tipo ién-molécula. Esto es consistente

con la idea de que la molécula de HCO traza el gas molecular de la nube ambiente.

Los perfiles de linea de las especies iénicas en el flujo bipolar L1448-mm, presentan un

1

desplazamiento de sus maximos de emisién hacia la componente a 5.2kms™, en aquellas

regiones donde se ha detectado la emision estrecha de SiO. Este desplazamiento indica

que los iones han experimentado un aumento de su abundancia en hasta un factor 10

1

con respecto a las moléculas neutras, en la componente a 5.2kms™"'. Estas diferencias

entre los comportamientos de los fluidos i6nico y neutro es lo que se espera observar en
el precursor magnético de los choques de tipo C.

El cambio en el cociente de abundancias SiO/HCO observado en la componente a

1

5.2kms~! con respecto al gas de la nube ambiente a 4.7kms™!, y la distribucién espa-

cial y cinematica de la emision estrecha de SiO en L1448-mm, sugiere que esta emisién
estd asociada con la interaccién de los flujos moleculares en la componente a 5.2kms™!.

Basandonos en estas evidencias observacionales, proponemos que las lineas estrechas de
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SiO con velocidades radiales muy cercanas a la de la nube ambiente y abundancias del

1y que el aumento de la abundancia de los

orden de ~107!! en la componente a 5.2km s~
iones con respecto a los neutros en dicha componente, son producidos por la interaccion
de los precursores magnético y/o radiativo de los choques con el medio inhomogéneo de la
nube ambiente de L.1448. Por lo tanto, la emisién estrecha de SiO constituye un excelente
trazador para estudiar las primeras fases de la evolucién temporal de las ondas de choque

en el MI.






CAPITULO 4

Eyeccion de los mantos helados por
el precursor magnético

En el capitulo anterior hemos visto que la emision estrecha de SiO se puede explicar
a través de la interaccion temprana de choques MHD en flujos bipolares muy jévenes
como los de L1448-mm y L1448-IRS3. En concreto, en el flujo molecular L1448-mm
hemos detectado dos componentes de velocidad distintas a 4.7kms™! y 5.2kms™! que
parecen estar asociadas, respectivamente, con la nube ambiente y el precursor magnético.
Como cabe esperar de la teoria del precursor, la abundancia de SiO en la componente
de 5.2kms™! es un factor 10 mayor que la medida en el gas molecular ambiente. En
este capitulo, estudiaremos la emision de especies moleculares intimamente ligadas a la
quimica de los mantos helados de los granos de polvo. La determinacion de la abundancia
de estas especies en las distintas componentes de velocidad de L1448-mm, nos permitird
establecer las moléculas que son directamente eyectadas de los granos de polvo y que
constituyen, por tanto, los compuestos quimicos mayoritarios de los mantos helados de
los granos de polvo en esta region de formacion estelar.

4.1 Introduccion

Los estudios observacionales de las abundancias de especies moleculares trazadoras del
gas procesado por choques (p.ej. SiO, CH30H y especies azufradas como HsS, SO, CS,
OCS o0 SOy; ver CAP. 1), han mostrado que las abundancias de estas moléculas aumentan
en varios 6rdenes de magnitud hasta alcanzar valores del orden de ~10~7 debido a la
eyeccion de los mantos helados de los granos de polvo en regiones con flujos bipolares
evolucionados (escalas dindmicas de tiempo >10% afios) o en condensaciones compactas y
calientes llamadas hot cores (Blake et al. 1987; Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997; van der
Tak et al. 2003). Como se ha visto en capitulos anteriores, el silicio estd completamente

67
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depositado en los granos de polvo en el gas sin perturbar de las nubes oscuras (Ziurys
et al. 1989; Martin-Pintado et al. 1992) y el CH30H es el componente molecular més
abundante en los mantos helados tras HoO (Tielens & Allamandola 1987). El aumento de
las abundancias en fase gas de estas dos moléculas esta por tanto claramente asociado a la
erosion de los mantos, y a la destruccion, parcial o total, de los niicleos de los granos. En
el caso de la quimica del azufre, se cree que la molécula saturada HsS se forma de manera
muy eficiente en la superficie de los granos (Duley et al. 1980), por lo que la mayoria de
los modelos tedricos asumen que esta molécula es el precursor de la quimica del azufre
(p.ej. Charnley 1997; Viti et al. 2004). Sin embargo, hasta la fecha no existe ninguna
deteccién clara de HyS en los hielos de los granos de polvo (Smith 1991). A pesar de que
otras especies azufradas tales como OCS podrian jugar también un papel importante en
la quimica del azufre en las condensaciones calientes asociadas a estrellas masivas o hot
cores (van der Tak et al. 2003) y en el nicleo de la galaxia con brotes de formacién estelar
(o starburst) NGC 253 (Martin et al. 2005), hasta el momento se desconoce qué especies
azufradas son las responsables del inicio de la quimica de este elemento en fase gas.

Los modelos de quimica de choques que incluyen la inyecciéon de moléculas desde los
granos a la fase gas, muestran que la evolucion de las abundancias de especies como SiO,
CH30H o H,S, presentan cambios significativos para escalas de tiempo menores que varios
103 afios (Charnley et al. 1992; Flower et al. 1996; Markwick et al. 2000). Estas escalas de
tiempo son muy inferiores a las que podemos encontrar en flujos bipolares evolucionados,
por lo que el estudio de la quimica en flujos bipolares jévenes como L1448-mm (con
tiempos dindmicos del mismo orden de magnitud que las escalas de tiempo de la quimica)
ofrece la posibilidad de poder distinguir entre las moléculas formadas (o depositadas) en
la superficie de los granos, y las generadas posteriormente en la fase gas. En particular,
puesto que los choques de tipo C se inician por la interaccién del precursor magnético,
podemos establecer las moléculas que son directamente eyectadas de las particulas de
polvo si observamos el gas que ha sido recientemente afectado por el precursor.

En el CAP. 3, hemos propuesto que la deteccién de emisién estrecha de SiO en el flujo
L1448-mm, junto con el aumento de la abundancia de los iones, son signos de la interaccion
del precursor con el gas sin perturbar de la nube ambiente (ver también Jiménez-Serra
et al. 2004). Segun esto, el estudio de las abundancias de moléculas trazadoras de
choques en la componente del precursor de L.1448-mm, proporciona valiosa informacion
para establecer qué especies son los compuestos mayoritarios de los mantos de los granos
en esta region de formacion estelar. Este aspecto es especialmente importante en el caso
de la quimica del azufre, para la que aun se desconoce la forma en que este elemento
permanece depositado en la superficie de las particulas de polvo.

En este capitulo, presentamos observaciones de SiO, CH3OH, SO, CS, H,S, OCS y SO,
en el fluyjo molecular 1.L1448-mm. El aumento de las abundancias de SiO, CH30H, SO y
CS en el precursor y en el gas post-choque, sugiere la eyeccién reciente de estas moléculas
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de los granos. Asimismo, la ausencia de lineas de OCS o SO,, junto con el aumento de
la abundancia de HsS sélo en la componente del precursor, sugieren la presencia de una
quimica del azufre muy particular en L1448-mm, fuertemente influenciada por la evolucién
temporal de la composiciéon quimica de los granos de polvo en esta regién.

4.2 Observaciones

Las observaciones fueron realizadas con la antena tnica de 30 m de diametro de IRAM
situada en Pico Veleta (Granada). El mapa obtenido de la regién central del flujo molecu-
lar L1448-mm cuenta con las posiciones (0”,0”), (0”,—20"), (0”,20”), (—20",0") y (20”,0")
relativas a la posicion de la fuente central de L1448-mm. Nétese que estas posiciones son
las mismas que las que ya se observaron en SiO, H3COT y HN'3C (ver SEC. 3.2). Las
transiciones y frecuencias medidas de las especies moleculares SO5, HyS, SO, OCS, CH30H
y CS se exponen en la TABLA 4.1. El tamano del haz del telescopio fue de ~27”, 16" y 10"
en los rangos de frecuencias de ~90, 150 y 240 GHz. Los receptores SIS fueron sintonizados
en banda lateral inica con una atenuaciéon de la banda imagen de >10dB. Las observa-
ciones se realizaron en el modo de conmutacién en frecuencia (frequency-switched mode) y
de conmutacién del secundario (wobbler-switched mode) con un cambio de 7.2 MHz y 240"
respectivamente. Los autocorreladores VESPA proporcionaron una resolucién espectral
de 40 kHz, que se corresponde con resoluciones en velocidad de ~0.14, 0.08 y 0.05 kms™*
a 3, 2y lmm. Las temperaturas tipicas del sistema estuvieron comprendidas entre los
150 y 400 K. En la posicién (0”,—20"), también observamos la transicién J=1—0 de CO
en el modo de conmutacién en posicién (position-switched mode). La resolucién en ve-
locidad obtenida con los bancos de filtros de 1 MHz fue de ~2.6kms™! y la temperatura
del sistema fue de ~1000 K. Todas las intensidades de linea se calibraron en unidades de
temperatura de antena (T%).

TABLA 4.1: Lineas moleculares observadas en L1448-mm

Molécula Transiciéon v, (MHz) E, (K)
SO, 817—80s 83688.09 32.73
0CS 8—7 97301.21 16.36
CH3;0H 30—20 AT 145103.23 6.97
3.1—2,E  145097.47 12.55
30—20E 145093.75 20.11
H,S l10—101 168762.76 19.79
SO 65—54 219949.44 24.45
CS 5—4 244935.64  23.53
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FIGURA 4.1: Perfiles de linea de H®CO*, HN2C, SiO, CH;0H, CS, H,S, OCS,
SO y S0y observados en cinco puntos de la region central del flujo bipolar L1448-
mm. Las posiciones, relativas a la fuente central del flujo (o (2000) = 03"25™38°0,
5(2000) = 30°44'05"), se muestran en sequndos de arco en la parte superior de cada
columna. Las lineas verticales de puntos indican las velocidades radiales de la compo-
nente pre-choque (ambiente) a la velocidad de 4.7km s, y la componente del precursor a
5.2kms™t. En la posicién (0',—20"), SiO, CH;OH, CS y SO poseen perfiles de linea mds
anchos con velocidades terminales que varian desde 7.5kms™!, en el caso de CS, hasta
14 km s, para CH3OH (linea horizontal de trazos). SiO y SO muestran velocidades ter-

1

minales muy similares de ~10km s~", como muestra la tercera linea vertical de puntos en

esta posicion.



TABLA 4.2: Parametros observados de las lineas moleculares en L1448-mm

K%

L1448-mm
" /! i /" " /! /" i " /!
(0”,0") (0”,-20") (-20",0") (07,20") (20”,0")
Intensity Visgr Av Intensity Vispgr Av Intensity Visgr Av Intensity Vi sgp Av Intensity Vispgr Av

(K)  (kms™!) (kms™1) (K) (kms™!) (kms™!) (K) (kms™!) (kms™!) (K) (kms™!) (kms™!) (K) (kms™!) (kms™!)

SHNOIOVAYHSA ()

SiO (2—1) <0.015  ~4.7 A <0.027  ~4.T c. <0.036  ~4.7 c. <0.033  ~4.7 . <0.033  ~4.7
0.11  5.168 (9) 0.62 (2)  0.11  5.30(2) 0.63(7) 0.06 529 (4) 051 (7) <0.033  ~5.2 e <0.033  ~5.2
H13CcOt (1-0) 0.64  4.585 (8) 0.59 (2)  0.61  5.01 (6) 0.95(6)  0.41 4.6 (1) 0.9 (2) 0.98  4.71 (4) 0.74 (9)  1.00  4.78 (3) 0.76 (7)

1.15  5.298 (7) 0.81 (1) 0.89  5.61(2) 0.73(2) 0.81 533 (6) 0.88(5)  0.44 5.2 (1) 0.8 (1) 0.49 5.4 (9)  0.8(9)
HN'3C (1-0) 0.43  4.64 (1) 0.62(3) 043  4.73 (1) 0.65(2) 0.85 4.91 (1) 0.88(2) 0.55 4.656 (5) 0.82 (1)  0.68  4.728 (7) 0.94 (2)
0.56  5.16 (4) 1.03 (3)  0.73  5.478 (8) 0.84 (2)  0.27 544 (3) 0.84(8) 0.14 511 (6) 1.1 (2) 0.34  5.34 (1) 0.79 (3)
CH30H (3p—20 A1) 055 4.725 (9) 0.2 (2) 0.26  4.70 (3) 0.4 (1) 0.22  4.63 (7) 0.5 (1) 0.57  4.59 (1) 0.54 (4)  0.61  4.78 (5) 0.56 (7)
0.72  5.40 (2) 0.97(7)  0.58  5.46 (3) 1.0 (1) 0.21 5.2 (2) 0.9 (3) 0.18  5.31 (5) 0.46 (9)  0.21 5.4 (2) 0.6 (4)
s (5—4) 0.66 4.8 (5) 1.1 (5) 0.57  4.87 (9) 0.8 (2) 0.26  4.15 (5) 0.3 (2) 0.39  4.76 (8) 0.7 (2) 0.21  4.57 (8) 0.4 (2)
1.74  5.42(2) 1.08(8) 0.83 5.33(3) 1.0(2) 0.27  5.36 (9) 1.2 (2) 0.43  5.42 (6) 0.7 (2) 0.36  5.35 (7) 1.4 (2)
H2S (110—101) 0.22 45 (1) 08 (4) <0.30 ~A4.T 0.18 4.2 (6) 0.6 (3) 0.39  4.60 (7) 0.5 (2) 0.29  4.64 (8) 1.2 (2)

0.28 5.6 (1) 1.1 (3) 0.39  5.66 (5) 0.6 (1) 0.19 5.2 (4) 0.9 (5) 022 5.7 (9) 0.3 (3) 0.14 569 (8) 0.3 (2)

0Cs (8—7) <0.11 ~4.T <0.06 ~4.7 <0.09 ~4.7 <0.09 ~4.T <0.09 ~4.T
<0.11 ~5.2 . <0.06 ~5.2 . <0.09 ~5.2 . <0.09 ~5.2 . <0.09 ~5.2
SO (65—54) 0.14  4.67 (7) 0.4 (1) 0.09 4.8 (1) 05 (2) <0.20 ~4.7 <0.18 ~4.T <0.19 ~4.7
0.23  5.36 (7) 0.8 (2) 026  5.65(6) 1.2(2) <0.20 ~5.2 <0.18 ~5.2 <0.19 ~5.2
SOy (817—808) <0.12 ~4.7 <0.10 ~A4.T <0.10 ~4.7 <0.09 ~4.T <0.10 ~4.7
<0.12 ~5.2 . <0.10 ~5.2 . <0.10 ~5.2 . <0.09 ~5.2 . <0.10 ~5.2

NOTA.— Los limites superiores de las intensidades de linea se han estimado considerando el nivel 3o de ruido en el espectro.

12
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4.3 Resultados

La F1G. 4.1 muestra la emision de los trazadores moleculares tipicamente procesados
por choques como CH3OH, SO, CS, HyS, SO, y OCS, en las cinco posiciones observadas
en torno a la fuente central del flujo bipolar L1448-mm. En esta figura, hemos incluido
también los espectros de H*CO*, HN'3C y SiO obtenidos previamente para estas mismas
posiciones (ver SEC. 3.3). Excepto en el caso del SiO, los perfiles de linea de todas las
moléculas observadas muestran dos maximos de emisién y presentan anchuras de linea
>1kms™!. Enla TABLA 4.2, se muestran los pardmetros observados de estas transiciones
moleculares, que se han obtenido ajustando los perfiles de linea a una gaussiana, para el
caso del SiO, y a dos gaussianas para el resto de especies moleculares (ver SEC. 3.3). A
partir de estos parametros, vemos que estas dos componentes con velocidades centrales de
4.7kms !y de 5.2kms™!, se corresponden con el gas de la nube ambiente o pre-chogque,
y con la componente del precursor, respectivamente (ver CAP. 3 y Jiménez-Serra et al.
2004). En particular, los perfiles de CH3OH, CS, HyS y SO muestran una tendencia
similar a la que se observa para la molécula de H'3CO™ en esta fuente (CAP. 3). Al
igual que ocurria con los iones, CH3OH, HyS y CS (en el caso de CS, dicha tendencia es
menos clara) presentan su maximo de emisién en la componente a 5.2kms™! en aquellas
posiciones en las que hemos detectado la emision estrecha de SiO, mientras que en el resto
de regiones observadas, el mdximo estd centrado en la nube ambiente a 4.7 kms™! (FIG.
4.1). SO es quizé la molécula que presenta un comportamiento méas parecido al de SiO.
En efecto, SO sélo se detecta en las posiciones (07,0”) y (0”,—20"), y muestra su maximo
de emisién desplazado hacia 5.2kms~!. Para OCS y SOs, no detectamos emisién de estas
moléculas en ninguna de las regiones centrales del flujo molecular (F1G. 4.1).

En la posicién L1448-mm (0”,—20"), los perfiles de linea de SiO, CH30H, CS y SO
son mas anchos y presentan velocidades terminales que varfan desde 7.5kms™!, para el
caso de CS, hasta 14 kms™!, para CH30H (ver linea horizontal de trazos en la F1G. 4.1).
Puesto que el espectro de SiO ha sido observado en el modo de conmutacion en frecuencia,
no podemos descartar la posibilidad de que la velocidad terminal de la emisién de SiO en
esta posicién, sea mayor que la que presentamos en estas observaciones (~10kms™!; ver
linea vertical de puntos en la F1G. 4.1).

4.4 Densidades de columna proyectada y abundan-
cias moleculares
A partir de los parametros derivados de los ajustes gaussianos de las lineas molec-

ulares, podemos calcular las densidades de columna proyectada para cada una de las
moléculas y componentes de velocidad observadas en LL1448-mm. Para ello, necesitamos
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conocer en primer lugar las condiciones de excitacion del gas en cada una de las com-
ponentes. Siguiendo el procedimiento de la SEC. 3.5 para CH30H, hemos realizado los
diagramas rotacionales para las componentes del gas pre-choque a 4.7kms™!, del precur-
sor a 5.2kms™! y del gas post-choque con Vigp <14kms™!, sélo en la posicién (0”,—20")
donde se observa la emision ancha de SiO, SO, CS y CH3OH. El rango de velocidades
post-choque (~6-14kms™!) se ha dividido en 8 intervalos de 1 kms~! de ancho cada uno.
Para el gas pre-choque y la componente del precursor, hemos obtenido unas temperaturas
de excitacion, T.,, de ~7-14 K, mientras que para el gas post-choque, dichas temperaturas
varfan entre 20 y 45 K en funcién del intervalo de velocidad medido.

Una vez conocidas las condiciones de excitacién, podemos estimar las densidades
de columna proyectada a través de las Ecs. 3.1 y 3.2 (SEC. 3.5), asumiendo emisién
épticamente delgada. Para las moléculas lineales SiO, H3CO*, HN'3C, CS y OCS, cal-
culamos la funcién de particién utilizando la Ec. 3.4 (SEc. 3.5). SO, aunque lineal, es una
molécula del tipo 3 que posee espin electrénico s=1. Esto produce el desdoblamiento de
cada uno de los niveles rotacionales de SO en tres nuevos niveles de energia (segin 2s+1).
Con el fin de tener en cuenta este efecto, hemos multiplicado la funcién de particién de
SO por un factor 3.

Para las moléculas asimétricas CH3OH, HyS y SO, el calculo de la funcién de particion
es mas complicado que en el caso de las moléculas lineales puesto que la estructura de
niveles de energia de estas especies es mas complejo. Sin embargo, si asumimos que la
temperatura de excitacién es mucho mayor que el espaciado entre niveles de energia de
la molécula, y dado que en el rango de longitudes de onda milimétricas se verifica que
hv<<kT, la funcién de particién de estas especies se puede aproximar por (Rohlfs &
Wilson 1986):

371/2
7T(k,-reac) :| (41>

h3ABC

donde A, B y C son las constantes de rotacion caracteristicas de cada eje molecular,

Q1) ~ g, {

y gs es un factor que tiene en cuenta la estadistica del espin. Introduciendo el valor de las
constantes en unidades CGS, y dejando las constantes rotacionales A, B y C' en unidades
de GHz, la expresion anterior queda simplicada como sigue:

TS 1/2
Q(T..) ~ 168.5 X g, {Aéx ] (4.2)

La molécula HyS, y otras del mismo tipo como HoCO y HyCS en las que los ntcleos
de H son intercambiables (s=1/2), posee especies orto y para (cociente orto/para de 3:1)
que han de ser incluidas en la funcién de particién rotacional. CH3OH, ademés de ser
asimétrica, presenta la complicacion de una rotacion interna. El nivel vibracional mas bajo
de energia se desdobla en las especies A y F, cuyos pesos estadisticos son iguales. Para
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temperaturas mucho mayores que la diferencia de energia entre niveles, las dos especies
estan igualmente pobladas por lo que también se han de incluir en la funcién de particion.
Por tanto, para las moléculas HoS y CH30OH, g, es 2.

En el caso de SO,, esta especies tiene dos ntcleos intercambiables de espin s=0. La
mitad de los estados no estan permitidos, haciendo que la funcién de particién tenga que
ser reducida a la mitad (gs=1/2).

Para estimar las abundancias moleculares en el gas pre-choque y en la componente del
precursor, hemos derivado la densidad de columna protectada de Hy a partir de las densi-
dades de columna de H¥CO*. Para el gas post-choque, hemos empleado la emisién ancha
de CO J=1—0 medida en la posicién L1448-mm (0”,—20"). Hemos considerado ademés
que las abundancias de HCO* y CO relativas a Hy son ~1078 y ~107%, respectivamente
(Irvine et al. 1987). En la TABLA 4.3, se muestran las abundancias derivadas de SiO,
CH30H, SO, CS, H,S, OCS y SO, en todas las posiciones observadas en LL1448-mm, para
las componente de velocidad del gas pre-choque y del precursor. Para el gas post-choque,
en la TABLA 4.4 presentamos las abundancias obtenidas de CH30H, SiO, SO, CS, OCS,

H,S y SO, para cada intervalo de velocidad comprendido entre 6 y 12kms~! con una

anchura de 1kms™!.

En la F1G. 4.2 se muestra la comparacién de las abundancias de
todas estas especies estimadas para el gas pre-choque, la componente del precursor y el
gas post-choque en la posicién 1.1448-mm (0”,—20”). En las SEcCS. 4.5, 4.6 y 4.7, discu-
tiremos estas abundancias para cada una de las componentes de velocidad observadas en

este flujo molecular.

TABLA 4.3: Abundancias moleculares en el gas pre-choque y precursor.

Componente SiO CH3;0H SO CS H-S OCS SO2

(0”,0")  pre-choque  <107!2  2x107% 3x107° 6x107° 1079 <1079 <2x107°
precursor  2x107'  7x107% 3x107? 7x107? 8x10710 <6x10710 <8x1071°

(0”,-20") pre-choque <8x107'® 9x10710 7x107* 10710 <2x107't <5x107! <8x107!!
precursor 1071 5x1079  4x10710 2x10719 2x107!10 <5x10~M <7x107M

(-20”7,0") pre-choque <2x107'2 2x107? <5x107! 7x10~7' 3x10719 <2x10710 <2x1071°
precursor  6x107'2 1079  <3x107!!' 2x1071Y 10710 <10~10 <10~10

(0”20")  pre-choque <1072  4x107° <5x1070 3x107° 1072 <5x10710 <107°
precursor <2x107'? 2x107° <107 7x107° 8x107!  <107?  <4x107°

(207,0")  pre-choque <9x10713 3x107? <5x10711 10710  4x10710 <1070 <2x10710
precursor <2x107'? 2x107° <9x10~'' 1079  9x10~M <2x10710 <4x1071°

NOTA.— Los limites superiores de las abundancias moleculares se han calculado a partir del

limite 30 de intensidad en el espectro.
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sio CH3OH o) cs HpS ocs S0,

o

N(m)/N(Hz)

®postshock Gas (6—7 kms™")

®Quiescent Gas

F1GURA 4.2: Abundancias derivadas para S10, CH3OH, SO, CS, HyS, OCS y SO, rela-
tivas al gas pre-choque (rojo), a la componente del precursor (verde), y al gas post-choque
(azul oscuro y claro) en la posicion L1448-mm (0",—20"). Las flechas indican limites
superiores de las abundancias estimadas a partir del nivel de ruido 3o en los espectros.
Las abundancias de Si0, CH3;OH, SO y CS aumentan en un factor 10 en la componente
del precursor y en un factor ~1000 en el gas post-choque. Puesto que la abundancia de
H, S sélo aumenta en la componente del precursor, y puesto que no se detecta emision de
0CS ni SOy, SO y C8§ son las especies azufradas mds abundantes en el gas post-choque.

TABLA 4.4: Abundancias moleculares en el gas post-choque de L1448-mm (0",—20").

CH;0OH SiO SO CS OCS H>S SO,
6-7 6x107%  8x1077 1077 6x1078%  <107® <3x107® <5x10°®
7-8 4%x107?  5x1077  3x10°® 8x107Y <107® <3x107® <5x107®
89 3x107% 8x1077 2x107® <6x107° <107® <3x107® <Hx107®
9-10  4x107° 3x1077 2x10% <6x107? <107® <3x10°% <Hx1078
10-11  <5x107? 5x1077 <2x10~® <6x107Y <10°® <3x107% <5x10°%®
11-12  <8x107? 6x1077 <2x107% <6x107? <107® <3x107® <5x1078

NOTA.— Los intervalos de velocidad escogidos, en unidades de kms™1, se muestran en la primera
columna empezando por la izquierda. Los limites superiores de las abundancias se han estimado
como en la TABLA 4.35.
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4.5 Gas pre-choque

A partir de los resultados del CAP. 3, sabemos que las especies neutras tales como
HN®C o HCO trazan el gas sin perturbar del gas pre-choque de la nube ambiente con
una velocidad de 4.7kms™! en L1448-mm (Jiménez-Serra et al. 2004). Como cabria
esperar del gas de la nube ambiente, no hemos detectado emisién de SiO, OCS o SO5 en
esta componente. La emisién molecular observada en las posiciones (0”,20”) y (20”,0”)
de L1448-mm, presenta su maximo de emisién en la componente a 4.7kms~! (ver SEC.
4.3), sugiriendo que estas regiones no se han visto afectadas por la interaccién de las
ondas de choque. Los limites superiores de la abundancia de SiO (<8x107!3) y de las
abundancias de OCS y SO, (<1071% TABLA 4.3) estimadas en esta componente son,
respectivamente, del mismo orden y un orden de magnitud menores que las encontradas
en las nubes moleculares oscuras L134N y TMC-1 (ver p.ej. Ziurys et al. 1989; Martin-
Pintado et al. 1992; Matthews et al. 1987; Ohishi et al. 1992). En el caso de CH30H,
SO, CS y H,S, las abundancias de estas moléculas son también similares a las medidas
en nubes oscuras (~1071%-107?; Ohishi et al. 1992; Martin-Pintado et al. 1992).

4.6 Componente del precursor

En el CAP. 3 hemos propuesto que la emisién estrecha (Av~0.6kms™!) de SiO, y
el aumento en hasta un factor 10 de las abundancias de las especies i6nicas tales como
H3COT y NoHT en la componente de velocidad a 5.2kms™! (Fic. 3.4), constituyen las
senas de identidad de la interaccion del precursor magnético de los choques de tipo C
(Jiménez-Serra et al. 2004). Siguiendo la tendencia de los iones, los datos presentados en
este capitulo muestran que los perfiles de linea de CH3OH, H,S, SO y CS presentan su
maximo de emision en la componente del precursor en aquellas regiones en las que hemos
detectado emision estrecha de SiO (ver SEC. 4.3 y F1G. 4.1). Este comportamiento es
incluso més claro en la posicién 1.1448-mm (0”,—20”), donde las velocidades centrales de
los maximos de emisién de estas moléculas estan ligeramente desplazadas hacia el rojo
(~5.4-5.7kms~!; TABLA 4.2), con respecto a la emisién de SiO, en la misma direccién que
la emisién ancha molecular asociada al gas post-choque. Esto sugiere que el gas de esta
region ha experimentado ya una aceleracion producida por la interaccion del precursor
con el gas sin perturbar de la nube ambiente.

Al igual que para SiO, las abundancias de CH3OH, HyS, SO y CS presentan un au-
mento de hasta un factor 10 en la componente del precursor con respecto al gas pre-choque
de la nube (F1c. 4.2). Si asumimos que los mantos helados de los granos ya han sido
completamente eyectados a la fase gas en el régimen de velocidades post-choque (ver SEC.
4.7), las abundancias de CH3OH, H,S, SO y CS en la componente del precursor equivale al
0.1% de todo el material contenido en dichos mantos. SO se ha detectado tinicamente en
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las posiciones L1448-mm (0”,0”) y (0”,—20"), por lo que esta molécula es la que muestra
el comportamiento mas similar al de SiO (F1a. 4.1). El limite superior de la abudancia
de SO en las posiciones L1448-mm (0”,20”), (20”,0”) y (—20”,0") es <107 (TABLA 4.3).
Todas estas evidencias observacionales sugiere que la produccién de estas moléculas esta
estrechamente ligada a la interaccion del precursor de los choques de tipo C. Al igual que
velamos en el gas pre-choque, las moléculas OCS y SO5 no se detectan en la componente
del precursor (<10719; ver FiG. 4.2).

4.7 Gas post-choque

El hecho de que L1448-mm (0”,—20") sea la tnica regién con emisién ancha de SiO,
sugiere que el gas en esta posicion ha experimentado ya la interaccién del choque (Jiménez-
Serra et al. 2004). Aunque no podemos descartar la posibilidad de que la velocidad
terminal del perfil de emisién de SiO sea ligeramente superior a ~10 kms™! (ver SEC. 4.3),
estimamos que la velocidad del choque es de v,~10kms™! (Jiménez-Serra et al. 2005).
Como cabria esperar de especies trazadoras del gas procesado por choques como CH30H,
SO y CS, estas moléculas también muestran perfiles anchos de emision en la posicién
L1448-mm (0”,—20"”). Las abundancias obtenidas de SiO y CH3OH en el gas post-choque
(ver SEC. 4.4) muestran que estas especies son un factor ~1000 més abundantes en este
rango de velocidades que en el gas pre-choque. De esta manera, las abundancias de SiO
y CH30H del orden de ~107% y 1075, respectivamente (FIG. 4.2), son similares a las
encontradas en otros flujos bipolares como IRc¢2 en Orién o L1157-mm (ver Blake et al.
1987; Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997). Esto sugiere que practicamente todo el material
contenido en los mantos helados de los granos en L.1448-mm (0”,—20") ha sido inyectado a
la fase gas. Efectivamente, modelos tedricos que incluyen el pulverizado de granos predicen
que cerca del 90% del material de dichos mantos puede ser eyectado para velocidades de
choque <15kms™! (Caselli et al. 1997). Por otro lado, el aumento en casi tres érdenes
de magnitud de las abundancias de SO y CS en el gas post-choque, contrasta de forma
clara con la ausencia de emisién ancha de HyS en la posicién L1448-mm (0”,—20") (F1aG.
4.1). Los limites superiores derivados para la abundancia de HsS en este régimen de
velocidades (<107%; TABLA 4.4), son un factor 10 menores que los medidos en flujos
moleculares evolucionados (~1077; Blake et al. 1987; Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997),
e incluso, que las predicciones de las abundancias de esta molécula en modelos de quimica
del azufre en los que HsS es el precursor de dicha quimica (Charnley 1997). Las Fias. 4.1
y 4.2 muestran que no existe emision de OCS ni SO, en esta posicién, por lo que SO y CS
parecen ser las especies azufradas mas abundantes en las primeras fases de la evolucién
del choque en este flujo molecular.

En la SEC. 4.4, hemos visto que para el cédlculo de las abundancias moleculares
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hemos considerado una abundancia constante de CO en el gas post-choque de L1448-
mm (0”,—20"”). Puesto que CO es también una molécula abundante en los hielos de los
granos de polvo (CAP. 1), uno podria plantear la posibilidad de que dichas abundancias
pudieran verse sensiblemente modificadas por la variacién de la abundancia de CO en fase
gas debido a la eyeccion de esta molécula de los mantos helados en la regién de disipacién
del choque. Sin embargo, los modelos de quimica de Markwick et al. (2000) predicen que
la abundancia de esta molécula no experimenta ningin cambio significativo en el choque,
por lo que el calculo de las abundancias moleculares en el gas post-choque de L1448-mm
(0”,—20") no deberia verse afectado por este posible efecto.

4.8 Discusion

El analisis de las abundancias de las especies moleculares derivadas para las distintas
componentes de velocidad encontradas en L.1448-mm (SECS. 4.5, 4.6 y 4.7), muestra que
existe una tendencia muy clara por la que las moléculas trazadoras del gas procesado por
choques, presentan un aumento progresivo de sus abundancias a medida que avanzamos
en velocidad desde la componente pre-choque hasta la componente del precursor y la
del gas post-choque (ver F1G. 4.2). Este comportamiento sugiere un procesamiento del
material de los mantos helados de los granos de polvo a lo largo de la propagacion de la
onda de choque a través del gas sin perturbar de la nube ambiente. Puesto que los choques
observados en la posicion L1448-mm (0”,—20") son muy jévenes (t<100anos; Girart &
Acord 2001), el material afectado por dichos choques se encuentra con seguridad fuera
del equilibrio quimico post-choque (Flower & Pineau des Foréts 1999). Por lo tanto, el
estudio de la quimica de los granos de polvo a lo largo de la evolucion del choque ofrece la
posibilidad de distinguir las moléculas que han sido directamente eyectadas de los mantos
helados, de las especies que son formadas en la fase gas posteriormente a la interaccién del
choque. Dicho estudio permite, sin duda, establecer el origen de la quimica peculiar que
presenta el flujo bipolar L1448-mm, y en particular, de la del azufre que, como veremos
mas adelante, parece ser fuertemente dependiente de la historia quimica de los mantos de
los granos de polvo en esta region.

En la SEC. 4.5, hemos comprobado que las abundancias de SiO, CH3OH, SO, CS o
HsS en el gas pre-choque de L.1448-mm, son similares a las que encontramos en el gas sin
perturbar de nubes moleculares oscuras. A medida que el choque se propaga a través de
la nube ambiente, el precursor del choque sera el primero en interaccionar con el gas sin
perturbar, modificando las condiciones fisicas y la quimica del gas de la nube ambiente
(Draine & McKee 1993). Jiménez-Serra et al. (2004) propusieron que el aumento de la
abundancia de los iones en la componente del precursor en L.1448-mm se explica por medio
de la interaccién del precursor magnético de los choques de tipo C, que fuerza a los iones
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1

a fluir desde la componente del gas de la nube ambiente a 4.7kms™", a la componente

del precursor a 5.2kms~!.

Esta diferencia de velocidades entre los iones y los neutros,
aunque pequena, serfa lo suficientemente importante como para producir la eyeccién de
cantidades apreciables de material de la superficie de los granos (p.ej. Flower et al. 1996;
Markwick et al. 2000). Dicha eyeccién conllevaria el aumento de las abundancias en
fase gas de moléculas tales como SiO, CH3OH, SO, CS y HsS, en hasta un factor 10
en la componente del precursor (Fic. 4.2). La deteccién de un pequeno, aunque no
despreciable, desplazamiento hacia el rojo del maximo de emisiéon de estas moléculas en la
posicién L1448-mm (0”,—20") (ver F1a. 4.1 o TABLA 4.2), es consistente con los efectos
cinemédticos que se esperan detectar tras la interaccién del precursor (Draine 1980).

A medida que el gas entra en el choque y alcanza la velocidad méxima v, la tasa
de moléculas eyectadas de la superficie de los granos de polvo aumenta drasticamente,
ensanchando los perfiles de linea de SiO, CH30H, SO y CS en la posicién L1448-mm
(0”,—20") (F1G. 4.1), e incrementando las abundancias de estas especies de forma casi
instantdnea en un factor ~1000 en el gas post-choque (F1G. 4.2). Para SiO y CH3OH, este
aumento es consistente con las abundancias de estas moléculas en otros flujos bipolares
(Blake et al. 1987; Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997), y con las predicciones realizadas
por modelos de quimica que incluyen la eyeccién directa de estas especies de los mantos
helados de los granos (Charnley et al. 1992; Flower et al. 1996).

Sin embargo, tal y como discutimos en el CAP. 1, en el caso de la quimica del azufre,
la cuestion de qué especie, o especies, son eyectadas de los mantos helados, iniciando la
quimica del azufre en la fase gas, presenta un mayor grado de complejidad. En primer
lugar, en contra de lo que cabria esperar, la ausencia de deteccion de la emision ancha
de HyS en el gas post-choque, sugiere que esta molécula no es la especie azufrada mas
abundante en los mantos helados de los granos de polvo. Aunque los limites superiores
derivados para esta molécula son de <107® (TABLA 4.4), las escalas de tiempo necesarias
para disminuir la abundancia de esta molécula mas alla de dicho valor son del orden de
>10% afios (Charnley 1997), lo que supera con creces las escalas dindmicas del flujo bipolar
L1448-mm. Todo esto contrasta con la hipotesis generalizada de que HsS inicia la quimica
del azufre en la fase gas tras ser eyectada de los mantos de los granos (Charnley 1997).
En efecto, las abundancias de H,S derivadas en la componente del precursor (~2x1071%)
y en el gas post-choque (<107®%), no pueden explicar las abundancias tan grandes de SO
y CS de ~1077 (F1G. 4.2) detectadas en el régimen de velocidades post-choque.

Por otro lado, OCS es la tnica especie azufrada que ha sido detectada en los mantos
helados de los granos (Palumbo et al. 1997). Ademads, van der Tak et al. (2003) and
Martin et al. (2005) han demostrado que en regiones de formacién de estrellas masivas y
en el nicleo de la galaxia con brotes de formacién estelar NGC 253, las abundancias de
esta molécula son muy elevadas, por lo que se podria considerar que OCS es realmente la
especie azufrada precursora de la quimica del azufre en fase gas. Sin embargo, al igual que
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ocurria con H,S, las abundancias de OCS medidas en el gas post-choque de L1448-mm de
<3x1078 (TABLA 4.4), tampoco pueden dar origen a las abundancias de ~10~7 de SO y
CS para ese mismo régimen de velocidades. El hecho de que tampoco detectemos emisién
de SO, en este flujo bipolar (ver TABLAS 4.3 y 4.4) sugiere que tanto OCS como SO,
son productos tardios de la quimica del azufre, i.e. estas especies son generadas por la
quimica en fase gas para escalas de tiempo que superan los 10 afios (ver Charnley 1997).

Por tltimo, Wakelam et al. (2004) han propuesto recientemente que el azufre contenido
en los mantos de los granos de polvo puede que sea directamente eyectado de su superficie,
o bien en forma atémica (S), o bien en especies que son convertidas réapidamente en
azufre atémico. En efecto, observaciones realizadas en el rango de longitudes de onda
del infrarrojo lejano con Spitzer (obtenidas utilizando el instrumento IRS, i.e. Infrared
Spectrograph), muestran que el azufre atémico es muy abundante en el flujo molecular
joven Cepheus E (Noriega-Crespo et al. 2004). Wakelam et al. (2004) senalan ademads
que S o Sy pueden generar grandes abundancias de SO tras reaccionar con Oz u O en
escalas de tiempo de 100-1000 anos. Sin embargo, las predicciones realizadas por los
modelos tedricos de Wakelam et al. (2004) para los cocientes de abundancias SO/CS son
4 6érdenes de magnitud mayores que el cociente SO/CS observado en el gas post-choque
de L.1448-mm (0”,—20"). Ademads, no debemos olvidar el hecho de que O3 no se detecta
en flujos bipolares jévenes como NGC 2071 o IRAS 16293 (Pagani et al. 2003), lo que
hace que la reaccién S + Oy — SO + O no sea lo suficientemente eficiente en la formacién
de SO. Por tanto, parece poco probable que SO y CS se hayan generado por medio de
reacciones quimicas endotérmicas en la fase gas, a partir del azufre atémico eyectado en
el régimen post-choque en L1448-mm.

La explicacion mas plausible para la quimica del azufre en este flujo molecular joven,
consiste en que SO y CS poseen abundancias mucho més grandes en los mantos helados de
los granos de polvo de LL1448-mm que las que inicialmente se podria haber pensado. Como
consecuencia directa, y puesto que SO y CS son tipicamente productos que se generan
en estadios intermedios de la quimica del azufre (ver p.ej. Charnley 1997; Wakelam et
al. 2004), estas moléculas se habrian generado en el pasado en la fase gas para ser
posteriormente depositadas en la superficie de los granos, modificando asi su composicién
quimica original (Bergin et al. 1998). Esto es consistente con un escenario en el que
episodios consecutivos de interaccién de choques en flujos moleculares procesarian de
forma recurrente el material contenido en los mantos y los ntcleos de los granos de polvo
en estas regiones. De esta manera, se explicaria el origen de las grandes abundancias de
SO y CS, que predominan sobre las observadas de HyS u OCS en los granos de polvo en
LL1448-mm. Si extrapolamos este resultado a la quimica del azufre en las condensaciones
compactas y calientes en torno a estrellas masivas o hot cores, podemos concluir que dicha
quimica depende fuertemente de la historia de formacion de los mantos helados de los
granos de polvo en regiones de formacién de estrellas masivas y poco masivas.



4.9. RESUMEN Y CONCLUSIONES &1

4.9 Resumen y conclusiones

La reciente deteccion de los precursores de los choques en el flujo bipolar joven 1.1448-
mm ofrece la posibilidad de estudiar la quimica de los granos de polvo asociada a los
primeros instantes de la evolucion del choque. Esto permite establecer aquellas especies
moleculares que son directamente eyectadas de la superficie de los granos y aquéllas que
se forman posteriormente en la fase gas a través de reacciones quimicas endotérmicas. En
este capitulo, hemos presentado observaciones de moléculas tipicamente trazadoras del gas
procesado por choques (y que, por tanto, estan intimamente ligadas a la quimica de granos;
ver CAP. 1) tales como SiO, CH30H, SO, CS, HyS, OCS y SO, en distintas posiciones en
torno a la fuente central del flujo bipolar L1448-mm. Los perfiles de linea (ver SEC. 4.3)
muestran tres regimenes de velocidad claramente diferenciados que hemos asociado con el
gas pre-choque, la componente del precursor y el gas post-choque. Para cada componente
de velocidad, hemos calculado las condiciones de excitacién del gas y las abundancias de
cada una de las especies moleculares observadas (SEC. 4.4). Dichas abundancias muestran
una tendencia a aumentar de forma progresiva a medida que avanzamos en velocidad desde
el gas pre-choque, pasando por la componente del precursor, hasta el gas post-choque.
Esto sugiere una secuencia evolutiva en la propagacion del choque a través del gas sin
perturbar de la nube ambiente. El incremento de las abundancias de SiO, CH3OH, SO
y CS observado en la componente del precursor, es de un factor 10 con respecto al gas
pre-choque, y de hasta un factor ~1000 en la componente post-choque (SECS. 4.6 y
4.7). Las abundancias de SiO y CH3OH son consistentes con la eyeccién reciente de estas
moléculas de la superficie de los granos. Puesto que la abundancia de HyS sélo experimenta
un aumento de un orden de magnitud en la componente del precursor, y puesto que no
se detecta emision de OCS ni SOy en L1448-mm, SO y CS son las especies azufradas
mas abundantes en los mantos de los granos de este flujo molecular. Tras examinar las
posibles vias de formacion de SO y CS en fase gas, concluimos que el escenario mas
plausible que explica la presencia de las abundancias grandes de estas moléculas (~1077)
en los primeros instantes del choque, consiste en que la interaccion sucesiva de choques
en regiones de flujos bipolares, procesa de forma recurrente el material contenido en
los mantos y los ntcleos de los granos, modificando substancialmente la composicién
original de los mismos. De este modo, la quimica del azufre, en general, dependerd
fundamentalmente de la historia quimica de los mantos de los granos en regiones de flujos
bipolares y de formacion de estrellas masivas.






CAPITULO 5

Aumento de la densidad electronica
en el precursor magnético

Los modelos tedricos MHD de choques de tipo C (CAP. 1), predicen que la interaccién
del precursor magnético produce cambios en la quimica y en las condiciones fisicas del
gas de la nube ambiente. En particular, la componente iénica, ademés de experimentar
una aceleracién con respecto al gas neutro, sufre un aumento apreciable de su densidad
y temperatura por la accion del precursor. En cambio, la componente neutra del gas
se mantiene practicamente sin ser perturbada en esta primera fase de la interaccién del
choque (ver CAP. 1). En el CAP. 4 hemos visto que la componente del precursor a
5.2km s~ ! en el flujo bipolar joven L1448-mm, presenta una quimica distinta a la observada
en el gas tranquilo de la nube ambiente. Esto viene producido por la eyeccién de una
parte no despreciable de los mantos helados de los granos en el precursor (Jiménez-Serra
et al. 2005). En este capitulo, nos centraremos en el estudio de la emisién de moléculas
iénicas y neutras con el fin de determinar si existen diferencias en la excitacién entre estos
dos fluidos en la componente del precursor detectada en L1448-mm.

5.1 Introduccion

En nubes moleculares con densidades volumétricas de Hy moderadas de n(Hg)NlOz—
103 cm™3, y fraccién de ionizacién relativamente alta de y(e™)=n(e™)/n(Hy)>107>, la
excitacién del gas molecular se produce a través de tres mecanismos diferentes que com-
piten entre si: excitacion por colisiones con Hs, excitacién por colisiones con electrones
y excitacion por la interaccion con la radiacién césmica de fondo. En nubes moleculares
oscuras, donde la densidad de Hy de n(H2)§106 cm ™2 es hasta tres érdenes de magnitud
mayor con respecto a la de las nubes de densidad moderada, dicha radiacion es inca-
paz de penetrar en el interior de estas regiones dando lugar a una fraccién de ionizacion
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del gas muy pequena de x(e™)<10~7 (Guélin et al. 1982; Caselli et al. 1998). Como
consecuencia, las densidades electronicas existentes en nubes moleculares oscuras son in-
suficientes para excitar los primeros estados rotacionales de, incluso, especies moleculares
con un momento dipolar grande como HCO™ o HCN, que poseen pu(HCO™)=4.1 debyes
y u(HCN)=3.0 debyes (Haese & Woods 1979; Stogryn & Stogryn 1966). Es bien sabido
que estas moléculas poseen secciones eficaces de colisiéon con electrones tipicamente de
C(e7)~1075-10"°cm®s~! (Bhattacharyya et al. 1981; Saha et al. 1981; Faure & Ten-
nyson 2001), un factor >100 mayores que las que presentan especies con momento dipolar
pequeno de 0.1 debyes como CO, con C(e”)~10"8cm3s™! (Saha et al. 1981; Stogryn &
Stogryn 1966). Esto implica que las moléculas con un momento dipolar grande serdn
mas susceptibles de ser excitadas colisionalmente por electrones, cuando se produzcan
pequenas variaciones de la fraccion de ionizacion del gas en estas regiones. Lo cierto es
que, hasta la fecha, todos los intentos de utilizar la emisién molecular para medir los
efectos producidos por la excitacion colisional por electrones en nubes oscuras han sido
infructuosos (Langer 1985).

Como ya hemos mencionado al principio de este capitulo, la teoria del precursor
magnético predice el aumento de la densidad volumétrica de iones (y como consecuencia,
también de la de electrones) en las primeras fases de la evolucién temporal de los choques
de tipo C (Draine 1980). En el caso de moléculas con momento dipolar grande como
HCO™, HCN o HNC, el aumento de la fraccién de ionizacién en un factor ~100 en el pre-
cursor (ver p.ej. Flower et al. 1996) harfa que la excitacién por colisiones con electrones
pudiera llegar a competir con la excitacion producida por colisiones con Hy, para densi-
dades tipicas de Hy de ~10° cm™3. En concreto, para las condiciones de temperatura baja
en las nubes moleculares oscuras (~10-20 K), las secciones eficaces de colision de HCO™
con electrones (o de cualquier otra especie idénica con momento dipolar grande como NoH™)
presentan la peculiaridad de ser un factor >10 mayores que aquéllas de moléculas neutras
como HCN o HNC calculadas para transiciones rotacionales con niimero cuantico inicial
J alto (Chu & Dalgarno 1974; Bhattacharyya et al. 1981). Esta diferencia entre los
coeficientes colisionales de iones moleculares y especies neutras a bajas temepraturas es
debida al hecho fundamental de que las secciones eficaces de colisién con electrones para
los iones son grandes y finitas en el limite de la energia umbral, mientras que para los
neutros, estas secciones de colisién se aproximan a cero (ver p.ej. Chu & Dalgarno 1974).
Teniendo todo esto en cuenta, uno cabria esperar detectar diferencias entre la excitacién
de especies i6nicas y neutras en el precursor en el gas frio de las nubes moleculares oscuras.

La deteccion del precursor magnético en los choques jévenes del flujo molecular 1.1448-
mm (CAP. 3; Jiménez-Serra et al. 2004), ofrece una oportunidad tnica para comprobar
estas predicciones sobre las diferencias en excitacion entre los iones y los neutros en las
primeras fases de la interaccién de los choques de tipo C. El estudio multi-frecuencia de
la emisién de moléculas con momento dipolar grande como HCO', HCN o HNC en este
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flujo bipolar joven, deberia mostrar diferencias en la excitacion del fluido iénico y neutro
entre la componente del gas tranquilo de la nube ambiente, donde la excitaciéon por coli-
siones con electrones es despreciable, y la componente del precursor magnético, donde las
colisiones con electrones deberian competir con la excitacion por colisiones con Hs.

En este capitulo, presentamos observaciones de varias transiciones rotacionales de SiO,
HB3CO*, HN'C y H¥*CN medidas en el gas ambiente y en la componente del precursor del
flujo bipolar joven L.L1448-mm. Como veremos en la SEC. 5.6, las diferencias en excitacion
entre HB¥CO™ y el resto de especies moleculares neutras tales como SiO, HN!3C y H!3CN
en estas dos componentes de velocidad, se pueden explicar a través del aumento de la
densidad electronica del gas que se espera observar en el precursor magnético.

5.2 Observaciones

Para realizar este trabajo, hemos observado varias transiciones rotacionales (desde J=1
hasta J=5) de iones moleculares y especies neutras tales como SiO, H3CO™, HN3C y
H3CN en las tres posiciones (07,0”), (0”,—10") y (0”,—20") del flujo molecular L1448-mm
(ver TABLA 5.1). Excepto en el caso de la transicién J=4—3 de H¥CO™, HN'3C y H'3CN,
todas las lineas moleculares se observaron con el radiotelescopio de antena tnica de 30 m
de didmetro de IRAM situado en Pico Veleta (Granada). Para ello, usamos los modos de
conmutacién del secundario (wobbler-switched) y en frecuencia (frequency-switched) con
un cambio de 240” y 7.2 MHz respectivamente. El tamano del haz del telescopio fue de
~28" 19" y 11” en los rangos de frecuencia de ~90, 130 y 260 GHz (TABLA 5.1). Los
receptores SIS se sintonizaron en banda lateral tinica con una atenuacion de la banda
imagen de >10dB. Como espectrometros, usamos VESPA con una resolucién espectral
de 40 kHz, que se corresponde con resoluciones en velocidad de ~0.14, 0.09 y 0.05kms™!
en ~90, 130 y 260 GHz, respectivamente. Las temperaturas tipicas del sistema estuvieron
comprendidas entre los 100 y 500 K.

Las lineas rotacionales J=4—3 (~347 GHz) de H'¥CO™, HN'3C y H3CN, se obser-
varon con el telescopio de antena tinica JCMT (James Clerk Mazwell Telescope) de 15 m
de didmetro situado en Mauna Kea (Hawaii). Para ello, empleamos el modo de con-
mutacién en frecuencia con un cambio de 16 MHz. El tamano del haz del telescopio fue
de ~14” muy similar al tamano del haz del radiotelescopio de 30 m de IRAM en el rango
de frecuencias de las transiciones J=3—2 de H¥CO™ y HN'3C (ver TABLA 5.1). El re-
ceptor B3 de polarizacion dual se sintonizo en banda lateral tinica con una atenuacion de
la banda imagen de 12-14 dB. El espectrémetro DAS (Digital Autocorrelation Spectrom-
eter) proporcioné una resolucién espectral de 156 kHz, que a ~347 GHz se corresponde
con una resolucién en velocidades de ~0.14kms™!. Las temperaturas del sistema fueron
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de 450-560 K. Todas las intensidades se calibraron en unidades de temperatura de antena.
Dichas intensidades se convirtieron a temperaturas de haz principal a través de las efi-
ciencias de 0.82, 0.74 y 0.52 en los rangos de longitudes de onda de 3, 2 y 1 mm para los
datos del radiotelescopio de 30 m de IRAM, y de una eficiencia de 0.63 para los espectros
medidos a 0.9 mm con el telescopio JCMT.

TABLA 5.1: Transiciones rotacionales observadas de SiO, H>CO", HN'3C y H®CN

Transicién vy (MHz) E,(K) Telescopio Haz (")
SiO (2—1) 86846.96 2.09 IRAM 30m 28
SiO (3—2) 130268.61 6.26 IRAM 30m 19
SiO (5—4) 217104.98 20.86 IRAM 30m 11

HBCO" (1—-0)  86754.30  0.00 IRAM 30m 28
HBCO* (3—2) 26025534 1250 IRAM 30m 10
HBBCOt (4—3)  346998.34  25.00 JCMT 14

HN3C (1-0)  87090.85  0.00  IRAM 30m 28
HN3C (3—2)  261263.31 1255 IRAM 30m 10
HNC (4—3)  348340.27  25.10 JCMT 14

HBCN (1—0)®  86340.18  0.00 IRAM 30m 28
HBCN (4—3)  345339.76  25.88 JCMT 14

®Transicion hiperfina F =2 — 1.

5.3 Resultados

En la F1G. 5.1, se muestran los perfiles de linea de todas las transiciones rotacionales
moleculares medidas en las posiciones (0”,0”), (0”,—10") y (0”,—20") del flujo molecular
L1448-mm. En la TABLA 5.2 recopilamos los parametros observados de dichos perfiles
para las dos componentes de velocidad (el gas ambiente y la componente del precursor)
detectadas en este objecto. Tal y como se espera de una molécula trazadora del gas
procesado por choques en la componente del precursor magnético de L1448-mm (ver
CAPs. 3y 4), los perfiles de linea de las transiciones J=2—1y 3—2 de SiO en 1.1448-mm
(0”,0”) son muy estrechos (~0.6kms™'; TABLA 3.2) y presentan una tnica componente
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gaussiana cuyo maximo de emisién estd ligeramente desplazado hacia el rojo (velocidad
radial central de 5.2 kms™!; TABLA 5.2) con respecto al gas tranquilo de la nube ambiente
(velocidad radial de 4.7kms™!; ver Fic. 5.1). En las posiciones L1448-mm (0”,—10") y
(0”,—20"), la emisién de SiO J=2—1 y 3—2 no sélo presenta esta componente estrecha

centrada en 5.2 km s™!, sino que desarrolla un ala de velocidad moderada cuyas velocidades

terminales son del orden de ~25kms™!.

En el caso de la especies trazadoras del gas tranquilo de la nube ambiente como
HBCO*, HN3C y H3CN, la emisién de las transiciones J=1—0 de estas moléculas pre-
sentan perfiles de linea con dos componentes gaussianas (la componente ambiente y la

! para cada una de estas

del precursor) que poseen anchuras de linea de ~0.6-0.7km s~
componentes de velocidad (TABLA 5.2). Las lineas de H'¥*CO™ muestran su maximo de
emisiéon centrado en la componente del precursor en aquellas regiones en las que hemos de-
tectado emisién estrecha de SiO (ver SEC. 3.3 y Jiménez-Serra et al. 2004). Sin embargo,
la emisién de HN'3C presenta su méximo centrado en la componente del gas de la nube
ambiente en L.1448-mm (0”,0”). A medida que nos desplazamos desde la posicién de la
fuente central hasta L1448-mm (0”,—20"), pasando por la posicién intermedia (0”,—10"),
el méximo de emisién de HN'3C experimenta un desplazamiento hacia el rojo progre-
sivo alcanzando velocidades radiales centrales de 5.4kms™! en L1448-mm (0”,—10") y
5.6kms™! en L1448-mm (0”,—20") (ver las lineas verticales de puntos en la F1G. 5.1).
En el caso de HB¥CO* y H¥CN, estas especies muestran este mismo desplazamiento de
su maximo de emisién hasta alcanzar las velocidades de 5.4kms~! y 5.6kms™! en estas
dos posiciones del flujo molecular, sugiriendo una secuencia evolutiva de la propagacion
del choque de tipo C a través del gas no perturbado de la nube ambiente. Esta idea seria
también consistente con el hecho de que hayamos detectado emision ancha de SiO en las
posiciones L1448-mm (0”,—10") y (0”,—20"), puesto que indicaria que efectivamente una
parte no despreciable del gas de la nube ambiente habria experimentado ya la interaccién
del choque.

Al contrario que en el caso de las transiciones J=1—0 de H!3COT, HN'3C y H¥CN,
la lineas J=4—3 y 3—2 tienden a presentar perfiles con una sola componente gaussiana
cuya anchura es de ~0.7kms™! (ver TABLA 5.2). La emisién de HN3C J=3—2 que
emerge de la nube ambiente en la posicién L.1448-mm (0”,0”) es muy débil. En cambio,
la emisién de alta excitacion J=4—3 y 3—2 de H*CO™ medida en L1448-mm (0”,0”)
y (0”,—10") es muy intensa y se observa principalmente en la componente del precursor
magnético centrada en 5.2kms™! y 5.4kms !, respectivamente. La FI1G. 5.1 también
muestra que H¥*CO™ posee una componente débil en emisién de alta excitacién centrada
en la velocidad tipica de la nube ambiente en la posicién L1448-mm (0”,0”). Finalmente,
no hemos detectado emisién de las transiciones J=5—4 de SiO y J=4—3 de H¥CN y
HN'3C en ninguna de las posiciones ni componentes de velocidad observadas en el flujo
molecular L1448-mm.
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FIGURA 5.1: Transiciones rotacionales de SiO, H3COT, HN¥C y H®CN observadas
en L1448-mm. Las posiciones, en sequndos de arco y relativas a la posicion de la fuente
central del flujo ((2000) = 03"25™38°0, 6(2000) = 30°44'05"), vienen indicadas en la
parte superior de cada columna. Las lineas verticales de puntos muestran la velocidad
del gas ambiente a 4.7kms™ ' y la componente del precursor a 5.2kms~t en L1448-mm
(0",0"), ya 5.4kms y 5.6kms™t en las posiciones L1448-mm (0/',—10") y (0"',—20")

respectivamente.
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TABLA 5.2: Pardmetros observados de las lineas de SiO, H3COt, HNC y H3CN

(0,0) (0,-10) (0,—20)

Line Visr Av Ty Visr Av Ty* Visr Av Ty*
(kms™') (kms™!) (K) (kms™!) (kms™') (K) (kms™!) (kms™!Y) (K)

Si0(2—1) ~4.7 <0.012%  ~4.7 <0.048  ~4.7 ... <0.060
5.170(8) 0.62(2) 0.107(5) 5.18(3) 0.60(8) 0.11(2) 5.11(2) 0.41(8) 0.10(2)

SiO(3—2) ~4.7 e <0.084  ~A4.7 <0.132  ~4.7 ... <0.183
5.08(7) 0.6(2) 0.14(1) 5.02(6) 0.5(1) 0.17(3) 5.20(7) 0.9(1) 0.18(4)

SiO(5—4) ~4.7 <0171 ~4.7 <0.130 ~4.7 <0.084
~5.2 . <0171  ~5.2 <0.130 ~5.2 ... <0.084

HBCO*(1—0) 4.584(7) 0.59(1) 0.629(8) 4.685(6) 0.70(1) 0.62(2) 4.84(2) 0.84(5) 0.46(3)
5.300(5) 0.81(1) 1.160(8) 5.424(0) 0.796(8) 1.26(2) 5.545(9) 0.84(2) 1.00(3)
HB¥CO*(3—2) 4.7(0) 0.6(0) 0.28(8) ~4.7 <0.168 ~4.7 ... <0.225
5.356(6) 0.69(2) 2.25(8) 5.48(2) 0.95(5) 0.66(8) 5.72(7) 0.6(2) 0.24(4)
HBCOt(4—3) 4.7(0) 0.55(0) 0.08(5) ~4.7 .. <0162 ~47 <0.138
5.338(7) 0.62(2) 1.43(5) 5.47(2) 0.63(4) 0.52(4) ~5.2 ... <0138

HN'BC(1—0) 4.785(3) 0.806(7) 0.72(1) 4.81(2) 0.65(2) 0.56(2) 4.85(2) 0.50(4) 0.34(3)
5.468(6) 0.78(2) 0.36(1) 5.53(2) 0.88(3) 0.71(2) 5.59(1) 0.86(4) 0.68(3)

HNBC(3—2)  4.75(5) 0.6(1) 0.35(4) ~4.7 <0.261  ~4.7 <0.264
~5.2 <0237 ~5.2 <0.261 ~5.2 <0.264

HN'3C(4—3) ~4.7 <0.117  ~4.7 <0.108
~5.2 ... <0117 ~5.2 ... <0.108

HBCN(1—0)  4.86(5) 1.06(7) 0.18(2) 4.89(2) 0.80(6) 0.27(1) 4.9(1) 6(2)  0.16(1)
5.32(2) 1.25(4) 0.21(2) 5.52(2) 0.70(6) 0.30(1) 5.5(1) 7(2)  0.28(1)

H'3CN(4—3) ~4.7 <0.141  ~4.7 <0.138  ~4.7 <0.141
~5.2 <0.141  ~5.2 <0.138 ~5.2 <0.141

®Los limites superiores de las intensidades de linea se han estimado a partir del nivel 3o

de ruido en el espectro.
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5.4 Diferencias entre la excitacion de moléculas idnicas
y neutras

El exdmen preliminar de las transiciones de alta excitacién de H'3CO*, HN3C y
H3CN de la Fi1c. 5.1, muestra claramente que la emisién de HB3CO* es extraordi-
nariamente més intensa que la de las especies neutras en la componente del precursor
magnético. La emision de todas estas especies se espera que sea Opticamente delgada,
puesto que las abundancias de H'3CO™, HN3C y H¥CN son aproximadamente un factor
100 menos abundantes que las especies que contienen el isétopo principal de carbono, 2C
(Irvine et al. 1987). En condiciones de emisién 6pticamente delgada, el cociente entre las
intensidades de linea integrada de diferentes transiciones para una misma molécula nos
proporciona una medida directa de la temperatura de excitaciéon de los fluidos iénico y
neutro en las componentes del gas ambiente y del precursor. Esto se puede ver facilmente
a partir de la expresion de la densidad de columna proyectada del nivel superior, N,,, para
una molécula cuando la emision es dpticamente delgada (ver Ec. 3.1 en la SEC. 3.5). El
cociente entre las intensidades de linea integrada de las transiciones J=u—I[y J=u'—1

fTuldU o Nu Aul Dy ? (5 1)
fTu’l’dU B Nu’ Au’l’ Vul ‘

Las especies moleculares iénicas y neutras, H¥*CO*, HN3C y H¥CN, para las que

sera:

vamos a hacer la comparacion de los cocientes de intensidades de linea, poseen momentos
dipolares muy similares. Los coeficientes de Einstein y las frecuencias de las transiciones
rotacionales observadas para estas moléculas, son también muy parecidos entre si. Por
ejemplo, para H3CO™, el coeficiente de Einstein y la frecuencia de la transicién J=1—0
son A1p=3.85x107%s7! y 110=86754.30 MHz respectivamente, mientras que para HN3C,
A1p=1.87x107%s7! y 110=87090.85 MHz. Cualquier variacién en el cociente de intensi-
dades de linea integrada es debido, por tanto, a cambios en la temperatura de excitacién,
T... Simplificando la expresion de la EC. 5.1 obtenemos:

fTuldU hl/uu/
7] Tomdo xerp | — T (5.2)

Asi, el aumento del cociente de intensidades entre las transiciones J=u—{y J=u'—1,
conlleva un aumento en la 7., del gas. Sabiendo esto, en la TABLA 5.3 exponemos los
cocientes de linea integrada entre las transiciones J=3—2 y 1—0 para H3CO* y HN3C,
y entre las transiciones J=4—3 y 1—0 para las moléculas H*CO* y H¥CN. De estos
resultados, vemos que los cocientes de H'3CO™ en la nube ambiente son muy similares
a los calculados para las especies neutras HN'3C y H3CN tanto en L1448-mm (0”,0”)
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como en L1448-mm (0”,—10"). Sin embargo, los cocientes de intensidades de H¥CO™
en la componente del precursor son hasta un factor 9 mayores que los obtenidos para
HN®C y H"¥*CN (ver TABLA 5.3). Esto indica una mayor excitacién, o sobre-excitacidn,
del fluido iénico en esta componente de velocidad como si H'3CO™ hubiera sido excitado
adicionalmente por medio de algiin mecanismo que afectara selectivamente a los iones

moleculares.
TABLA 5.3: Cocientes de intensidades de linea integrada
(070) (0,*10)
Molécula Ambiente Precursor Ambiente Precursor
(ﬂ) HBCOT 0.5 1.6 <0.1 0.6
1-0/ HN1C 0.4 <0.2 <0.2 <0.1
(ﬂ) HBCOt 0.1 0.9 <0.1 0.3
1-0/ HBCN <0.2 <0.1 <0.2 <0.2

Para ver de una forma mas clara esta sobre-excitacién de los iones, podemos estimar
las densidades volumétricas de Hs que se requieren para explicar los cocientes de linea
de la TABLA 5.3, para cada una de las especies moleculares y componentes de velocidad
observadas. Para ello, consideramos la aproximacién LVG (ver SEC. 3.4) como modelo de
excitacion en el que, inicialmente, sélo tendremos en cuenta las colisiones con moléculas
de Hy. Los coeficientes colisionales con Hy de SiO, HB¥COT, HN'3C y H®CN incluidos en
el modelo de excitacién, son los calculados por Turner et al. (1992) para SiO, por Flower
(1999) para H3COT, y por Green & Thaddeus (1974) para HN'3C y H'*CN. Hemos
asumido, ademas, que las emisiones de todas estas moléculas presentan una distribucién
espacial muy similar en torno a la fuente central de este flujo bipolar, y que la temperatura
cinética del gas, T, es de 21 K (ver Curiel et al. 1999). Las densidades volumétricas de
H, y las densidades de columna proyectada estimadas para cada una de estas moléculas
en las componentes de velocidad de la nube ambiente y del precursor, se muestran en
la TABLA 5.4. De estos resultados vemos que en el gas tranquilo de la nube ambiente,
las densidades de H, derivadas para todas las moléculas son del orden de unos cuantos
105 cm™~3, tal y como cabria esperar de la excitacién colisional con moléculas de Hy. Sin
embargo, siguiendo la tendencia previamente vista en la TABLA 5.3, las densidades de H,
que se requieren para explicar los cocientes de intensidades tan elevados de la emision de
H3CO* en la componente del precursor, son un factor >10 mayores que las densidades
estimadas para las especies neutras SiO, HN'3C y H!3CN, en esta componente de velocidad
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(ver TABLA 5.4). Esto ilustra de forma clara que la excitacién por colisiones con Hy con
una tnica densidad del gas, n(Hy), es incapaz de explicar la sobre-excitaciéon de H3CO™ en
la componente del precursor. En la seccion siguiente, estudiaremos el posible mecanismo
que adicionalmente, y de forma selectiva, ha podido generar la excitacion andmala de los
iones en el precursor magnético del flujo molecular L.1448-mm.

TABLA 5.4: Densidades de Hy y de columna de SiO, H®CO*, HN'3C y H®CN

Densidad de Hy (cm™3) Densidad de Columna (cm™2)

Molécula Ambiente Precursor Ambiente Precursor
(0,0)
HB3COT 1.3x10° 2.0x10° 6.7x10" 2.2x10%
SiO .. 2.7x10° e 1.4x10%
HN3C 1.9x10°  <3.4x10° 1.4x10"2 5.1x1041
HB3CN  <1.8x10% <1.6x10° 2.1x10" 2.4x101
(0,-10)
HBCOT <1.3x10°  6.0x10° 4.2x10M 1.8x10"?
SiO . 4.0%x10° . 1.3x10M
HNBC  <1.9x10° <1.1x10° 1.1x10'2 1.9x10'2
H®CN  <1.3x10° <1.2x10°  3.0x10" 3.4x10"
(0,—20)
HB3COt <1.6x10° <5.7x10% 3.1x10" 1.0x10'2
SiO . 5.9x10° . 1.3x10"
HNBC  <4.0x10° <1.3x10°  4.5x10" 1.6x10!?
HBCN  <2.0x10% <1.2x10° 1.9x10% 3.2x 1041

NOTA.—Los limites superiores de las densidades de Hy se han estimado a partir del nivel S0 de ruido.

En cuanto a las densidades de columna proyectada de las moléculas observadas, vemos
que éstas reflejan la tendencia ya observada en los perfiles de linea moleculares (F1G. 5.1
y SEC. 5.3). En el caso de SiO, las densidades de columna son de ~10* cm™2, del mismo
orden de magnitud que las ya obtenidas en la SEC. 3.5. Para H'3CO™, vemos que las
densidades de columna son hasta un factor 4 mayores en la componente del precursor que
en el gas de la nube ambiente, lo que indica que una parte no despreciable del total del
fluido i6nico se ha desplazado a la componente del precursor en aquellas posiciones donde
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hemos detectado emisién estrecha de SiO (ver también CAP. 3). La molécula de HN3C
en la posicién L1448-mm (0”,0”) presenta una densidad de columna un factor ~3 mayor
en el gas ambiente que en la componente del precursor, sugiriendo un comportamiento
totalmente opuesto al de los iones en esta posicién. Sin embargo, como ya hicimos notar
en la SEC. 5.3, el hecho de que el méximo de emisién de los perfiles de linea de HN'3C
se desplace hacia velocidades mas hacia el rojo en las posiciones L.1448-mm (0”,—10")
y (0”7,—20"), hace que la densidad de columna de esta molécula crezca progresivamente
hasta ser un factor ~4 mayor en la componente del precursor que en el gas ambiente en
L1448-mm (0”,—20"). Aunque no de una forma tan evidente, las densidades de columna de
H'3CN obtenidas en las tres posiciones observadas, también siguen esta tendencia (TABLA
5.4). Como discutiremos posteriormente en la SEC. 5.6, todos estos hechos observacionales
son consistentes con una secuencia evolutiva del choque a lo largo de estas posiciones en
el flujo bipolar L1448-mm.

5.5 Excitacién por colisiones con electrones

Hemos visto que los iones han experimentado una excitacién adicional a la producida
por colisiones con moléculas de Hy en la componente del precursor magnético en [.1448-
mm. En esta seccién, exploraremos la posibilidad de que la excitacion selectiva de los iones
en esta componente de velocidad sea producida por el mecanismo extra proporcionado
por las colisiones con electrones.

Sabemos que los iones moleculares poseen la capacidad de ser excitados més eficien-
temente por colisiones con electrones que las especies neutras en las condiciones tipicas
de temperatura que se encuentran en las nubes moleculares oscuras (ver SEC. 5.1). Para
ilustrar esto, en la F1G. 5.2 comparamos los cocientes entre los coeficientes de excitacion
por colisiones con electrones de HCO™ y HCN para las transiciones més bajas con AJ=1
(ie. J=0—1y 1—2). Estas transiciones dominan la excitacién de estas moléculas por
colisiones con electrones para una serie de temperaturas comprendidas entre 10 y 100 K,
tal y como predice la aproximacién dipolar de Born (ver Chu & Dalgarno 1974; Saha
et al. 1981; Bhattacharrya et al. 1981; Faure & Tennyson 2001). El cociente entre las
secciones eficaces de colision de HCO' y HCN de la F1G. 5.2, es de hasta un valor ~6
para temperaturas de 10 K, mientras que para temperaturas mas elevadas, este cociente
desciende progresivamente hasta valer ~1.6 para T};,=100 K.

Los céalculos tedricos de secciones eficaces de colision predicen diferencias aiin més
significativas entre los coeficientes colisionales de especies iénicas y neutras con momento
dipolar alto, para valores atin mayores del nimero cudntico inicial J y de AJ (Bhat-
tacharyya et al. 1981). En la F1G. 5.3, mostramos algunas de las nuevas secciones
eficaces de HCO™ calculadas por A. Faure y J. Tennyson (comunicacién privada) en el
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FIGURA 5.2: Cocientes entre las secciones eficaces de colision con electrones de HCO™' y
HCN obtenidos a partir de los resultados de Bhattacharyya et al. (1981) y de Saha et al.
(1981), para las temperaturas de 10, 20, 50 y 100 K, y las transiciones J=0—1y J=1—2.

limite de bajas temperaturas (10 K<Ty;,,<100K) para las transiciones con AJ=1y 2,
J=0—1, 1—2, 0—2 y 1—3. El cdlculo de todos los coeficientes de colisién de HCO™ con
electrones se realizé para todas las transiciones posibles con niimeros cuanticos principales
comprendidos entre J=0 y J=b5. Para resolver las ecuaciones acopladas de la dindmica
de la molécula, se empled el método matriz R teniendo en cuenta los estados electronicos
I3* y 3%F obtenidos a partir de cdlculos de quimica cudntica (para una explicacién més
detallada, ver Faure & Tennyson 2001). Para las transiciones con AJ=1, la aproximacién
de Coulomb-Born (interacciones de largo alcance) proporciona valores muy fiables de las
secciones eficaces de colisién para moléculas con momento dipolar alto (u>2debye). Sin
embargo, el célculo de los coeficientes colisionales de las transiciones con AJ>1 esta
completamente dominado por las interacciones de corto alcance, por lo que se han de in-
troducir una serie de correcciones adicionales a la aproximacién de Coulomb-Born (Faure
& Tennyson 2001). Tras este calculo, los coeficientes colisionales a bajas temperaturas se
han ajustado siguiendo la siguiente expresion analitica (Faure et al. 2004):

N
log1ok(T) = Z apx" (5.3)
n=0

donde x = 1/T"/% con T la temperatura cinética del gas. La incertidumbre en el ajuste
de estos coeficientes colisinales es menor que un 0.3%.

En la F1G. 5.3 también mostramos los coeficientes colisionales de HCN para las tran-
siciones J=0—1, 1—2 y 0—2 (en lineas de trazos) calculados por Saha et al. (1981), y
aquéllos asociados a la transicién J=1—3, que se han extrapolado a partir de los coefi-
cientes de las tres transiciones anteriores. Como se aprecia en la FIG. 5.3, las diferencias
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FIGURA 5.3: Secciones eficaces de colision con electrones de HCO™ y HCN para las transi-
ciones J=0—1, 1—2, 0— 2y 1—3, en el rango de bajas temperaturas (10 K< Ty, <100 K;
Saha et al. 1981; Faure & Tennyson, comunicacion privada).

entre los coeficientes colisionales de HCO' y HCN son atin mads significativas (en espe-
cial a temperaturas bajas) para las transiciones con AJ=2, y dentro de un mismo AJ,
para las transiciones con un valor de J inicial cada vez mas elevado. En concreto, los
coeficientes colisionales de HCO' con AJ>2 a 10K son, en efecto, més de un orden de
magnitud mayores que los de HCN. Este hecho introduce de forma natural una excitacién
diferencial entre los iones moleculares y las especies neutras, tal y como se observa en la
componente del precursor magnético.

Determinados los coeficientes colisionales con electrones de H¥*CO*, podemos realizar
estimaciones de la densidad electrénica que se requiere para explicar las intensidades de
linea de esta molécula medidas en la componente del precursor. Para ello, vamos a utilizar
de nuevo el modelo de excitacién de la aproximacién LVG (ver SEC. 5.4), en el que, ademés
de tener en cuenta la excitaciéon por colisiones con moléculas de Hy, también hemos inclu-
ido la excitacién por colisiones con electrones en las ecuaciones de equilibrio estadistico
de las poblaciones de los niveles moleculares. Si asumimos una densidad de Hs del gas de
~3x10° cm™3 (muy similar a la obtenida a partir de la emisién de HN3C y H3CN; ver
TABLA 5.4) y una temperatura cinética de ~21 K, las densidades electrénicas derivadas
en el caso de emisién Opticamente delgada, con N(H3CO™T)~10!! cm™2, para la compo-
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nente del precursor son de ~240cm™ en la posicién L1448-mm (0”,0”) y ~600cm™3 en
L1448-mm (0”,—10"). Estas densidades electrénicas se corresponden con unas fracciones
de ionizacién de 8x107% y 2x 1073, respectivamente. Sin embargo, si consideramos que
la emisién es épticamente gruesa, con N(HBCOT)~(7-9)x102 cm=2, y que las temper-
aturas cinéticas son ligeramente mayores que las del caso anterior (~35-45K), la fraccién
de ionizacién del gas en el precursor disminuye hasta alcanzar valores de ~5x107°. Uno
podria pensar que temperaturas cinéticas atun mayores (p.ej. T;,,~100 K) serfan capaces
de reproducir las intensidades de linea altas de H3CO™ observadas en el precursor asum-
iendo una fraccién de ionizacién de sélo <10~7. Sin embargo, las intensidades de linea
de HN'3C y H3CN calculadas por el modelo LVG en esta componente de velocidad bajo
esas condiciones de temperatura, superarian claramente (hasta en un factor 5) los limites
superiores de la emision de estas moléculas en el precursor (ver TABLA 5.2). Si com-
paramos, por tanto, el resultado anterior de la fraccién de ionizacién de ~5x107°, con el
limite superior de <10~7 conocido para el gas tranquilo de las nubes oscuras, se obtiene
que la densidad de electrones del gas en el precursor ha experimentado un aumento en
mas de un factor 500 con respecto a la nube ambiente de L1448-mm.

Ahora bien, si el aumento de la densidad electrénica del gas en el precursor parece
ser el responsable de la excitacion adicional de los iones moleculares en esta componente,
es necesario cuantificar también en qué medida dicho aumento influye en la excitacion
rotacional de las especies neutras tales como HN*C y H'¥CN. Empleando la extrapolacién
de los coeficientes colisionales con electrones de HCN en el modelo de excitacion LVG (ver
F1G. 5.3 y Saha et al. 1981), podemos estimar las intensidades de linea de HN'3C y H'3CN
que se espera observar en el precursor teniendo en cuenta la fraccién de ionizacién de
~5x107° obtenida a partir de los datos de H'*CO™ en las posiciones L1448-mm (0”,0")
y (0”,—10"). De nuevo, asumimos una temperatura cinética de 21K y una densidad
de Hy de 3x10°cm™3. Las intensidades de HN'3C y H!3CN estimadas por medio de
la aproximacién LVG son similares a las observadas (ver TABLA 5.2), excepto aquéllas
de la transiciéon HN'3C J=3—2 cuyos valores estimados por este modelo superan, en
un factor 2, los limites superiores de emisién mostrados en la TABLA 5.2. Dadas las
incertidumbres en los coeficientes colisionales de HN'3C y H3¥CN, y en la distribucién
espacial del gas iénico y neutro en L1448-mm, podemos concluir que los datos presentados
en este capitulo son consistentes con un aumento de la densidad de electrones del gas
en la componente del precursor. Observaciones interferométricas con alta resolucién son
estrictamente necesarias para establecer la distribucién espacial de los iones moleculares y
especies neutras observadas en el entorno de la fuente central del flujo bipolar .1448-mm.
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5.6 Discusion

En la SEC. 5.4 hemos visto que las condiciones de excitacién de la componente idnica
y neutra del gas tranquilo de la nube ambiente en 1.L1448-mm son muy parecidas entre
si. De hecho, las densidades de H, estimadas a partir de la emision de ambos fluidos
son de algunos 10° cm ™ para esta componente de velocidad. Puesto que la fracciéon de
ionizacién de la nube ambiente se espera que sea de <1077 (ver Guélin et al. 1982;
Caselli et al. 1998), la excitacién de las transiciones rotacionales de H*COT y HN'3C
con nimero cuantico J alto en esta componente de velocidad, esta totalmente dominada
por las colisiones con moléculas de Ho.

Por el contrario, en la componente del precursor encontramos que los iones molecu-
lares como H¥CO™ presentan una excitaciéon andmala con respecto al fluido neutro. Los
cocientes de las intensidades de linea integrada de la TABLA 5.3, y las densidades de
H, estimadas a partir de la emisién de H'*CO™ en esta componente (ver TABLA 5.4),
son un factor 10 mayores que los encontrados para las especies neutras, SiO, HN3C y
H'3CN, tanto en el precursor como en el gas de la nube ambiente. En la SEC. 5.5 hemos
demostrado que el aumento de la densidad electréonica del gas en esta componente en un
factor ~500, es capaz de explicar la sobre-excitacién de H*CO® en el precursor. Modelos
tedricos que incluyen la estructura fisica y los procesos fisico-quimicos que tienen lugar a
lo largo de la evolucién de un choque de tipo C, muestran cémo la radiacién UV gener-
ada por la fluorescencia de las moléculas de H, excitadas colisionalemente en el precursor
magnético, produce el aumento réapido (t<100 anos desde el comienzo de la interaccién del
choque; ver Flower et al. 1996; Flower & Pineau des Forets 2003), y en mas de dos érdenes
de magnitud, de la densidad volumétrica de iones y electrones en el gas afectado por el
precursor. Con estas escalas de tiempo tan cortas, se podria pensar que la probabilidad de
detectar el aumento de la fraccion de ionizacién del gas por la interaccién del precursor, es
practicamente despreciable. Sin embargo, no hay que olvidar que L1448-mm es un flujo
bipolar muy joven cuya edad dindmica es de algunos 103 afios, y que ademads, las escalas
de tiempo derivadas a partir de los movimientos propios de las condensaciones de alta
velocidad de SiO (o bullets) en este flujo bipolar son de ~90 anos (Girart & Acord 2001;
ver también CAP. 2). Todo esto apoya claramente la posible deteccién del precursor tal
y como predicen los modelos de choques de tipo C. Es mas, el progresivo desplazamiento
hacia el rojo de la emisién del gas observado en las posiciones L1448-mm (0”,—10") y
(0”,—20") es consistente con la idea de que en realidad estemos observando diferentes
estadios en la evolucién del choque de tipo C en las distintas posiciones del flujo bipolar.

Basandonos en esta idea, nuestros resultados pueden ser por tanto usados para dar una
estimacién del aumento de la densidad electrénica en el gas afectado por la interaccién del
precursor magnético. En el caso de emision 6pticamente delgada y bajas temperaturas
(SEC. 5.5), la fraccién de ionizacién derivada de los datos es de ~1073. Los modelos de
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choques de tipo C de Flower et al. (1996) y Flower & Pineau des Forets (2003), predicen
un aumento de la fraccién de ionizacién de un factor 100 hasta alcanzar valores de ~107°
en la fase del precursor. Nuestro resultado (~107%) supera claramente este valor tedrico
en dos ordenes de magnitud e incluso, es un factor 5 mayor que la abundancia césmica
de carbono atémico, elemento considerado como la principal reserva de carga positiva en
nubes moleculares oscuras con x(C)~2-3x10~* (Cardelli et al 1996). Sin embargo, como
ya mostramos en la SEC. 5.5, si asumimos emision 6pticamente gruesa, y aumentamos
ligeramente la temperatura cinética del gas tal y como se espera en la fase del precursor
para los iones (Draine 1980), la fraccién de ionizacién estimada a partir de la emisién de
alta excitaciéon de H¥CO™ es de ~5x107°. Este valor es totalmente consistente con las
predicciones de los modelos tedricos de choques de tipo C (Flower et al. 1996; Flower &
Pineau des Forets 2003).

Aunque todo esto parece indicar que hemos detectado otra evidencia de la interaccion
temprana de los choques de tipo C, no podemos descartar la posibilidad de que el aumento
de la densidad volumétrica de iones y de electrones en la componente del precursor sea
producida por un precursor radiativo de los choques de tipo J (ver CAP. 1; Shull & McKee
1979). Los modelos de quimica que incluyen reacciones de interaccién (iluminacion) con
fotones UV, predicen un aumento apreciable de las abundancias de especies moleculares
tales como HCO™*, HCN o HCO en escalas de tiempo de sélo <300 anos (Viti & Williams
1999; Viti et al. 2003). Sin embargo, la molécula de HCO, que es considerada como un
trazador tipico de PDRs, no se detecta en la componente del precursor (Jiménez-Serra
et al. 2004), sugiriendo que el aumento de la densidad volumétrica de electrones en esta
componente de velocidad es probablemente debido al precursor magnético asociado a los
choques de tipo C.

5.7 Resumen y conclusiones

La interaccion del precursor magnético con el gas sin perturbar de la nube ambiente da
lugar a la aceleracion, compresion y calentamiento de los iones moleculares en los primeros
estadios de la evolucion de los choques de tipo C, modificando las condiciones fisicas del
fluido i6nico con respecto a la componente neutra del gas (ver CAP. 1). Por tanto, se
espera que la densidad volumétrica de iones, y la de electrones, experimente un aumento
significativo en la fase del precursor. En este capitulo, hemos presentado observaciones
de transiciones rotacionales de excitacién alta y baja del ién molecular H3CO™ y de las
especies neutras SiO, HN'3C y H¥CN en varias posiciones en torno a la fuente central
del flujo bipolar LL1448-mm. Como hemos visto en las SECS. 5.1 y 5.5, la teoria del
calculo de secciones eficaces de colisién con electrones predicen diferencias en mas de un
factor 10 en la excitacién entre moléculas i6nicas y neutras con momento dipolar grande,
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para las condiciones de bajas temperaturas en el gas molecular de las nubes oscuras.
Este fundamento tedrico es el que hemos empleado en el presente estudio, para poner de
manifiesto el aumento de la fraccion de ionizacion del gas que se espera encontrar en la
fase del precursor magnético.

En efecto, a partir de la emision molecular iénica y neutra observada en L1448-mm,
en la SEC. 5.4 hemos visto que, mientras que en el gas de la nube ambiente la excitacién
molecular, tanto de las especies iénicas como neutras, puede ser perfectamente explicada
asumiendo unicamente la excitacién colisional con moléculas de Hy con una densidad del
gas de ~10° cm ™3, el i6n molecular H'¥*CO* muestra una sobre-excitacién en la compo-
nente del precursor que requiere densidades de Hy un factor >10 mayores que las estimadas
a partir de la emisién de las especies neutras. En la SEC. 5.5 hemos demostrado que esta
sobre-excitacién de los iones es consistente con un aumento de la densidad electrénica
del gas en un factor >500 (fraccién de ionizacién de ~5x107°) en la componente del
precursor, que excita adicionalmente, y de forma selectiva, a los iones en la componente
del precursor magnético. Estos resultados muestran que observaciones multi-transicién
constituyen una herramienta fundamental para el estudio de la evolucién de los fluidos
idnico y neutro en las primeras fases de la interaccion de los choques de tipo C, y en
la determinacion de la fraccion de ionizacién del gas en regiones frias donde la densidad
electrénica ha experimentado aumentos significativos en su valor.






CAPITULO 6

Propiedades fisico-quimicas del
precursor magnético

En los CAPS. 3, 4 y 5 hemos presentado una serie de evidencias observacionales en los
flujos bipolares jévenes L1448-mm y L.1448-TRS3 tales como la deteccion de la emision es-
trecha de SiO, el aumento significativo de la abundancia de moléculas intimamente ligadas
a la quimica de los mantos helados de los granos de polvo, y el aumento de la abundan-
cia y la sobre-excitacién de los iones moleculares con respecto a la especies neutras, que
parecen ser consistentes con la hipétesis de la interaccién del precursor magnético de los
choques de tipo C con el gas no perturbado de la nube ambiente. Hasta la fecha, los
modelos de pulverizado en choques de tipo C se han centrado en reproducir las abun-
dancias de SiO caracteristicas del gas post-choque de flujos bipolares. La deteccion del
precursor magnético en L1448-mm ofrece una oportunidad tnica para estudiar (i) cémo
se produce la eyeccion de material de los granos de polvo en los primeros instantes de la
evolucién del choque, (ii) qué agentes son los principales responsables de dicha eyeccién,
y (iii) cudl es la composicién quimica de los mantos helados de los granos de polvo en las
nubes con regiones de formacién estelar. En este capitulo, presentamos el modelado del
pulverizado de granos de polvo teniendo en cuenta, por primera vez, la evolucién temporal
del choque. Veremos también que las abundancias de SiO de ~107!! observadas en la
componente del precursor de 1.1448-mm (CAP. 3), son el resultado de la eyeccién de una
parte no despreciable de los mantos helados de los granos de polvo por el pulverizado por
moléculas de CO en la fase del precursor magnético.

6.1 Introduccion

Como se ha mencionado reiteradamente a lo largo de este trabajo, el aumento de la
abundancia de SiO en un factor ~10° en regiones de formacién estelar con flujos bipolares,
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con respecto a los limites superiores de <107'2 derivados para la abundancia de esta
molécula en el gas sin perturbar de las nubes oscuras, hace de SiO el perfecto trazador
del material procesado por la interacciéon de choques de tipo C con el gas de la nube
ambiente circundante. Otras especies moleculares como HyO y CH3OH también se espera
que sus abundancias experimenten aumentos significativos debido a la eyeccién de los
mantos helados de los granos de polvo por pulverizado en este tipo de choques (CAP. 1).

En los CAPs. 3 y 4, hemos visto que la emisién de SiO observada en los choques
jovenes de L1448-mm muestra tres componentes de velocidad diferentes: el gas de la
nube ambiente, la componente del precursor magnético y el gas post-choque de velocidad
moderada. La deteccién de estas componentes de velocidad en este flujo bipolar joven
sugiere una secuencia evolutiva en la propagacion del choque a través del gas sin perturbar
de la nube ambiente. En efecto, el aumento progresivo de las abundancias de SiO y
de CH30H desde la componente del gas de la nube ambiente hasta la componente del
precursor y del gas post-choque, es también consistente con la idea de que los mantos de
los granos son paulatinamente erosionados a medida que el choque se propaga por el gas
de la nube oscura (ver Jiménez-Serra et al. 2005).

El modelado del pulverizado de los nticleos de los granos de polvo en choques de tipo C,
muestra que una fraccién considerable del silicio contenido en los nicleos es eyectado para
velocidades del choque de >30kms™" (Flower et al. 1996; Caselli et al. 1997). Aunque
estos modelos predicen abundancias de SiO (~1078-1077) consistentes con las observadas
en el gas post-choque, el pulverizado de inicamente los nucleos de las particulas de polvo
es incapaz de reproducir las abundancias de ~107!! derivadas para SiO en la componente
del precursor en L1448-mm.

A pesar de que los atomos pesados de C, O, Si y Fe presentan abundancias muy
pequenas con respecto a Hy o He en el gas tranquilo de las nubes oscuras, el calculo del
rendimiento de pulverizado de los ntcleos de los granos de polvo producido por colisiones
con estas particulas, muestra que C, O, Siy Fe pueden llegar a dominar el pulverizado para
ondas de choque de velocidad moderada (Field et al. 1997; May et al. 2000). Ademds,
especies moleculares tan abundantes en nubes oscuras como CO, podrian también jugar
un papel fundamental en el pulverizado de los granos de polvo en este tipo de choques,
puesto que se espera que sus rendimientos sean del mismo orden de magnitud que los que
presentan especies atémicas con una masa equivalente a la de estas especies moleculares
(May et al. 2000).

Teniendo en cuenta que el silicio atémico, o SiO, podrian ser también constituyentes,
aunque en menor medida, de los mantos helados de los granos de polvo (Jiménez-Serra et
al. 2005), la pequena fricciéon debida al desacoplamiento en velocidades entre los fluidos
iénico y neutro del gas en el precursor magnético, podria ser lo suficientemente grande
como para generar abundancias de SiO como las observadas en la componente del pre-
cursor de L.1448-mm.
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Puesto que hasta el momento no se ha realizado ningin estudio exhaustivo de la
evolucion del pulverizado de granos abordando cuestiones como qué especies son las mas
eficientes en este proceso, y qué escalas de tiempo son necesarias para eyectar la mayor
parte del material contenido en los mantos helados de los granos, en este capitulo pre-
sentamos el primer modelo paramétrico de choques de tipo C que reproduce la evolucién
temporal de las abundancias de especies moleculares tales como SiO, CH;0OH y H5O, que
han sido progresivamente eyectadas de los mantos helados de los granos de polvo en las
primeras fases de la interaccién de estos choques. Como mostraremos mas adelante, esta
aproximacion constituye una herramienta muy eficaz para la interpretacion de los datos
observacionales referidos a las primeras etapas evolutivas de las ondas de choque en el
MI. Esta simplificaciéon del problema proporciona ademas un método sencillo y directo
que predice los cambios esperados en los perfiles de linea de la emisién molecular, tanto
de las especies idnicas como de las neutras, a lo largo de la evolucion temporal del choque
de tipo C (ver CAP. 7).

6.2 Parametrizaciéon de la estructura fisica del choque
de tipo C

Para realizar la parametrizacion de las propiedades del perfil de la onda de choque,
hemos considerado un choque de tipo C plano-paralelo que se propaga a una velocidad
v, a través del gas tranquilo de una nube molecular oscura. Como primera aproximacion,
hemos asumido la condicion de estacionareidad para la evolucién de los parametros fisicos
del choque. Las condiciones iniciales de la densidad de Hy del gas, temperatura y velocidad
radial central de la nube ambiente son ng, Ty y vg, respectivamente. Las velocidades de
los fluidos i6nico y neutro, v, y v;, se pueden aproximar por:

Vs — Vo
Uni — 70

: s m (6.1)

donde el cociente z,/z; establece cuan rapido se produce el desacoplamiento en veloci-
dades entre la componente i6nica y la neutra. La velocidad de deriva entre los iones molec-
ulares y las especies neutras (vq 0 ion-neutral velocity drift) viene dada por vg=|v, — v;|.
El tiempo asociado al fluido neutro se determina por medio de:

tn :/@ = ( o ) senh (i) (6.2)
Un Vs — Vg Zn

La evolucién de la densidad del fluido neutro se obtiene a partir del principio de

conservacion de la masa:
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NoUg

vs — (v, — ) (6.3)

n, =
En el caso de la temperatura de este fluido, aproximamos esta magnitud por medio
de una funcién que se asemeja a la funcion de Planck:

(arz)"

T, =Tp+ ———
O cap(z/ar) =1

(6.4)
donde n es un ntmero entero, y ar y zp estan relacionados con el valor maximo de 7,
(T maz) ¥ la distancia z, ;.. para la que la temperatura del fluido neutro alcanza dicho
valor maximo. La temperatura del fluido idénico se calcula a través de la expresion:
T, + Y (6.5)
) n 3kb .
con m la masa molecular de Hy, donde m(H)=1.67352x10"2* g, y ks, la constante de
Boltzmann, ky=1.38062x10"%erg K=

6.3 Pulverizado de los granos de polvo

En esta seccién, describiremos el procedimiento empleado para el calculo del pulver-
izado de los mantos helados y de los nucleos de los granos de polvo producido por el
impacto con los agentes de pulverizado mas abundantes en nubes moleculares oscuras
como Hs y He, y con otras especies de mayor peso atémico y molecular como C, O, Si,
Fe y CO. Como novedad con respecto a otros modelos de pulverizado de granos (p.ej.
Flower et al. 1996; Field et al. 1997; May et al. 2000), en este caso consideraremos que el
silicio atomico, ademaés de encontrarse en los ntcleos de los granos, presenta una pequena
fraccion de su abundancia total en los hielos.

6.3.1 Tasa de pulverizado y abundancias moleculares

La tasa de pulverizado (i.e. el nimero de dtomos de silicio eyectados por unidad de
volumen y de tiempo) para un solo grano de radio a que se desplaza con una velocidad de
deriva vy a través de un gas neutro que sigue una distribuciéon de velocidades de Maxwell
a una temperatura dada 7', se expresa como (derivado a partir de la Ec. 27 de Draine &
Salpeter 1979):

d . T 1/2 1 00 1
{ n(SO] a2 (8 b ) _/ dr 22 & [6—(z—s)2 _ 6—(x+s)2] <Y(E)>p (6.6)
Tth
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donde n y m son la densidad volumétrica y masa de la particula colisionante, respec-
tivamente. s y x son dos variables que estan directamente relacionadas con vg, T vy la
energia de colisién de la particula incidente E, por medio de:

2

2 muy
= 6.7
S T oRT (6.7)
E =2°kT (6.8)

x4, esté relacionada con la energia umbral de la particula incidente, Fy,, necesaria para
arrancar un atomo de silicio de la superficie del grano de polvo. < Y (E) >4 representa
el rendimiento de pulverizado promediado para todos los angulos de incidencia 6 de la
particula colisionante (ver EcC. 6.6). En las SECS. 6.3.2 y 6.3.3, mostraremos en detalle
las expresiones que hemos empleado para el cédlculo de < Y(FE) >y y de zy, tanto en el
caso de los mantos como en el de los nicleos de los granos.

Por cada colision entre el proyectil y el grano de polvo, sélo una fracciéon de silicio
sera eyectada de los mantos helados y de los niicleos, x™(Si) y x°(Si), respectivamente.
Los superindices m y ¢ designan los mantos helados (m de mantles) y los nicleos (¢ de
cores). Andlogamente, la fraccion de CH30H liberada de los mantos en cada colisién
serd x™(CH30OH). En las SECS. 6.3.2 y 6.3.3 se muestran los valores asumidos para cada
una de estas magnitudes. Para una densidad volumétrica de granos de polvo ng, la tasas
totales de pulverizado de silicio, CH3OH y H5O seran:

dn(Si)]™ miesan | d(S1)]™°
|i dt :| total — X (SZ> |: dt grain (69>
dt total dt grain
dt total ! dt grain .

donde los subindices total y grain se refieren a las tasas de pulverizado total y por
grano. La densidad volumétrica de granos de polvo n, se ha estimado asumiendo que
el cociente entre las masas totales de gas y de polvo es ~100, que los granos de polvo
poseen un radio constante a,=0.1 zm, que la densidad del material contenido en el nicleo
es p,=3.5gcm™3 y que la mayor parte del volumen del grano es ocupado por el ntcleo
(ver Caselli et al. 1997). La densidad de granos n, por unidad de volumen sera por tanto:

~0.01ng2m(H)

Mg

n, (6.12)
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donde ny es la densidad de Hy del gas, m(H) es la masa del dtomo de hidrégeno, y my,
es la masa del grano calculada asumiendo simetria esférica.

i i=3 i=2 i=1

ti ts t2 t1

Us

N e

FIGURA 6.1: Esquema de la variacion de las velocidades de los fluidos ionico (linea
discontinua) y neutro (linea continua), desde la velocidad de la nube ambiente vy, hasta la
velocidad final del choque v,. La region de disipacion del choque de tipo C se ha dividido
en i capas plano-paralelas para cada instante t; en la evolucion del choque.

En la F1G. 6.1 mostramos un esquema de la variacion de las velocidades de los fluidos
iénico y neutro dentro del choque de tipo C, cuya regién de disipacion se ha dividido en ¢
capas plano-paralelas. Una vez que se conoce la tasa total de pulverizado en cada una de
estas capas, y empleando el algoritmo de Euler, podemos calcular la densidad volumétrica
de dtomos de silicio, n(Si), de moléculas de CH3OH, n(CH3OH), y de moléculas de H,O,
n(Hy0), que se han eyectado de los granos de polvo en la capa de gas i-ésima:

n(Si)ir1 = n(Si); + At, {d”(s Z)] (6.13)
dt tot,i
tot,i
B(H,0)is1 = n(H>0); + At {@] (6.15)
tot,1

donde At,, = (t,i41 — tni) con ty ;11 y Ly el tiempo del fluido neutro asociado a las
capas plano-paralelas (i + 1)-ésima e i-ésima respectivamente. La abundancia total de
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silicio atomico, de CH3OH y de H,O eyectada de los granos de polvo en cada capa del
choque se calcula finalmente como y(m)=n(m)/n(Hs).

6.3.2 Rendimiento de pulverizado de los mantos helados

En la SEC. 6.3.1 hemos mostrado las expresiones empleadas en el calculo de la tasa
de pulverizado y de las abundancias de silicio, CH3OH y Hy0O, con la excepcion del
rendimiento de pulverizado, < Y (E) >g4, y de la energia umbral de colision Ey, (o en
su defecto, zy,). Mientras que en esta seccién nos centraremos en el estudio de estas
magnitudes para el caso de los hielos, en la SEC. 6.3.3 expondremos las expresiones del
rendimiento y de la energia umbral utilizados para los nicleos.

El rendimiento de pulverizado de los mantos promediado para todo angulo 6, <
Y (E) >y, se puede aproximar en el limite de bajas energias por < Y(E) >y=2Y (FE,0 = 0)
(Draine 1995), donde el rendimiento de pulverizado en la direccién normal =0 se calcula
como (Ec. 31 en Draine & Salpeter 1979):

Y(E,0=0) = a ez (6.16)

1+ (e/30)%

A es una constante adimensional (A~8.3x107%), v € y & estdn relacionados con la
energia de impacto de la particula incidente, F, y con la energia de ligadura de la superficie
del grano (o binding energy) por atomo o molécula, Uy. €y &¢ se determinan como (Draine
& Salpeter 1979):

e=nE/U (6.17)

g0 = max[l, 4n)] (6.18)

donde 7 se deriva ficilmente haciendo n = 4 M, M;(M,, + M;)"2. M, es la masa de la
particula incidente, M; es la masa de la particula blanco en la colision, y £ es un factor
de eficiencia de impacto entre el proyectil y el blanco, que tiene un valor de 0.8 en el caso
de los mantos (ver Draine & Salpeter 1979).

Si asumimos que dichos mantos estdn bésicamente compuestos por agua (con una
abundancia de HyO de ~7.25x1075; Whittet & Duley 1991), la energfa de ligadura de los
hielos Uy serd 0.53 eV (ver TABLA 3 en Tielens et al. 1994). Como mencionamos al inicio
de la SEC. 6.3, hemos considerado como particulas incidentes la molécula de Hy y el atomo
de He, las mismas que empled Caselli et al. (1997) en su estudio anterior del pulverizado
de granos. Asimismo, hemos considerado también especies atémicas y moleculares mas
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pesadas como C, O, Si, Fe y CO. Las masas de estos proyectiles, M, son 2, 4, 12, 16,
28, 56 y 28 uma, respectivamente. Puesto que el compuesto mayoritario de los hielos es
H50, asumimos que la masa del blanco, M;, es 18 uma. En cada colisién, cada particula
incidente sélo verd una molécula de HyO. Las abundancias iniciales de He, C, O, Si, Fe
y CO establecidas con respecto a la cantidad de hidrégeno atémico H presente en fase
gas (i.e. x(m)=n(m)/n(H), siendo m la particula incidente) son 0.1, 7.1x107%, 1.8x10™%,
8.0x107?, 3.0x107? y 1.5x10~* respectivamente. Estas abundancias corresponden a las
derivadas a partir de la quimica de alta densidad en nubes moleculares oscuras con un
bajo contenido en elementos metdlicos (ver Prasad & Huntress 1982; Herbst & Leung
1989; Graedel et al. 1982).

Si sustituimos el valor de £ de la EcC. 6.8 en la EC. 6.17, podemos obtener el valor

de x4, correspondiente a la energia umbral de colisién para los mantos, Fy,, por medio de
1/2

= (2t . Para establecer la fraccion de silicio atomico contenido en los mantos,

Tth = nkyT
X" (Si) en la Ec. 6.9, hemos considerado la abundancia de SiO en el gas de velocidad
moderada observada en la posicién (0”,—20”) de L1448-mm, x(SiO)~10~® (ver CAP. 4

y Jiménez-Serra et al. 2005). La fraccién de silicio eyectada en cada colisién entre la

particula incidente y un grano de polvo serd por tanto x™(Si)=1.4x10"%, que resulta
de considerar x"(Si)=x(Si0)/x(H20). Puesto que la cantidad de material contenido en
los mantos es limitado, asumimos que la abundancia maxima de silicio generada por el
pulverizado de los mantos helados es ~107% (Jiménez-Serra et al. 2005).

6.3.3 Rendimiento de pulverizado de los nucleos

Para el estudio del rendimiento de pulverizado de los niicleos, hemos empleado aprox-
imaciones diferentes para las colisiones con moléculas de H,, por un lado, y las colisiones
con He, C, O, Si, Fe y CO, por otro. En ambos casos, hemos asumido que la olivina
(MgFeSiOy) es el silicato mas abundante en la composicién quimica global de los nicleos.
Para el pulverizado producido por colisiones con Hy, hemos seguido el mismo proced-
imiento que el empleado en la SEC. 6.3.2 (ver ECs. 6.16, 6.17 y 6.18; ver también Caselli
et al. 1997), con la diferencia de que la energia de ligadura para nicleos de silicatos, Uy, es
de 5.7eV, i.e. un factor 10 mayor que la energia asociada a los hielos de HyO (ver TABLA
3 de Tielens et al. 1994).

Para el pulverizado producido por el impacto con He, C, O, Si, Fe y CO, hemos con-
siderado los rendimientos calculados a través del cédigo TRIM por May et al. (2000).
La forma en que este cédigo opera consiste en el seguimiento de las trayectorias clasicas
de las particulas incidentes tras haber penetrado por la superficie del grano y colisionado
sucesivamente con varios atomos individuales del ntcleo. La particula incidente pierde
energia en cada una de estas colisiones. El cédigo también sigue las trayectorias de los
atomos del nicleo que han experimentado dichos impactos, teniendo en cuenta aquéllos
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que escapan de la superficie del grano. El rendimiento de pulverizado viene dado directa-
mente por el cociente entre el nimero de atomos liberados en el pulverizado y el niimero
de particulas incidentes (May et al. 2000).

Los rendimientos de pulverizado por el impacto con atomos de He, C, O, Si y Fe se
han calculado con TRIM para distintas energias de las particulas incidentes y angulos
diferentes de las trayectorias de colisién. El resultado se ha ajustado por medio de la
siguiente expresion paramétrica (May et al. 2000):

<Y(E) >¢= kyexp {%} (6.19)
- Lyth

ks, By Ey son los tres parametros resultantes del ajuste, donde Ey, constituye la
energia umbral de pulverizado, por debajo de la cual no se produce eyecciéon de ningin
atomo de silicio de la superficie del grano de polvo. Enla TABLA 6.1, mostramos los valores
de kg, By Ey empleados para el calculo del rendimiento del pulverizado de atomos de
silicio por el impacto con atomos de He, C, O, Si y Fe sobre nticleos de olivina.

TABLA 6.1: Parametros ks, B y Ey, del rendimiento de pulverizado para nicleos de
olivina

MgFeSiOy4
Particula k® B (eV)*  Ey (eV)”
He 1.224x1072 42175 E > Ey,=T73
C 2.698x1072 36.502 E > Ey,=48
O 3.373x1072 37.810 E > Ey;,=47
Si 2217x10°2 28.013 E > E,, =47
Fe 1.190x107% 42.624 E > Ey,=47

ofok 2.217x1072 28.013 E > Eu,=47

®Extraido de la TABLA 4 de May et al. (2000).

b Asumimos que CO posee los mismos pardmetros que Si.

Para tener en cuenta los efectos de proyeccién en la produccion de silicio dentro del
choque de tipo C, hemos incluido el factor 1/cos?@ en la energfa de impacto de la particula
incidente, F, en la EC. 6.19, donde # es el angulo de inclinacion del eje del flujo bipolar
con respecto a la linea de mira. De esta manera, la EC. 6.19 queda como sigue:
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<Y(FE) >¢=ksexp [E_iﬁ

6.20
o (6.20)

Puesto que en la SEC. 6.6 compararemos los resultados de nuestro modelo con las
abundancias de SiO, CH30H y H;O observadas en L1448-mm, hemos considerado el
angulo de inclinacién 0~70° derivado para este flujo molecular (ver Girart & Acord 2001).

Como ya hemos mencionado en la SEC. 6.1, May et al. (2000) senalaron que CO, en el
limite de bajas velocidades de impacto (v <50 kms™!), podria pulverizar los nticleos de los
granos como una particula cuya masa efectiva es igual a la suma de las masas individuales
de los atomos de esta molécula. Puesto que CO posee la misma masa efectiva que el atomo
de Si, hemos adoptado los parametros del rendimiento de pulverizado de Si para definir
el rendimiento por el impacto de CO sobre nicleos de olivina (ver TABLA 6.1).

Para calcular la tasa de pulverizado de atomos de silicio, hemos de incluir el rendimiento
de pulverizado < Y (FE) >4 determinado a partir de la expresién de la EC. 6.20, en la Ec.
6.6. Los valores de xy, se calculan por medio de zy, = (%) y considerando las en-
ergias umbrales, Ey,, de la TABLA 6.1. Por ultimo, asumimos que la fraccion de silicio
eyectada en cada colisién entre la particula incidente y el nicleo, es x¢(Si)=0.2 (proba-
bilidad de que el proyectil vea el atomo de Si dentro del complejo molecular de la olivina,
MgFeSiOy; Caselli et al. 1997). Andlogamente a los hielos (SEC. 6.3.2), asumimos que la
abundancia méxima de silicio eyectada de los niicleos por pulverizado no excede ~10~6
(Martin-Pintado et al. 1992).

6.4 Estructura fisica del choque de tipo C

En la TABLA 6.2, resumimos los valores de los parametros z,, z;, zr y ar (ver
Ecs. 6.1, 6.3 y 6.4) estimados para reproducir la estructura fisica del choque (densi-
dad, temperatura y velocidad de los fluidos iénico y neutro) para velocidades del choque
de 10<v,<40kms~!, y densidades iniciales de Hy de 104<ny<10% cm~3. Los pardametros
Zn Y Zi, que gobiernan el desacoplamiento entre las velocidades de los fluidos i6nico y
neutro (EC. 6.1), se han determinado considerando que v,20.999 v, al final de la regién
de disipacion (i.e. cuando z,~A, donde A es la longitud total del choque o shock length

scale), y asumiendo que el cociente z,/z; es constante y vale ~9/2. A se calcula como
(Ec. 8.96 en Dopita & Sutherland 2003):

MpUs

A —
M, < ov > ng;

(6.21)

donde m,~2m(H), < ov >~1.5x10"cm®s~", y M,="=% con m;~30m(H) (Do-

pita & Sutherland 2003). Hemos asumido ademds que ng;/ng~10"% (ver Flower et al.
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1996; Flower & Pineau des Foréts 2003). Los valores calculados de A se muestran en la
TABLA 6.2 para cada uno de los casos considerados de choque de tipo C.

Los pardmetros zr y ar se han determinado considerado que n=6 (ver més abajo).
En la TABLA 6.2, también mostramos los valores de la fraccién de ionizacién del gas, y.,
y del campo magnético, By, calculados por medio de (Ecs. 62 y 63 en Draine et al. 1983;
ver también Mouschovias 1976):

L ong o\ L2
s ~ 107° 22
Xe =1/ 0 <cm_3> (6.22)
ng \ /2
By ~ b ( ) 2
0 0 Cm_3 (6 3)

con by~1 uG.

En la F1G. 6.2, mostramos la estructura fisica de un choque de tipo C con condi-
ciones iniciales To=10K, ny=10*cm=3, v,=40km s~ ! y vo=4.7kms™!, que se ha calculado
empleando las aproximaciones de las Ecs. 6.1, 6.3 y 6.4, y los parametros z,, z;, 27 v
ar de la TABLA 6.2. Las caracteristicas tipicas de los perfiles de los choques de tipo C
son evidentes en esta figura. En efecto, estos perfiles imitan fielmente la estructura fisica
obtenida previamente por los modelos MHD de, por ejemplo, Draine et al. (1983), Flower
et al. (1996) y Kaufman & Neufeld (1996). Nuestras expresiones paramétricas no sélo
describen perfectamente el rapido desacoplamiento en velocidades entre los fluidos i6nico
y neutro en el precursor magnético, sino que también reproducen el desfase existente entre
el aumento de temperaturas del gas neutro y del fluido iénico en esta fase del choque (ver
F1G. 6.2). Es importante mencionar que dicho desfase sélo aparece si asumimos que n>6.
En este capitulo, consideraremos tinicamente el caso con n=6.

De la F1G. 6.2 se desprende que, mientras que el maximo de temperaturas del fluido
ionico esta correlacionado con el valor maximo de la velocidad de deriva v, la temperatura
maxima del gas neutro 7T;, 4, se alcanza cuando v,~0.85v,. Este valor ha sido determi-
nado empleando la Ec. 18 de Smith & Brand (1990), y asumiendo que el enfriamiento
del gas se produce a través de las lineas de emisién de H,O con a.=1.5.

6.5 Evolucion del pulverizado de los granos de polvo

Si ahora incluimos la evolucién de las variables fisicas del choque v, v;, T,,, T; y n,
de la SEC. 6.4 en las expresiones de la SEC. 6.3, obtenemos las abundancias de silicio
eyectado de los mantos y de los niicleos de los granos en el proceso de pulverizado, en
funcién de la edad del choque. En la FiG. 6.3, presentamos las abundancias de silicio
eyectadas de los granos en funcién del tiempo para un conjunto de densidades iniciales
del gas y de velocidades del choque. La evolucién de las abundancias de silicio permanece
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TABLA 6.2: Valores iniciales de los parametros z,, z;, zr y ar para una muestra de
choques de tipo C

vs  n(Hy) By*  x.* Zn % 2r° ar® A Thma®
(kms™!) (em™®) (uG) (em)  (em)  (em) (KYSem™!)  (pc) (K)
20 104 140 7x107% 1.4x10'6 3.2x10' 5.0x10'° 2.9x107'6  0.024 900
40 104 140 7x1078 2.8x10'6 6.2x10' 1.1x10'6 1.5x107'6  0.048 2200
10 105 450 2x107% 7.7x10' 1.7x10" 2.0x10* 5.8x107'°  0.0012 300
20 10° 450 2x107% 1.4x10" 3.2x10'" 5.0x10" 2.8x107'>  0.0024 800
30 10° 450 2x107% 2.1x10'® 4.7x10' 8.0x10 2.0x10~'  0.0036 2000
40 10° 450 2x107% 2.8x10' 6.2x10 1.1x10® 1.6x107'°  0.0048 4000
20 106 1400 7x1072 1.4x10™ 3.2x10' 5.0%x10'3 2.8x107'* 2.4x10~* 800
40 106 1400 7x1072 2.8x10™ 6.2x10' 1.1x10™ 1.6x107'* 4.8x10~* 4000

¢ Estimadas a partir de las Ecs. 6.22 y 6.23.

b Calculado considerando que n=06.

¢ Calculado con la Ec. 6.21 asumiendo que no,i/NE ~1076.

4 Tomadas de las F1as. 8b and 9b de Draine et al. (1983) para densidades inciales del gas de ng=10*cm 3,

y np=10° y 10% cm~3 respectivamente.

practicamente inalterada con la variacion de la densidad del gas para una misma velocidad
del choque, consistente con los resultados de Caselli et al. (1997). Por el contrario, a
medida que la velocidad del choque es mayor, las abundancias de silicio aumentan de
forma drastica (F1G. 6.3), tal y como cabe esperar de la fuerte dependencia de la tasa de
pulverizado con el valor médximo de vy (ver EC. 6.6 y Pineau des Foréts et al. 1997).

A partir de la F1G. 6.3, también vemos que las escalas de tiempo del choque se reducen
progresivamente en un factor 10 a medida que aumentamos la densidad del gas desde
10*em™3 a 10° y 10 cm™3. Esto se explica por medio del hecho de que la edad del choque
es inversamente proporcional a la densidad .

Puesto que el pulverizado de granos no presenta variaciones significativas con el au-
mento de la densidad inicial del gas sino con el de la velocidad del choque, en la FIG.
6.4 mostramos en detalle las abundancias de silicio generadas por el pulverizado de los

Las escalas de tiempo asociadas al enfriamiento del gas en la regién de disipacién del choque varian
como n; *, donde n; es proporcional a la densidad del medio (Chieze et al. 1998; Lesaffre et al. 2004).
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FIGURA 6.2: Variables fisicas del choque de tipo C, obtenidas a partir de las ECS. 6.1,
6.3 y 6.4 para una velocidad del choque vs=40km s~ y condiciones iniciales del gas de la
nube ambiente de vo=4.7Tkm s~ ', To=10K y no=10* cm™3.

mantos y de los ntcleos en funcion de la edad del choque, para una tnica densidad de
10° cm 2 y velocidades del choque de 10, 20, 30 y 40kms~!. El pulverizado de los mantos
por colisiones con Hy y con He (en trazo grueso en la F1G. 6.4) se corresponde exacta-
mente con el previamente calculado por Caselli et al. (1997). De la F1G. 6.4 se desprende
que, aunque la abundancia de las especies pesadas C, O, Si, Fe y CO es varios 6rdenes
de magnitud menor que la de Hy y He (ver SEC. 6.3.2), el pulverizado producido por
dichas especies es mucho maés eficiente que el generado por colisiones con Hy y He, para
velocidades del choque bajas.

Esta mayor eficiencia de los atomos y moléculas pesados se puede comprobar facilmente
a partir de los tiempos de inyeccion (t;,;) y de saturacion (tsq:) de la TABLA 6.3. Definimos
los tiempos de inyeccion como aquéllos para los que la abundancia de silicio en fase gas,
relativa a Hs, es superior a 1072°, valor que coincide con el limite inferior representado en
la F1G. 6.4. Los tiempos de saturacion se definen como aquéllos para los que la diferencia
de abundancias de silicio (en la escala logaritmica) entre dos instantes consecutivos del
choque t,,; v tni+1 (ver SEC. 6.3.1), es <0.1. En la TABLA 6.3, también se muestran los
tiempos de inyeccién y de saturacion debidos a la pulverizacion de todas las particulas
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FIGURA 6.3: FEvolucion temporal de la abundancia de silicio eyectado de los granos de
polvo por el pulverizado con Hs, He, C, O, Si, Fe y CO, para densidades iniciales del gas
de 10%, 10°P y 10° cm™2 y velocidades del choque de 20 y 40kms!.

incidentes consideradas en el modelo. Debemos mencionar que, aunque la magnitud de
estos tiempos es un factor ~100 menores que las escalas dindmicas del flujo molecular
L1448-mm (~1000 afios; CAP. 2), dichos tiempos son del mismo orden de magnitud que
los asociados a los choques jovenes de este flujo bipolar (<90 anos; Girart & Acord 2001).
La TABLA 6.3 muestra efectivamente que los tiempos de inyeccién y de saturacién de Ho
y He son considerablemente mayores que los de los &tomos pesados o CO para velocidades
del choque bajas, lo que implica que las especies ligeras Hy 0 He no son las responsables
de la destruccién de los granos por pulverizado en este régimen de velocidades.

Es importante mencionar que, dentro de las particulas incidentes pesadas, la molécula
de CO claramente domina el pulverizado de los mantos en choques de baja velocidad. El
atomo de Fe, que presenta los tiempos de inyecciéon mas bajos de todas estas particulas,
parece iniciar el pulverizado de los mantos (ver TABLA 6.3). Sin embargo, la abundancia
de este atomo en el gas tranquilo de las nubes oscuras es tan pequena que el pulverizado
por colisiones con Fe es realmente poco eficaz, obteniéndose abundancias méximas de
silicio eyectadas por este dtomo de sélo de <6x107'* (ver F1G. 6.4). Por el contrario, las
colisiones con CO, cuyos tiempos de inyeccién y de saturacién son similares a los de Si
pero cuya abundancia es 4 6érdenes de magnitud mayor que la de Si, son las causantes de la
eyeccion de la mayor parte del material de los mantos helados. En efecto, si analizamos los
tiempos de saturacién debido al CO en la TABLA 6.3, vemos que éstos son muy parecidos
a los debidos a todas las particulas proyectil consideradas en el modelo, en el régimen de
bajas velocidades del choque.
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FIGURA 6.4: Abundancias de silicio atomico eyectado de los granos por el pulverizado

con Hy, He, C, O, Si, Fe y CO, para velocidades del choque de 10, 20, 30 y 40km s~

y densidad inicial del gas de 10° cm™3.

Para cada velocidad, mostramos la produccion
individual de silicio eyectado de los mantos (paneles superiores), de los nicleos (paneles

intermedios), y de la suma de ambos (paneles inferiores).

Las abundancias de silicio eyectadas de los mantos por el impacto con CO para ve-
locidades de v, <10kms™! son muy pequeiias (~1071%; F1G. 6.4). Sin embargo, para
velocidades del choque ligeramente mayores (v,=20kms™!), esta molécula es capaz de
inyectar cantidades no despreciables de silicio a la fase gas (~107%). Esto implica que
la velocidad umbral de pulverizado determinada previamente en los estudios de pulver-
izado de Flower et al. (1996), Caselli et al. (1997) y May et al. (2000), se ve reducida
significativamente (en aproximadamente 10kms™!) por la incorporacién de las especies
atémicas y moleculares mas pesadas en choques de baja velocidad. Ain mas interesante
para nuestro caso son las pequenas abundancias de silicio obtenidas por el pulverizado de
los mantos por CO en los primeros estadios de la evolucién del choque (t~10 anos) para
los casos con v;=20kms™! y v,=30kms~! (Fic. 6.4). Como discutiremos en la SEC. 6.6,
estos resultados podrian explicar las abundancias de SiO derivadas de la emisién estrecha
de esta molécula observada en los choques jovenes del flujo molecular LL1448-mm. Final-
mente, todo el silicio contenido en los mantos helados de los granos es inyectado a la fase
gas por colisiones con CO para velocidades del choque de vs~30kms™! (ver F1G. 6.4).

En el caso de choques con velocidades v,>40kms™!, los tiempos de saturacién del
atomo de He son similares a los obtenidos para todas las particulas proyectil, indicando
que este atomo es el responsable de la eyeccion de practicamente todo el material de los
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TABLA 6.3: Tiempos de inyeccion y de saturacion para los hielos y nicleos de los granos

Hielos Ncleos
vs (kms™1) vs (kms™1)
10 20 30 40 10 20 30 40
Inj. Sat. Inj. Sat. Inj. Sat. Inj. Sat.|Inj. Sat. Inj. Sat. Inj. Sat. Inj. Sat.
Hy ... ... 243 258 91 114 64 7.8
He ... ... 126 164 6.7 89 51 6.8
C ... ... 79 109 51 7.2 39 58| ... ... .. .o
O ... ... 69 104 46 70 35 57 |... ... ... ... ... ... 11.6 13.0
Si 273 327 62 96 41 67 31 54 ... ... ... ... 145 165 82 8.7
Fe 173 254 50 91 35 63 28 51 |... ... ... ... 86 93 62 6.6
CO 235 327 58 96 38 67 31 54| ... ... ... ... 140 165 82 87
all 17.3 32.7 5.0 9.6 3.5 6.7 2.8 63 |... ... ... ... 86 16.5 6.2 8.7

Nota.— Los tiempos de inyeccién y de saturacion vienen dados en unidades de anos.

mantos helados en este régimen de velocidades del choque.

En el pulverizado de los nicleos, sélo las colisiones con O, Si, Fe y CO son lo suficien-
temente eficaces como para destruir dichos nicleos (ver F1G. 6.4). La eyeccién de silicio
de los ntcleos ocurre para velocidades del choque de v, >30kms™!, y todo el material
es finalmente liberado para v;=40kms™' con una abundancia de silicio de ~3x10~7 (ver
F1G. 6.4). Andlogamente al caso de los mantos, y a pesar de que el d&tomo de Si posee los
mismos tiempos de inyeccién y de saturacién que el CO (en la SEC. 6.3.3 hemos asumido
que estas dos especies poseen propiedades de pulverizado muy similares), esta molécula

es el principal agente de pulverizado de los nicleos puesto que su abundancia supera
claramente la de Si en nubes moleculares oscuras.

6.6 Comparacion con las observaciones: Abundan-
cias de SiO

Un vez conocidas las abundancias de silicio eyectadas de los mantos y de los nicleos
por el pulverizado de granos, podemos comparar nuestros resultados de la SEC. 6.5 con
las abundancias de SiO medidas en el flujo bipolar joven L.1448-mm. Para ello, hemos
escogido la posicién (0”,—20"), cuya emisién en SiO presenta todos los regimenes de
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velocidad observados en este flujo molecular: el gas de la nube ambiente (centrado en
4.7kms™!), la componente del precursor (a 5.2kms™1), el gas de velocidad moderada
con v <20—30km s~ (ver CAP. 4 y Jiménez-Serra et al. 2005) y la componente de alta
velocidad con v >30kms~! (Martin-Pintado et al. 1992). La F1G. 6.5 muestra el espectro
de la transicién SiO J=2—1 detectada en esta posicion del flujo. Aunque la emisién mas

! esta transicién presenta un ala de emisién

de velocidad moderada cuya velocidad terminal es de ~20—30kms~!,

intensa aparece para velocidades v <10km s~

L1448—mm (0,—20)

O 15 I I I I ‘ I I I I ‘ I I I I ‘ I
Sio (2-1)

\\\\‘\\\\l

O
L

CHgOH (3,22, A")

—10 0 10 . 20 30
Visr (km s )

FIGURA 6.5: Espectros de las transiciones SiO (2—1) y CHsOH (35— 2y A™) observadas
en L1448-mm (0",—20") (ver también F1GS. 4.1y 5.1).

En la TABLA 6.4, recogemos las velocidades centrales y las areas obtenidas de la
emision de SiO en la nube ambiente, en la componente del precursor, y en el gas de ve-
locidad moderada en 11448-mm (0”,—20") con Vsr <20kms~!. Para éste tiltimo, hemos
considerado intervalos de velocidad de 1kms~!. Las abundancias de SiO se han calculado
asumiendo emisién épticamente delgada (ver SEC. 3.5) y se han empleado las temperat-
uras de excitacion, Tp,, derivadas por Requena-Torres et al. (2007) a partir del estudio
multi-transicién de CH3OH en esta posicién del flujo molecular (ver TABLA 6.4). Con el
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fin de comparar estas abundancias con las predichas por nuestro modelo, en la TABLA
6.4 hemos incluido los tiempos del fluido neutro ¢, (Ec. 6.2) asociados a las velocidades
centrales de cada intervalo. En el caso del gas de alta velocidad, hemos empleado las
abundancias de SiO (~107% y 2x107% a 40 y 50kms™! respectivamente) obtenidas por
Martin-Pintado et al. (1992). Finalmente, en la F1G. 6.6, hemos representado las abun-
dancias de SiO de la TABLA 6.4 en funcién del tiempo del fluido neutro t,, para cada uno
de los regimenes de velocidad encontrados en L1448-mm (nétese que hemos introducido
s6lo algunas de la abundancias de SiO calculadas en el rango de velocidades moderadas
del choque).

TABLA 6.4: Areas y abundancias de Si0, CH3OH y Hy O medidas en el gas ambiente, el
precursor y el gas de velocidad moderada de L1448-mm

SiO CH;0H H,O
Visr tn Tew Area x(Si0) Area x(CH30H) Area x(0-H20)
(kms™!) (afios) (K) (Kkms™1) (Kkms™1) (Kkms™1)

1.0x1079
5.7x107°

4.7 24 9 <0004 <1.0x107'2  0.10(4)
5.2 53 10 0.071(8) 1.5x10~'  0.64(6) . .
6.5 105 15 0.11(4) 1.5x107° 0.19(3)  1.1x1077 0.048  7.7x10°¢
7.5 135 15 0.10(4)  3.0x107°  0.13(3)  1.6x1077 e .
8.5 16.3 15  0.07(4) 3.2x107° 0.10(3)  1.9x10°7 0.045  7.2x10°¢
9.5 19.0 15  0.05(4)  3.4x107°  0.07(3) 2.0x1077

10.5 21.8 15  <0.04 <29x107° 0.07(3) 2.0x1077 . .
11.5 246 15  0.05(4)  43x107°  0.07(3) 2.8x1077 0.040  6.4x107°
12.5 275 15  0.04(4)  50x107°  0.06(3) 2.9x1077 . .
13.5 306 15 0.05(4) 6.9x107° e e 0.035  5.6x107°
14.5 340 15 <0.04  <7.3x107°

15.5 37.6 15 0.04(4) 1.3x1078 . . . .
165 417 15  <0.04  <88x107° . . 0.025  4.0x107°
17.5 46.3 15 0.05(4) 1.5x1078

18.5 51.6 15 <0.04  <1.1x10°8

Considerando que, o bien el SiO es directamente eyectado de los granos (Martin-
Pintado et al. 1992), o bien el silicio se convierte rdpidamente en SiO (ver Pineau des
Forets et al. 1997), la F1G. 6.6 muestra las abundancias tedricas de SiO predichas por el
modelo del pulverizado de granos, cuando el haz del telescopio contiene dos choques, uno
con velocidad v,=30kms™! y otro con v,=60kms~!. Los pardmetros de estos choques
se recogen en la TABLA 6.5. Como se aprecia en la F1G. 6.6, las abundancias de SiO
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F1GURA 6.6: Comparacion de las abundancias de SiO observadas en el gas ambiente
(cuadrado), en la componente del precursor (circulo), en el gas de velocidad moderada
(triangulos) y en el gas de alta velocidad (estrellas) de L1448-mm, con las eyectadas de
los granos de polvo por pulverizado en dos choques de tipo C con v,=30y 60km st (ver
los pardametros derivados para estos choques en la TABLA 6.5). La flecha vertical indica
que este dato es un limite superior de la abundancia de SiO.

1 ajustan perfectamente

generadas a lo largo de la propagacién del choque con v;=30 km s~
con las observadas en la posicién L1448-mm (0”,—20") reproduciendo, incluso, el aumento
progresivo de dichas abundancias a medida que nos desplazamos en velocidad desde el gas
de la nube ambiente a la componente de velocidad moderada (CAP. 4 y Jiménez-Serra et
al. 2005). En efecto, la erosién de los mantos por colisiones con CO es capaz de simular no
s6lo las abundancias de SiO en la nube ambiente (<107!2, representada por un cuadrado
en la F1G. 6.6), sino también en la componente del precursor (~2x107!, circulo) y en el
gas de velocidad moderada (desde ~107® a ~1078 en tridngulos), confirmando la teoria
propuesta en los CAPS. 3 y 4. Estos resultados demuestran que la emisién estrecha de
SiO detectada en los choques jévenes de L1448-mm, se debe a la erosién reciente de los
mantos producida por la interaccién del precursor magnético en choques de tipo C de

velocidad baja.

Sin embargo, para ajustar las abundancias de SiO medidas en el gas de alta veloci-
dad del choque, hemos necesitado considerar un choque con una velocidad mayor de
vs=60kms~!. La velocidad de deriva, vy, generada en este choque es capaz de destruir
totalmente los ntcleos de olivina y de aumentar la abundancia de SiO pulverizado hasta
valores del orden de algunos 107% (F1G. 6.6; Martin-Pintado et al. 1992).

Otra posible alternativa que podria explicar el aumento progresivo de las abundancias
de SiO en el flujo bipolar LL1448-mm, consistiria en la existencia de dos choques de tipo
C que se encontraran en dos fases diferentes de su evolucion. De esta manera, mientras
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TABLA 6.5: Pardmetros de los choques C obtenidos del ajuste de las abundancias de SiQO.

Vg n(Hs) A Thmar Zn 2 27 ar Zn/ %
(kms™) (em™®) (pc) (K)  (cm) (cm) (cm)  (KYSem™!)

30 10°  0.0036 2000 2.1x10% 5.0x10" 8.0x10™ 2.0x1071% 4.2

60 10°  0.0072 6000 4.1x10% 9.2x10™ 1.1x10% 1.8x1071% 4.5

que las abundancias de SiO observadas en el rango de velocidades de la componente del
precursor y del gas de velocidad moderada, se habrian generado en los primeros estadios
del choque, las abundancias de ~107% medidas para esta molécula en el gas de alta
velocidad de L1448-mm, podrian explicarse por la interaccién del choque en las fases
mas tardias de su evolucién. En el CAP. 7 exploraremos con maés detalle esta segunda
posibilidad.

6.7 Abundancias de CH;0H y H,0O pulverizadas de

los mantos

Como expusimos en la SEC. 6.1, ademas del SiO, las moléculas de CH30H y H,O
constituyen otros productos del pulverizado de los granos de polvo. En esta seccién,
discutiremos si las abundancias de estas dos especies moleculares predichas por el modelo,
son consistentes con las observadas en el flujo molecular L.1448-mm.

Para realizar la comparacién entre estas abundancias, hemos considerado la emisién
detectada de CH3OH en la posicién L1448-mm (0”,—20") y representada en la F1G. 6.5
(panel inferior). En la TABLA 6.4, se recogen las velocidades centrales, areas, tiempos
del fluido neutro y abundancias de CH30OH derivadas del espectro de la Fi1G. 6.5. Las
abundancias de esta especie se han calculado siguiendo el mismo procedimiento que el
empleado para las abundancias de SiO (SEC. 6.6), y las hemos representado en funcién
de t, en el panel superior de la FiG. 6.7. La abundancia de CH30H derivada en la
componente del precursor de L1448-mm (0”,—20") se indica por medio de un circulo
en la F1G. 6.7, mientras que las asociadas al gas de velocidad moderada, por medio de
tridngulos en rojo. Las abundancias de esta molécula generadas por el pulverizado de los
mantos helados dentro de un choque con v;=30kms™! (ver pardmetros en la TABLA 6.5)
también se muestran en la F1G. 6.7. Por comparacion, también mostramos en esta figura
las abundancias tedricas y observadas de SiO de la F1G. 6.6, en negro.
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Como se aprecia en la F1c. 6.7, la curva evolutiva de las abundancias sintéticas de
CH30H se ajusta relativamente bien a las observadas, especialmente aquéllas asociadas
al gas de velocidad moderada que difieren en menos de un factor 5 con respecto a las
abundancias medidas. Junto con los resultados obtenidos para SiO, esto es consistente
con el hecho de que el aumento progresivo de las abundancias de SiO y CH3OH observado
en L1448 mm (0”,—20") para velocidades v <20-30kms™!, es debido al pulverizado de
los mantos helados de los granos producido por la interaccion de un tnico choque de
velocidad v,=30kms~".

Por otro lado, sabemos que HyO es el compuesto mayoritario de los hielos de los
granos de polvo (Tielens & Allamandola 1987). Se espera, por tanto, que esta molécula
también experimente un aumento de su abundancias en varios 6rdenes de magnitud (hasta
~107%) en regiones de flujos bipolares (Draine et al. 1983; Kaufman & Neufeld 1996).
Andlogamente a las moléculas de SiO y CH3OH, en la F1G. 6.7 presentamos la com-
paraciéon de las abundancias de HyO pulverizada de los mantos, con las observadas en el
flujo molecular LL1448-mm. Para estimar las abundancias de H,O en este flujo bipolar,
hemos empleado las observaciones de SWAS de la transicion J=1;9 —1g; de 0-H5O pre-
sentadas por Benedettini et al. (2002) en su F1G. 1. Debido a la peor resolucién espectral
de estas observaciones en comparacién con las de SiO y CH30H de la F1G. 6.5, las abun-

dancias de HyO sélo se han podido determinar en intervalos de 2.5kms™!.

Asumiendo
emision opticamente delgada, las abundancias de o-H;O se pueden calcular a partir de

(Neufeld et al. 2000):

n(o — HyO) s &2 /
— == =20x 10— [ T dv 6.24
n(Hy) ns M q_11 4 ( )

donde d es la distancia de L1448-mm en kpc (d=0.30kpc), ns es la densidad de Hy

en unidades de 10° cm™

[asumimos que n(Hy)=10%cm™3; ver CAP. 5|, M es la masa
del flujo en unidades de M y q_11 es el coeficiente colisional de excitacién en unidades
de 107" em?®s™! de la transicién J=1,0—1¢; del 0-H,O. Para las temperaturas de ex-
citacién del gas de velocidad moderada de T,,=15K (TABLA 6.4), este coeficiente vale
q-11=1.17x10"" cm?®s~! (Phillips et al. 1996). Las areas y las abundancias derivadas de
la emisién del o-H5O del espectro de SWAS se muestran en la TABLA 6.4.

En la Fi1G. 6.7, hemos incluido también las abundancias pulverizadas de H,O para
el choque con v,=30kms~! de la TABLA 6.5 (ver SEC. 6.6). En esta figura, se puede
ver que las abundancias observadas de o-H,O son méas de un factor 10 menores que las
predichas por el modelo. Esto podria deberse a dos posibles razones. La primera de ellas
consiste en que la emisién de la linea de 0-H5O no sea realmente épticamente delgada,
como muestra la autoabsorcién a velocidades de la nube ambiente en las observaciones
de SWAS realizadas para otros flujos moleculares como NGC 1333-IRAS4, L1157-mm o
IC1396N (Neufeld et al. 2000; Benedettini et al. 2002). Esto conllevaria un valor de la
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FiGurA 6.7: Panel superior: Comparacion de las abundancias de SiO, CH3OH y Hy O
observadas en el gas ambiente (cuadrado), en la componente del precursor (circulos) y en
el gas de velocidad moderada (tridngulos) de L1448-mm, con las predichas por el modelo
de pulverizado de granos para un choque de tipo C convs=30km s . Las flechas verticales
indican limites superiores de la abundancia de SiO. Panel inferior: Abundancias de HyO
predichas por el modelo para choques con velocidades de 10, 20, 30 y 40km s~ y densidad
inicial del gas ng=10° cm=3.

abundancia de o-H5O considerablemente mayor que las presentadas en la TABLA 6.4.

La segunda razén atenderia al hecho de que los haces del 30 m y de SWAS difieren de
forma significativa. Mientras que el haz del 30 m para la transicion J=2—1 de SiO es de
~30", el haz de SWAS es del orden de ~240”, por lo que, teniendo en cuenta un posible
efecto de dilucién, las abundancias observadas de o-H,O podrian aumentar hasta ser de
varios ~10™*, consistentes con lo predicho por el modelo (F1G. 6.7).

En la F1G. 6.7 (panel inferior), mostramos las predicciones del modelo para las abun-
dancias de HyO pulverizada de los mantos de los granos para una serie de choques de
tipo C con diferentes velocidades v,=10, 20, 30 y 40kms~!.
figura, las colisiones con CO inyectan H5O a la fase gas hasta alcanzar abundancias tan
elevadas como ~107> en choques de baja velocidad (vs ~20kms™!). Para choques con

Como se aprecia en esta

v,=30kms~!, la abundancia de H,O puede aumentar hasta practicamente ~10~* (ver
F1G. 6.7). Esto es consistente con los resultados obtenidos previamente en otros modelos
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de choques de tipo C (ver p.ej. Caselli et al. 1997; Kaufman & Neufeld 1996).

6.8 Resumen y conclusiones

En el CaP. 3 hemos mostrado que la deteccion de emisién estrecha de SiO es debida al
pulverizado de los granos de polvo del MI a través de la interaccion reciente del precursor
magnético de los choques de tipo C en regiones con flujos bipolares jovenes. Puesto que
ningtin modelo de pulverizado de granos es capaz de reproducir las pequenas abundancias
asociadas a esta emisién (~107), en este capitulo presentamos la primera modelizacién
de la evolucion temporal de las primeras fases del pulverizado de los mantos helados y de
los nicleos de los granos a lo largo del choque. Para ello, hemos desarrollado un modelo
paramétrico que reproduce con relativa precisién la evolucién temporal de las variables
fisicas del choque como velocidad, temperatura y densidad, de manera independiente para
los fluidos iénico y neutro del gas interestelar (SECS. 6.2 y 6.4). La sencillez de este modelo
ha permitido el estudio detallado del pulverizado de granos, poniendo especial incapié en
los primeros instantes del choque en la fase del precursor magnético (ver SEC. 6.4).

A partir de los resultados del CAP. 4, hemos considerado que, ademas de los nicleos
de los granos de polvo, el silicio atémico, o SiO, es también un compuesto minoritario
de los mantos helados. El pulverizado de los granos se ha analizado considerando no
solo los agentes colisionantes ligeros y abundantes en nubes oscuras como Hy o He, sino
también especies atémicas y moleculares pesadas como C, O, Si, Fe y CO. En la SEC.
6.5, hemos estimado las abundancias de silicio atémico eyectadas por el pulverizado de
los mantos y de los niicleos de los granos en funcién de la edad del choque para cada una
de las particulas incidentes incluidas en el modelo. A pesar de que las abundancias de
las especies pesadas son varios érdenes de magnitud menores que las de Hy y He, hemos
demostrado que dichas especies son las responsables de la eyecciéon de practicamente todo
el material de los granos. En concreto, nuestros resultados de la SEC. 6.5 muestran que
la molécula de CO, incluida por primera vez en un modelo del pulverizado de granos,
resulta ser la particula colisionante mas eficaz en este proceso. Gracias a la presencia
de este proyectil, la velocidad del choque umbral necesaria para inyectar abundancias
apreciables de silicio atémico a la fase gas, se reduce de forma significativa con respecto a
otros modelos de pulverizado. Como consecuencia directa de esto, las abundancias de SiO
asociadas a la emision estrecha observada en el flujo bipolar joven 1.1448-mm, se pueden
explicar a través del pulverizado de los mantos helados de los granos por el impacto con
CO en choques de baja velocidad (SEC. 6.5).

El modelo es incluso capaz de reproducir el aumento progresivo de las abundancias
de SiO y CH30H observado en este flujo molecular (ver CAp. 4). El pulverizado de
los mantos helados por moléculas de CO en un choque con v,=30kms~! genera unas
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abundancias de SiO y CH30H consistentes con las observadas en el gas ambiente, en
la componente del precursor y en la componente de velocidad moderada del gas (SECS.
6.6 y 6.7). Sin embargo, las grandes abundancias de SiO detectadas en el gas de alta
velocidad de L1448-mm, sélo pueden ser explicadas por la destruccién de los nicleos en
un choque con v,=60kms~!. Aunque estos resultados parecen indicar la presencia de dos
choques con velocidades diferentes en esta regién del flujo bipolar, no podemos descartar
la posibilidad de que el aumento progresivo de las abundancias de SiO y CH30H pueda ser
también producido por la existencia de dos choques de tipo C en dos estadios evolutivos
distintos (ver més adelante en el CAP. 7).

Para el caso de HyO, el modelo es capaz de predecir las tendencias observadas en las
abundancias de esta molécula en funcion de la velocidad radial. Sin embargo, el hecho de
que dichas abundancias discrepen en més de un factor 10 con respecto a las obtenidas por
Neufeld et al. (2000) y Benedettini et al. (2002) a partir de las observaciones de la linea
fundamental del o-H,O con SWAS, puede ser debido o bien a que dichas abundancias
hubieran sido subestimadas al asumir emision opticamente delgada en estos trabajos, o
bien a un efecto de dilucién (ver SEC. 6.7).

El modelo de pulverizado de granos por choques de tipo C que presentamos en este
capitulo, constituye una herramienta eficaz para explicar las abundancias de moléculas
tales como SiO, CH3OH o HyO en flujos bipolares jévenes donde la evolucién temporal y
la presencia de fendmenos transitorios, pueden jugar un papel fundamental en la quimica
de estas regiones. Las predicciones de las abundancias de HyO realizadas por este modelo
(SEC. 6.7) serdn de una gran utilidad a la hora de interpretar los resultados obtenidos en
regiones de formacién estelar con el instrumento HIFT a bordo del futuro satélite Herschel.



CAPITULO 7

Evolucién temporal de la emision
molecular en los choques de tipo C

Con el estudio de la evolucién temporal del pulverizado de los mantos helados y de los
nucleos de los granos de polvo interestelar en el CAP. 6, hemos obtenido la variacion de
las abundancias en fase gas de SiO a lo largo de toda la regién de disipacién del choque.
Conocidas las abundancias de esta especie molecular, asi como la estructura fisica del
choque, podemos deducir los perfiles de linea de SiO que se espera observar en las difer-
entes fases evolutivas del choque. Puesto que conocemos la cinematica y la temperatura
de los fluidos iénico y neutro del gas, se pueden derivar también la evolucion de los perfiles
de emisién de moléculas tales como HCO', HCN o HNC (y de sus especies isotdpicas) a lo
largo de las distintas edades del choque. Los resultados que se presentan en este capitulo
muestran claramente que la emisién molecular de SiO, H'3CO* y HN'3C observada en el
flujo bipolar joven L1448-mm (CAP. 3), se debe realmente a la combinacién de los perfiles
de linea moleculares generados en estadios diferentes de la evolucion del choque, donde
la emisién estrecha de SiO constituye la huella dactilar de la interaccién temprana del
precursor magnético con el gas sin perturbar de la nube ambiente.

7.1 Introduccion

Las escalas de tiempo caracteristicas de los flujos bipolares jovenes (%4, ~1000 anos;
CAP. 2), son realmente cortas si las comparamos con las que se necesitan para alcanzar el
estado estacionario en choques de tipo C (~10% afios para densidades tipicas de ~10% cm™3
en nubes moleculares oscuras; Chieze et al. 1998; Lesaffre et al. 2004; CAP. 1). Esto
indicaria que seria posible detectar variaciones en la emisién molecular de estos objetos
debido a la propagacion de las ondas de choque a través del gas tranquilo de dichas

nubes. En el CAP. 2, hemos mostrado que el flujo bipolar L.1448-mm, cuyo chorro de alta
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velocidad muestra claramente variabilidad en su emision molecular (Girart & Acord 2001),
es el candidato ideal para el estudio de la evolucién temporal de la emision de moléculas
tales como SiO, H3CO™ o HNBC, que se espera como consecuencia de la propagacién de
estos choques en nubes oscuras.

Uno de los métodos més cominmente empleados en la determinacién tanto de las
propiedades fisicas del gas, como de los procesos que modifican dichas condiciones, consiste
en la comparacion de los perfiles de linea moleculares observados con los predichos por los
modelos tedricos. En el caso de los flujos moleculares, los perfiles de linea de transiciones
rotacionales de SiO y CO, o de transiciones vibracionalmente excitadas de Hs, se suelen
comparar con los perfiles obtenidos a partir de modelos MHD que incluyen la excitacién del
gas y la transferencia de radiacién a lo largo de toda la region de disipacion del choque
(ver p.ej. Smith & Brand 1990; Schilke et al. 1997; Cabrit et al. 2004; Schultz et al.
2005). Estos modelos, capaces de predecir la variacién de los perfiles de linea en funcién
de la densidad del gas ambiente, de la velocidad del choque (Schilke et al. 1997), de la
intensidad del campo magnético, de la presencia o no de un frente de choque de tipo J
(ver CAP. 1) dentro del choque de tipo C (Cabrit et al. 2004), de la geometria del choque
de proa (o bow shock), y de la orientacién del choque con respecto a la linea de visién
(Schultz et al. 2005), no tienen en cuenta, sin embargo, la posible (y esperable) evolucién
de dichos perfiles con la edad del choque. En efecto, el denominador comun de todos
estos modelos consiste en asumir que la emisién molecular observada se trata realmente
de un promedio de la radiacién generada en toda la regién de disipacion del choque, o en
su defecto, en el gas en equilibrio dentro de las regiones post-choque. En particular, en
el modelo de Schilke et al. (1997), los perfiles de linea sintéticos de SiO reproducen de
forma cualitativa la emision de esta molécula en el régimen de alta velocidad observada en
el flujo bipolar L1448-mm. Sin embargo, dicho modelo es incapaz de predecir la emisién
estrecha de SiO detectada recientemente en los choques jévenes de este flujo molecular
(Jiménez-Serra et al. 2004).

En el CApP. 3, hemos propuesto que esta emision es consecuencia directa de la in-
teraccion de los primeros estadios de los choques de tipo C, con el gas sin perturbar de
la nube molecular. No sélo la emisién estrecha de SiO, sino que el incremento de las
abundancias de iones moleculares (CAP. 3; Jiménez-Serra et al. 2004) y de otras especies
trazadoras del gas procesado por choques (CAP. 4; Jiménez-Serra et al. 2005), y el au-
mento de la densidad electrénica en la componente del precursor a ~5.2-5.6kms~! (CAP.
5; Jiménez-Serra et al. 2006), también son consistentes con la presencia del precursor
magnético en el flujo bipolar joven L.1448-mm.

Desde un punto de vista tedrico, las escalas de tiempo asociadas a la eyeccién de
material de los granos de polvo son muy cortas en comparacion con las del gas post-choque
(ver CAP. 6). Esto implica que el precursor magnético es el responsable del incremento
substancial de las abundancias de moléculas tales como SiO, CH30H o HyO en regiones
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de flujos bipolares. En el CAP. 6, hemos demostrado que el pulverizado progresivo de los
mantos helados y de los nicleos de los granos por parte del precursor, puede reproducir
el aumento progresivo de las abundancias de estas especies moleculares a medida que nos
desplazamos desde el rango de velocidades tipico de la nube ambiente hasta la componente
del precursor y los regimenes de velocidad moderada y alta observados en L.L1448-mm. Por
tanto, se esperaria que dicho aumento conllevara también variaciones en los perfiles de
emisién moleculares de SiO, CH30H y H,O asociados a la evolucion temporal de los
choques.

El propédsito de este capitulo consiste en presentar los resultados obtenidos por el
primer modelo de choques de tipo C dependiente del tiempo que incluye no soélo el pul-
verizado de los granos de polvo (CAP. 6), sino también la excitacién y la transferencia
de la radiacion generada por las moléculas inyectadas a la fase gas en el choque. Este
modelo nos permitird predecir la evolucién temporal de los perfiles de emision de todas
las transiciones de SiO, que se esperan observar en las distintas fases evolutivas de estos
choques. La fase del precursor magnético muestra que los fluidos iénico y neutro del gas
poseen propiedades fisicas y cinematicas distintas (CAP. 1). Puesto que hemos detectado
este tipo de diferencias entre la emisién de H*CO™ y HN'3C en el flujo bipolar L1448-mm
(ver CAPS. 3y 5), en este capitulo también reproduciremos los perfiles de linea de estas
moléculas con el fin de determinar si dichas diferencias son producidas de forma natural
por la interaccién de los primeros estadios de la evolucion de los choques de tipo C con el
gas sin perturbar de la nube ambiente.

En las secciones siguientes exponemos el procedimiento que hemos empleado para
la determinacién de los perfiles de linea de SiO, H'3CO* y HN'3C en cada una de las
diferentes fases evolutivas del choque de tipo C. Para calcular la emisién de SiO, hemos
utilizado las abundancias pulverizadas de esta molécula obtenidas en el CAP. 6. Para el
caso de las especies iénica y neutra H'3CO" y HN'3C, hemos asumido que el flujo emitido
por estas especies en cada capa plano-paralela del gas dentro de la regién de disipacién
del choque, es constante (ver SEC. 7.4).

7.2 El modelo de choque de tipo C

La evolucién de las propiedades fisicas de los fuidos neutro e iénico en el choque de
tipo C viene definida por medio de las ecuaciones paramétricas establecidas en la SEC. 6.2
(Ecs. 6.1, 6.2, 6.3, 6.4 y 6.5). Hemos considerado que el choque posee geometria plano-
paralela (ver esquema en la FiG. 7.1). Las velocidades de los fluidos iénico y neutro
evolucionan en el sistema de referencia del gas pre-choque. En la F1G. 7.1, el choque se
propaga de derecha a izquierda a través del gas de la nube ambiente con una velocidad
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de choque v,. Hemos asumido que el choque posee un perfil estacionario. En la SEC. 7.8
discutiremos la validez de esta aproximacién.

i i=3 i=2 i=1
Ex,i Tex,S ’E’,x,Z Tex,l
TO,[ T 0,3 T 02 TO 1

WT\ llllllll o PP

FIGURA 7.1: Esquema de la geometria asumida para el choque de tipo C. La region por
la que se propaga el choque (de derecha a izquierda en el dibujo) se ha dividido en i capas
plano-paralelas de gas, que se corresponden con diferentes tiempos de evolucion del choque.
Cada capa de gas posee su propia temperatura de excitacion, Te,;, y profundidad dptica
mdzima, To,;. Se ha asumido que el choque es estacionario (ver modelo de la estructura
fisica del choque en la SEC. 6.2).

7.3 Calculo del pulverizado de los granos de polvo

El pulverizado de los mantos helados y de los nicleos de los granos de polvo se ha
realizado siguiendo el procedimiento descrito en la SEC. 6.3. Dicho pulverizado se produce
fundamentalmente por el impacto de moléculas de CO con los granos de polvo en las
primeras fases de la interaccién del choque de tipo C (ver SEC. 6.5). La eyeccién del
material molecular que contiene atomos de silicio se realiza tanto desde los mantos helados
como desde los nicleos de los granos para las fracciones de silicio asumidas en las SECS.
6.3.2 y 6.3.3. Independientemente del proceso de formacién de la molécula de SiO en fase
gas (ver discusién en la SEC. 6.6), asumimos desde este momento que las abundancias de
Si generadas en el pulverizado se corresponden exactamente con las de SiO. El niimero de
moléculas de SiO inyectadas a la fase gas por unidad de volumen y de tiempo (i.e. la tasa
de pulverizado) se calcula por medio de la Ec. 6.6, donde el rendimiento de pulverizado
< Y(F) >y de los mantos y de los niicleos se ha determinado con las Ecs. 6.16 y 6.19,
respectivamente (SECS. 6.3.1, 6.3.2 y 6.3.3).

Como hemos mencionado en la SEC. 7.1, el objetivo de este capitulo consiste en
comparar los perfiles y las velocidades radiales de las lineas de SiO observadas en el flujo
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molecular L1448-mm con los obtenidos a partir del modelo. Para ello, necesitamos conocer
la variacién de las abundancias de SiO con la velocidad radial que corresponde a cada
una de las fases evolutivas del choque. Los resultados del pulverizado de granos del CAP.
6 nos proporcionan, sin embargo, la evolucién de las abundancias de SiO con la edad del

choque, o tiempo asociado al fluido neutro, ¢, (EC. 6.2), por lo que debemos realizar la
dn(Si0)
dt

transformacién de la tasa de pulverizado por unidad de tiempo, [ ], a la tasa por

unidad de velocidad radial, [M]:

dvun,

ntsio)] _ L 4 [ansio) -

dv, dt

U, dUp,

donde la tasa de pulverizado de SiO por unidad de volumen y de tiempo se calcula
con la Ec. 6.6 (ver CAP. 6), z es la coordenada espacial del choque y v, es la velocidad
del fluido neutro. La distancia z esta relacionada con esta velocidad por medio de la Ec.

6.1 (SEC. 6.2). Por lo tanto, la derivada jTi sera:
d s — 1
a4z _ . (U UO) 2 T ocon v, > U (7.2)
dv, Vs — Un /) [0 —v2 + 2vs(vy, — v0)]2

z, es el parametro que gobierna el desacoplamiento en velocidades del fluido neutro
con respecto al fluido idnico, v, es la velocidad del choque y vy es la velocidad radial
de la nube ambiente (SEC. 6.2). La densidad volumétrica de moléculas de SiO, n(SiO),
inyectadas a la fase gas por el pulverizado de los granos de polvo en la capa plano-paralela
i-ésima del choque con velocidad v, ;, se determina finalmente empleando el algoritmo de
Euler para ecuaciones diferenciales de primer orden:

(7.3)

dv,

donde Awv,,; es la diferencia de velocidades del fluido neutro entre dos instantes con-
secutivos, t,; ¥ tnit1 (AvVpi=Unit1 —Vns), y que adquiere un valor fijo para toda la region
de disipacion del choque. Una vez conocida la densidad volumétrica de SiO en la fase gas,
podemos estimar la abundancia relativa a Hy por medio de x(SiO)=n(SiO)/n(Hz).

7.4 Calculo de las densidades de columna de SiO,
HBCO" y HNBC
El calculo de los perfiles y de las velocidades radiales de las lineas moleculares de

SiO, H¥CO* y HN'3C, implica conocer previamente la temperatura de excitacién del
gas y la profundidad éptica a lo largo del choque (ver SEC. 7.6). Para ello, es necesario
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determinar las densidades de columna de estas especies moleculares en cada una de las
capas plano-paralelas en las que hemos dividido la regién por la que se propaga el choque
de tipo C (ver F1G. 7.1). En el caso de SiO, las densidades de columna de esta molécula
se pueden hallar facilmente a partir de sus abundancias, x(SiO):

N(Si0); = x(Si0); n(Hz); Az; (7.4)

n(Hy); es la densidad volumétrica de moléculas de Hy en la capa de gas i-ésima dada
por la Ec. 6.3 (CAP. 6). Az; es el grosor de dicha capa y vale Az;=z;,1-2;, donde la
coordenada espacial z; se determina directamente de la EC. 6.1 despejando:

Vg — U
2; = 2y, cosh™! (sio) con Un,; < Us (7.5)

Vs — Un,

)

En el caso de H¥CO™ y HN3C, hemos asumido una densidad de columna constante a
lo largo de toda la region de disipacion. Esta suposicion es consistente con los resultados
de modelos MHD que incluyen la quimica del oxigeno y del nitrégeno (ver p.ej. Pineau
des Foréts et al. 1990 y Markwick et al. 2000). En efecto, estos modelos muestran que
las abundancias (y por lo tanto, las densidades de columna) de los isétopos principales de
estas moléculas (i.e. HCO' y HNC) no varfan de forma significativa en dicha regién.

Ahora bien, con el fin de que se conserve el flujo emitido por estas especies en cada
capa plano-paralela de gas, necesitamos introducir un factor de correccién que tenga en
cuenta el ensanchamiento del perfil de emisién de HB¥CO* y HN'3C con la evolucién del
choque. Este factor de correccion esta relacionado con la velocidad promedio del fluido
i6énico o neutro en la capa de gas i-ésima, v,; ¥ Vion,i, ¥ con el aumento en velocidad
experimentado por estas dos componentes en dicha capa, Av,; ¥y Avj,;. Estos factores
de correccion, &,; ¥ &ion,i, Se determinan como:

Avm-
gn,i - Un.i — Vg (76)
AUiomi
gion,i - Vion.i — Vo (77)

Los subindices n e ion se refieren a los fluidos neutro e idénico, respectivamente. Si
introducimos estos factores de correccion en la Ec. 7.4, las densidades de columna de
HB3CO* y HN!3C en la capa plano-paralela i-ésima del choque se calculan como:

N(H1300+)Z = 57;07172' X(H1300+)z n(Hg)Z AZZ (78)
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7.5 Calculo de las anchuras de los perfiles de linea
moleculares

En funcion de las condiciones de excitaciéon y de opacidad, cada capa plano-paralela
del choque de tipo C generara su propia emisién que a su vez se transferird a lo largo
del resto de capas que configuran el choque (ver F1G. 7.1 y SEC. 7.7). Hemos asumido
que la contribucion individual de cada capa i-ésima, de manera local, poseerd un perfil
de emisién que sigue una distribucion gaussiana de velocidades del gas con una anchura a
media altura (FWHM o full width half mazimum) de Avyy ;. El perfil de linea molecular
finalmente medido por el observador serd la suma de todas las contribuciones individuales
de todas las capas del choque, tras haber realizado la transferencia de radiacién (SEC.
7.7).

La anchura del perfil de linea local en cada capa puede producirse por turbulencia, por
calentamiento térmico del gas o por movimientos sisteméticos del mismo como expansion.
En el caso de un choque de tipo C, los unicos procesos que influyen en la anchura total
del perfil son el calentamiento térmico del gas y, en menor medida, la turbulencia. La
anchura observada, Auv, ;, serd por tanto:

A,Uzgot,i - Avfh,i + Avfur,i (710)

donde Awy,; v Avy,; son las anchuras térmica y turbulenta del gas en la capa i-
ésima del choque. Asumimos que la anchura térmica es la debida a un gas que sigue una
distribucién maxwelliana de velocidades a una temperatura cinética, Ty, ;:

1
In2ky Thini\ 2
Avgy; = (M) (7.11)

m

donde k; es la constante de Boltzmann (k,=1.38x107 1% erg K=1) y m es la masa de la
particula que emite la radiacién.

Aunque la temperatura del fluido neutro, T},, difiere en mas de un orden de magnitud
de la del fluido i6nico, T; (ver F1G. 6.2), hemos considerado que la temperatura cinética
del gas, Ty;,, para ambas componentes viene dada por la temperatura del fluido neutro,
T,. Esto es debido a que se espera que los iones sean rapida y eficientemente enfriados
por colisiones con particulas neutras, mucho mas abundantes que las especies iénicas en
el gas denso de las nubes moleculares oscuras (P. Caselli, comunicacién privada).

Podemos establecer una estimacién de la anchura turbulenta del gas en la nube os-
cura de L1448-mm a partir de las anchuras de linea moleculares observadas en las com-
ponentes del gas de la nube ambiente y del precursor magnético en este flujo molec-
ular (Av~0.5kms™!; ver p.ej. TABLAS 3.2, 4.2, 5.2). Teniendo en cuenta que la an-
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chura térmica de un gas que se encuentra a una temperatura cinética de ~10K es
Avy,~0.1kms™!, hemos considerado que la anchura turbulenta es Avg,,~0.45kms™!.

7.6 Calculo de las temperaturas de excitaciéon y pro-
fundidades 6pticas

En la SEC. 7.5 ya hemos mencionado que la linea de emisién medida se corresponde
con la suma de las contribuciones individuales de cada una de las capas plano-paralelas
en las que se ha dividido el choque, tras haber tenido en cuenta la transferencia de dicha
radiacién a lo largo de la regién de disipacién (ver SEC. 7.7). Las lineas locales de emisién
con perfiles gaussianos generadas en cada capa estan caracterizadas por una temperatura
de excitacion, T, ;, y por una profundidad éptica maxima de la linea, 7 ;. Para determinar
estas dos magnitudes, hemos utilizado un cédigo numérico que realiza el calculo de las
poblaciones en equilibrio de los niveles moleculares empleando la aproximaciéon de Sobolev
o LVG (para mas detalles, ver CAP. 3). Para determinar las poblaciones de los niveles
moleculares, se asume que dichas poblaciones se encuentran en equilibrio estadistico (i.e.
dn;/dt=0). La resolucion del sistema de ecuaciones de las poblaciones para cada una de
las capas plano-paralelas del choque, a partir de la temperatura cinética y de la densidad
de Hs, nos permite conocer la temperatura de excitacion del gas en la capa i-ésima:

hv/ky
In [NL ﬂ]

Nl,i Ju

Tem,z' = - (712)

donde v es la frecuencia de la transicion molecular entre los niveles u (de upper, nivel
superior) y [ (de lower, nivel inferior), N,,; vy N;; son las poblaciones de estos niveles
para la capa i-ésima de gas, v g, y ¢, sus degeneraciones. k;, y h son las constantes de
Boltzmann y Planck, respectivamente.

Los coeficientes colisionales usados en el cédigo LVG son los calculados por Dayou &
Balanga (2006) para SiO, por Flower et al. (1999) para H¥*CO™ (estos coeficientes se cor-
responden en realidad con los de HCO™, pero pesados para el isétopo *C y extrapolados
hasta Tj;,=2000 K por Schoier et al. 2005), y por Green & Thaddeus (1974) para HN'3C
(recalculados y extrapolados por Schoier et al. 2005).

Bajo una serie de condiciones fisicas del gas, es posible que la aproximaciéon LVG
determine temperaturas de excitacién T,,<0. Para evitar este tipo de problemas de
calculo, asumimos que, bajo aquellas condiciones en las que T,,<0, el gas alcanza el ETL
(Tex=Tyin, que en este caso es Ty, =T)).

La profundidad éptica maxima de la linea, 7, correspondiente a la capa i-ésima, se
obtiene a partir de la poblacién del nivel superior, NV, ;, y de la temperatura de excitacién,
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T€I7’i:

c\3 AulNu 7 A by
;= _ - bTlex,i — 1) 713
7o, <l/> 87TAUtOt7Z' <e ( )

¢ denota la velocidad de la luz, mientras que A, es el coeficiente de Einstein de emision
espontanea. Auv,; designa la anchura de la linea a media altura que se ha calculado
previamente en la SEC. 7.5.

Una vez conocidas la temperatura de excitacion del gas y la profundidad éptica en
cada capa plano-paralela, podemos llevar a cabo la transferencia de la radiacién a lo largo
de toda la region de disipacion por el observador.

7.7 Ecuacion de transporte de la radiacion

Supongamos una estrella que radfa como un cuerpo negro a una temperatura, 73,. En
la linea de mirada, entre dicho cuerpo y nosotros, se interpone una nube molecular que
posee una profundidad éptica, 79 (ver F1a. 7.2). Al interaccionar la radiacién procedente
de la estrella con el gas de la nube molecular, este tltimo se excita absorbiendo parte de
la radiacién incidente y re-emitiendo parte de la misma a unas determinadas frecuencias
v dadas por el perfil de la linea. La cantidad de radiacién que escapa finalmente de la
nube se determina a través de la ecuacién de transporte radiativo:

JAT) = J(Thy) €™ + Iy (L) (1 — ™) (7.14)

donde el primer término refleja la fraccion de radiacion que absorbe el gas molecular,
mientras que el segundo término determina la emisividad de dicho gas (F1a. 7.2). J,(T)
viene dada en unidades de temperatura de radiacion y se define como:
hv/k
J(T) = hi/” (7.15)

eRhT —1
La Ec. 7.14 nos proporciona la radiacién total (continuo de la estrella mds las lineas
moleculares generadas por la excitacién del gas en la nube) observada una vez que se ha
transferido a través de dicha nube (F1G. 7.2). Puesto que en nuestro caso estamos intere-

sados tnicamente en la emision de la linea molecular, tenemos que sustraer la radiacion
del continuo. La ecuacion de transferencia de radiacién queda como:

Jo(Tr) = [Jo(Tew) = Ju(Tog)I(1 — €7™) (7.16)

En la aproximacion de Rayleigh-Jeans, esta temperatura de radiacién coincide con la
temperatura de brillo, T}, del objeto, por lo que la Ec. 7.16 se transforma en:
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TL = [Te:c — Tbg](l — 6_7—0) (717)
Tex
TO
AN ~ ~ NN
Tog €% T (1-€7°)

FIGURA 7.2: FEsquema de la transferencia de la radiacion procedente de una estrella
que emite como un cuerpo negro a una temperatura Ty, a través del gas molecular de
una nube oscura que posee una temperatura de excitacion T, y una profundidad optica
To. El término Ty, e~ ™ refleja la fraccion de radiacion absorbida por el gas molecular, y
Tew (1 — e7™) determina la fraccion emitida por este mismo.

En el caso del choque de tipo C, debemos tener en cuenta que la radiacién generada en
cada capa i-ésima de gas se transfiere a su vez a lo largo del resto de capas plano-paralelas
en que estd dividido el choque (ver Fia. 7.1). Haciendo extensivo el esquema presentado
al principio de esta seccién (F1G. 7.2), cada capa absorbera una fraccién de radiacién

T

proporcional a e~7, y emitird otra fraccién proporcional a (1-e~7) a una temperatura
T,.. La linea molecular que observemos finalmente sera, por tanto, la suma de todas las

contribuciones individuales de cada capa:
TL(]) = Tbg e~ 2i Tild) + Z T (1 _ e—Ti(j)) e~ 2iv1 Ti(d) (7.18)

Mientras que el indice ¢ denota la capa plano-paralela del gas dentro del choque, el
indice j designa todo el rango de velocidades del espectro observado de la linea molecular.
O lo que es lo mismo, el rango de velocidades correspondiente al fluido neutro, si la linea
que estamos calculando es la de SiO o la de HN*3C, o correspondiente a los iones, si la
linea determinada es la de H**CO™.

Si la profundidad 6ptica en funcién de la velocidad, 7;(j), viene dada por una dis-
tribucién Maxwelliana de velocidades, entonces:

Ti (]) = To, e 4in2 [w(j)—vLsr(1)]?/ Avtot(i)? (7'19)
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To,; es la profundidad éptica maxima de la linea de emisién generada en la capa de
gas i-ésima, que se calcula por medio de la Ec. 7.13 a partir del valor de la temperatura
de excitacién, T,,; (Ec. 7.12). v(j) recorre todo el rango de velocidades del espectro de
la linea observada y vpsr(i) es la velocidad del fluido iénico, para el caso de H3COT,
o neutro, para SiO o HN'C, en la capa plano-paralela i-ésima del gas. Awvgy(i) es la
anchura del perfil de emisién molecular en dicha capa (ver Ecs. 7.10 y 7.11).

En la SEC. 7.8 mostramos la estructura fisica del choque de tipo C con v,=70km s !,
empleado para el calculo de los pardametros cinematicos y de las propiedades fisicas de
las capas plano-paralelas. En la SEC. 7.9 presentamos la evolucién de las abundancias
de SiO en fase gas generadas por el pulverizado de los granos de polvo en el choque con
vs=70kms~!. La evolucién temporal, para las distintas fases del choque, de los perfiles de
linea de SiO y de las especies iénica y neutra H3CO* y HN3C, se muestran en las SECS.
7.11 y 7.12, respectivamente. Finalmente, en la SEC. 7.13 realizamos la comparacion de

estas predicciones con los perfiles de linea moleculares observados en los choques jévenes
del flujo bipolar L.1448-mm.

7.8 Estructura fisica del choque de tipo C

La evolucién de las variables fisicas del choque tales como velocidad y temperatura de
los fluidos iénico y neutro (v, v;, T, y T;) y densidad de Hy (n,,) se ha determinado a partir
del modelo paramétrico propuesto en la SEC. 6.2. A partir de la velocidad radial central
observada para la componente del gas de la nube ambiente y del gas de alta velocidad
del flujo bipolar L1448-mm, hemos asumido que las velocidades inicial y maxima que
alcanza el gas en el choque son vy=4.7kms™! y v,=70kms™!, respectivamente (ver los
perfiles de linea de SiO en el CAP. 3 o bien en la SEC. 7.13). A diferencia del CAP.
6, la estructura fisica del choque se ha obtenido considerando variaciones constantes, o

pasos h, de la velocidad del fluido neutro, v,, de 0.07 kms™!.

Hemos asumido que la
densidad volumétrica de Hy es ny=10° cm ™3, que coincide con las densidades obtenidas
para la componente de la nube ambiente en la SEC. 5.4 (ver TABLA 5.4). La temperatura
maxima de las particulas neutras en el choque de tipo C es de T}, 10, ~6000 K (ver FIaG.
4 en Le Bourlot et al. 2002). Hemos considerado que el éngulo del choque con respecto
a la linea de mirada es #=70° (SEC. 6.3.3). Los pardmetros z,, z;, zr y ar que definen la
estructura del choque (SEC. 6.2) se han determinado a partir del ajuste de los perfiles de
linea de SiO que predice el modelo para la fase del precursor magnético, con la emisién
estrecha de esta molécula observada en L1448-mm (SEC. 7.13). La TABLA 7.1 recoge los
valores de dichos pardametros, junto con los que hemos asumido de vy, g ¥ T}, mas Para el

choque.
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TABLA 7.1: Pardmetros que reproducen la estructura fisica del choque de tipo C.

Vs h A Thma Zn 2 27 ar Zn/%i
(kms™) (em™®) (pc) (K) (cm) (cm) (em)  (KYScm™)
70 105 0.0084 6000 4.8x10%% 6.6x10'* 2.0x10® 9.7x10°16 7.3

En la F1G. 7.3, mostramos la estructura fisica del choque de tipo C con v,=70km s *.

Las variables fisicas de las componentes i6nica y neutra del gas siguen los perfiles tipicos
de un choque de tipo C en estado estacionario. En la fase del precursor magnético, las
particulas i6nicas y neutras experimentan un desacoplamiento rapido en velocidades que
provoca el calentamiento casi-instantdneo de los iones (hasta alcanzar T;~2.4x10°K),
mientras los neutros mantienen temperaturas relativamente bajas (7,<100K) a lo largo
de toda la fase del precursor (hasta z~0.001pc o t,~15yrs; F1G. 7.3). En la regién de
disipacion, la temperatura de los neutros, T;,, alcanza los ~6000 K, y la densidad de H,
aumenta progresivamente por la compresién del gas hasta valer n,~1.5x10% cm 3.
Como hemos visto en la SEC. 7.1, los modelos dependientes del tiempo de Chiéze et
al. (1998) muestran que, para escalas de tiempo menores que t<10*anos, la estructura
del choque de tipo C (como la expuesta en la F1G. 7.3) presenta una discontinuidad de
tipo J en la regién post-choque cerca del pistdn (CAp. 1). Esto implica que el perfil
del choque queda modificado de forma substancial con respecto al obtenido asumiendo
la condiciéon de estacionareidad. Puesto que el flujo bipolar L1448-mm es muy joven
(tdyn~103 anos), uno podria considerar que esta suposicion fuera errénea para este objeto.
Sin embargo, los modelos MHD dependientes del tiempo propuestos recientemente por
Lesaffre et al. (2004), muestran que choques de tipo C en medios con densidades tipicas
de ~105cm™3 (como en L1448-mm) pueden alcanzar el estado estacionario en escalas de
tiempo de tan sélo t~1.5x10? afios, consistente con la edad dindmica de este flujo bipolar.
Adn asi, los modelos de Lesaffre et al. (2004) predicen este tipo de comportamiento para

L por lo que no podemos descartar la posibilidad de

choques de tipo C con v5<30km s~
que, para choques con velocidades superiores (como el que tratamos en esta seccién), el
estado estacionario del choque consista en un perfil tipico de choque de tipo C con una
componente de tipo J adicional en la regién post-choque.

El hecho de que hayamos escogido una velocidad de choque (v,=70kms™!) tan elevada
también podria ser considerada, a priori, como poco realista para un choque de tipo C.
Draine et al. (1983) y Smith & Brand (1990) establecieron que el limite de velocidad
a partir del cual las moléculas de Hy empiezan a disociarse en este tipo de choques es
vs~40-45kms~!. Sin embargo, los trabajos posteriores de Smith et al. (1991), y sobre

todo de Le Bourlot et al. (2002) y Cabrit et al. (2004), han mostrado que la resolucién
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FiGURA 7.3: Evolucion de la velocidad y temperatura de las componentes ionica y neu-
tra del gas, y de la densidad de moléculas de Hy, dentro de un choque de tipo C con
Vs=70km s, vo=4.7Tkm s, ng=10P° em™3 y Ty=10K.

acoplada de las ecuaciones de la dinamica del choque junto con las de la quimica y la
ionizacién del gas, revela que choques de tipo C con velocidades de ~100kms~—! pueden
llegar a subsistir en nubes moleculares oscuras con densidades de Hy moderadas y valores
del campo magnético altos, sin llegar a experimentar un punto sénico (o sonic point) en
el que el choque de tipo C se convierta en otro de tipo J. Esto es posible gracias a que los
tiempos de disociacion de la molécula de Hy son finitos y mucho menores que las escalas
de tiempo asociadas a toda la regién de disipacién del choque (ver Le Bourlot et al. 2002).
Por lo tanto, es factible que la velocidad del choque de tipo C pueda exceder en varias
decenas de kms™! el limite superior impuesto inicialmente por Draine et al. (1983) y
Smith & Brand (1990).

7.9 Pulverizado de los granos de polvo en el choque
de tipo C

Hemos considerado que el pulverizado de los granos de polvo interestelar se produce
por el impacto con Hy y He, y con especies atémicas y moleculares mas pesadas tales
como C, O, Si, Fe y CO (ver SEC. 6.3). Tras introducir la estructura fisica del choque con
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v,=70kms™! (SEC. 7.8), los resultados de la evolucién de las abundancias de SiO pulver-
izado se muestran en la F1G. 7.4. En el panel superior de esta figura, hemos representado
dicha evolucion en funcién del tiempo del fluido neutro, ¢,,. El material contenido en los
mantos helados y los nicleos de los granos, es eyectado en escalas de tiempo muy cortas
(t,<10anos; F1G. 7.4) en comparacién con la edad total del choque (t4,,~1000 anos).

Consistentemente a lo encontrado en la SEC. 6.5, el 4tomo de He es el agente de pul-
verizado mas eficaz en la erosion de los mantos helados de los granos para choques de
alta velocidad. En efecto, las abundancias de SiO generadas por el impacto del resto de
especies consideradas en el pulverizado, alcanzan un primer plateau correspondiente a la
eyeccién de todo el silicio de los mantos de los granos por colisiones con He (F1G. 7.4).
Sin embargo, en el caso del pulverizado de los nicleos de silicatos, la molécula de CO, y
posteriormente, el atomo de O, son los agentes responsables de la inyeccion total a la fase
gas del material contenido en los nicleos. A pesar de que Hy es mucho méas abundante
que CO y O en nubes moleculares oscuras, la mayor masa de estas tltimas especies hace
que la energia de impacto sea superior a la del Hy, y por tanto, mayor sea también la
probabilidad de eyeccién de atomos de Si de la superficie del grano de polvo (ver SEC.
6.5). Las colisiones con CO y O con los granos generan las abundancias de SiO de ~107°
en fase gas, consistentes con las observadas en el gas de alta velocidad del flujo molecular
L1448-mm (ver SEC. 6.6).

En el panel inferior de la F1G. 7.4, se representan las abundancias de SiO en funcién de
la velocidad del fluido neutro, v,,, normalizada a la velocidad del choque, v, y expresada
en porcentaje ([(v, — vg)/vs] * 100). En esta figura, se ha incluido también la evolucién
de la velocidad de deriva, vg. De la FiGg. 7.4, se desprende que la destruccién total
de los ntcleos de los granos de polvo se completa una vez que las particulas neutras han
aumentado su velocidad en sélo un 5% la velocidad total del choque, v,. Esto coincide con
el hecho de que la velocidad de deriva, v,, alcanza practicamente su valor maximo dentro
del choque (ver linea gruesa continua en la F1G. 7.4). En particular, las abundancias de
SiO eyectadas de los mantos helados comienzan a ser observables (i.e. presentan valores
superiores a ~10712) para velocidades de deriva de vg~6 kms™!. Los ntcleos de los granos
empiezan a ser erosionados (ver el inicio del segundo aumento de las abundancias de SiO
tras el primer plateau; F1G. 7.4) para vg~20kms~!. Esto es consistente con la reduccion
significativa de la velocidad limite del choque necesaria para el pulverizado de los nicleos
de los granos, encontrada en la SEC. 6.5.
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FIGURA 7.4: FEvolucion de las abundancias de SiO pulverizado de los granos de polvo
por el impacto de Hy, He, C, O, Si, Fe y CO, en funcion del tiempo (panel superior)
y de la velocidad del fluido neutro en porcentaje (panel inferior), para un choque con
vs=70km s~ . En el panel inferior se muestra la evolucion de la velocidad de deriva, vy,
en funcion de v, (ver linea con trazado grueso).
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FIGURA 7.5: (a) Densidades de columna y (b) anchuras de linea calculadas para SiO,
HB3CO" y HN¥C, y (c) temperaturas de excitacion y (d) opacidades mdximas de linea
estimadas para las transiciones J=2—1 de SiO y J=1—0 de H*CO" y HN**C para cada
capa plano-paralela, en funcion de la distancia z dentro de la region de disipacion del
choque. En el panel (a) bis, mostramos una ampliacion del grdfico de las densidades de
columna de SiO, H3CO" y HN*3C para el intervalo 0<2<0.001 pe.
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7.10 Densidades de columna y parametros de los per-
files de linea

Una vez conocidas las abundancias de SiO en fase gas generadas por el pulverizado
de los granos, y la estructura fisica del choque, podemos proceder al célculo de las densi-
dades de columna, anchuras de linea, temperaturas de excitacion y profundidades épticas
méximas de las lineas de SiO, H'3CO™ y HN'3C. En la Fic. 7.5 (panel (a)), hemos repre-
sentado la evolucién de las densidades de columna de SiO, H¥COT y HN'3C a lo largo de
la regién de disipacién del choque hasta distancias z=0.007 pc. Notese que esta distancia
se corresponde con una velocidad del fluido de los neutros de v,=0.93 v, (ver F1G. 7.3).
En la F1G. 7.5, puede verse que la densidad de columna de SiO experimenta dos crec-
imientos pronunciados dentro de los ~0.001 pc iniciales de la regién de disipacion, debido
a la eyeccién del silicio atémico de los mantos helados (con maximo en z~3x107% pc) y de
los ntcleos de los granos de polvo (a partir de z~5x107% pc; panel (a bis)). Esto es con-
sistente con los resultados del pulverizado de granos presentados en la SEC. 7.9. El valor
méximo alcanzado por N(SiO) en ese intervalo de distancias z es de ~2x10" em™2 (F1G.
7.5). A pesar de que la abundancia de SiO se mantiene practicamente constante en el
resto de la region de disipacién (SEC. 7.9), la densidad de columna de esta molécula crece

~2. Esto es debido a que, en esta

finalmente hasta alcanzar valores de N(SiO)~10cm
regién del choque, variaciones constantes de la velocidad del fluido neutro (h=0.07 kms™!;
ver SEC. 7.8) estdan asociados a espesores de capa, Az, cada vez mayores, generando el
aumento final de las densidades de columna de SiO predicho por el modelo (ver Ec. 7.4).

En el caso de las especies H*CO™ y HN'3C, hemos asumido que las densidades de
columna iniciales de estas moléculas son N(H¥CO™)=N(HN'¥C)=10'2cm~2. Estos val-
ores han sido extraidos de las densidades de columna derivadas para H¥*CO* y HN'3C
en la componente del gas de la nube ambiente del flujo bipolar L1448-mm (ver CAP. 5,
TABLA 5.4). Sin embargo, como se muestra en la F1G. 7.5 (paneles (a) y (a bis)), el hecho
de que estas densidades se hayan corregido con los factores &, ; v &ioni (SEC. 7.4), hace
que las densidades de columna de H¥CO* y de HN!3C experimenten una disminucién
progresiva a medida que los fluidos i6nico y neutro avanzan dentro del choque.

La anchura del perfil de linea de la emisién molecular en cada capa plano-paralela i-
ésima, se muestra en el panel (b) de la F1G. 7.5. Mientras que el méximo de la anchura de
linea de SiO es de Av(SiO)~2.6km s, las anchuras obtenidas de H3CO* y HN'C son
ligeramente mayores (Av(HN?C)~3.3kms™!), tal y como se espera de la dependencia de
Av con la masa m de la particula emisora de la radiacién (ver Ec. 7.11). Estos maximos
se producen cuando la temperatura del fluido neutro es también maxima para z~0.004 pc
(ver F1as. 7.3 y 7.5), puesto que la mayor contribucién a la anchura total de las lineas
moleculares es la debida a la anchura térmica.
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En los paneles (¢) y (d) de la F1G. 7.5, presentamos los resultados de las temperaturas
de excitacién, T,,, y de las opacidades maximas de linea, 7y, obtenidas a través de la aprox-
imacién LVG para las transiciones J=2—1 de SiO, y J=1—0 de H¥CO™ y HN!3C. Estas
transiciones seran las que posteriormente compararemos con las observaciones realizadas
en el fluyjo molecular L1448-mm (SEC. 7.13). Las temperaturas de excitacién presentan
un cambio pronunciado en su aumento a lo largo del choque en torno a z~0.0005 pc para
H3CO™*, y 2~0.001 pc para SiO y HN'3C. Este cambio se debe a que T,, se ajusta a su
valor en el ETL para aquellas regiones del choque en las que las condiciones fisicas del
gas producen la aparicién de emision maser espurea en el modelo de excitacién LVG.

En cuanto a las profundidades opticas de linea, la Fi1G. 7.5 muestra que la emision
de SiO es dépticamente delgada (1o<<1) a lo largo del choque. En el caso de H¥CO™
y HN'3C, y excepto en los primeros estadios del choque en los que las densidades de
columna son relativamente altas (~10'2 cm™2), la emisién de estas moléculas es también
6pticamente delgada (F1G. 7.5). Esto indica que la aplicacién de la aproximacién LVG
para el calculo de los perfiles de linea moleculares no introduce errores importantes.

7.11 Evolucién temporal de los perfiles de linea de
SiO

En la SEC. 7.10, hemos establecido los valores de los parametros necesarios para el
calculo de los perfiles de linea individuales generados en cada capa plano-paralela de gas
en que hemos dividido el choque de tipo C (ver FiG. 7.1). Ahora bien, cada perfil de
emisién molecular generado en la capa i-ésima, se ha de transferir a lo largo del resto de
capas con indices menores que 7 hasta llegar al observador (F1G. 7.1). En esta seccién,
presentamos los resultados de la transferencia de radiacion de la emisién de SiO obtenidos
para distintas fases evolutivas del choque. Para ello, hemos congelado la evolucion del
choque en los diez instantes a lo largo de la regién de disipacion, que aparecen en la
TABLA 7.2. Los valores de la velocidad del fluido neutro (tanto en valor absoluto como
en porcentajes), v,, v del tiempo asociado a dicho fluido, ¢, para cada una de estas fases,
se recogen en la TABLA 7.2. En la F1G. 7.6, mostramos la estructura fisica del choque
con vs=70kms~! en funcién del tiempo del fluido neutro, t,,, y las distintas fases para las
que hemos calculado los perfiles de linea de SiO.

La transferencia de radiacién se ha realizado considerando una resolucién en veloci-
dades de 6v=0.07 kms~! para generar los espectros sintéticos. En este caso, la velocidad
v(j) de la Ec. 7.19, se determina a través de v(j)=0.07xjkms~!. Esta resolucién es un
factor 2 mejor que la usada en nuestras observaciones presentadas en el CAP. 3. Para los
valores de vpsgr(1), Avr(2), Texs y o de las Ecs. 7.18 y 7.19, empleamos los resultados
de v, de la SEC. 7.8 (ver F1GS. 7.3 0 7.6), y de Avyy, Ter v 70 de la SEC. 7.10 (ver F1G.



7.11. EVOLUCION TEMPORAL DE LOS PERFILES DE LINEA DE S1IO __ 143

TABLA 7.2: Correspondencia entre la velocidad y el tiempo del fluido neutro para las
distintas fases del choque de tipo C' mostradas en la F1G. 7.6.

Instante Uy, (U —vo)/vs 1y
del Choque (kms™1) (%) anos
1 5.3 0.86 3
2 7.0 3.3 6
3 10 7.6 10
4 20 22 20
D 30 36 30
6 40 50 45
7 50 65 72
8 60 79 150
9 66 88 380
10 69 92 1520

7.5). Por ultimo, hemos asumido que la radiacién de fondo Ty, de la Ec. 7.18 corresponde
s6lo a la radiacién de fondo de microondas.

En la F1G. 7.7, mostramos la evolucién de los perfiles de linea de la transicion J=2—1

de SiO a lo largo de la vida del choque de tipo C con v,=70kms™!.

Como se puede
comprobar en esta figura, hemos representado estos perfiles en funcion de la velocidad del
fluido neutro. Esto se debe a que, a pesar de que los granos de polvo estan acoplados
con el fluido i6nico (ver CAP. 1), las moléculas de SiO recién eyectadas de la superficie
de los granos, se frenan de forma casi instantanea por colisiones con Hy dentro del fluido
neutro. De esta manera, la molécula de SiO termina adquiriendo rapidamente la velocidad
de este fluido. En efecto, si realizamos la estimacion de las escalas de tiempo necesarias
para el frenado de una molécula de SiO dentro del gas neutro con densidad volumétrica
nmg,=10° cm ™3 y temperatura cinética Ty, =10 K, obtenemos que el tiempo de frenado es
ty~21dias (ndtese que t;'~3.2x107"2 TY2(K) ny,(em=2) a®(A), donde a=0.7414 A para
la distancia internuclear del Hy; Huber & Herzberg 1979).

En la F1G. 7.7, vemos que la emisién de SiO evoluciona desde un perfil de linea estre-
cho centrado a velocidades cercanas a la de la nube ambiente (vo=4.7kms™'; SEC. 7.8) a
un perfil ancho cuyo maximo de emision esta situado en torno a la velocidad del choque
(v,=70kms™!). Contrariamente a lo que uno cabria esperar de los resultados de modelos
MHD previos (ver p.ej. Schilke et al. 1997; Cabrit et al. 2004; Schultz et al. 2005),
en los primeros instantes del choque (paneles (1) y (2) de la Fi1G. 7.7), la emisién de

SiO se caracteriza por un perfil de linea totalmente gaussiano centrado en una velocidad
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FIGURA 7.6: Estructura fisica del choque con vy=70kms™' en funcién del tiempo del
fluido neutro, t,,. Los nimeros y lineas verticales de puntos indican los instantes para los
que hemos congelado la evolucion temporal del choque (TABLA 7.2). Los perfiles de linea
de Si0 mostrados en la F1G. 7.7, son los obtenidos en estas fases del choque.

préxima a vy (en particular, v,~5.2kms™!), y cuya anchura a media altura es de sélo
Av~0.55kms™! (ver F1G. 7.8, donde se muestra en detalle dicho perfil).

Como se puede apreciar en la F1G. 7.8, la linea de SiO predicha por el modelo esta
desplazada hacia el rojo con respecto a la velocidad radial de la nube ambiente. El hecho de
que el pulverizado de granos no sea lo suficientemente eficaz al inicio del choque evita que
podamos observar emisién de esta molécula en la componente ambiente a vg=4.7kms™*
(ver SEC. 7.9 y CAP. 6). Sin embargo, la interaccién del precursor, con velocidades de
deriva de v4~20kms~! (ver fase 1 en la F1G. 7.6), produce la eyeccién de practicamente
todo el silicio presente en los mantos de los granos. La abundancia de SiO a t,=3 anos es
de ~1078 (ver FIG. 7.4 en la SEC. 7.9). Esta abundancia podria contrastar a priori con
la derivada en la componente del precursor magnético en L1448-mm, de x(SiO)~10~1!
(Cap. 3 y Jiménez-Serra et al. 2004). En la SEC. 7.13 veremos que la abundancia de
SiO de ~10~! observada en este flujo bipolar, es consistente con un efecto de dilucion de
la emisién estrecha de esta molécula dentro del haz principal de ~30” del radiotelescopio
de 30 m de didmetro de IRAM.
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FIGURA 7.7: FEvolucion temporal de los perfiles de emision de la transicion J=2—1
de Si0 a lo largo de las distintas fases de la propagacion de un choque de tipo C' con
vs=70km s~ . En cada panel, indicamos el tiempo del fluido neutro, o edad del choque.
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F1GURA 7.8: Detalle del perfil de linea de la transicion J=2—1 de SiO para la fase del
precursor magnético del choque de tipo C con t,=3 anos. La linea vertical de puntos indica
la velocidad radial de la nube ambiente (vo=4.7kms™!).

Uno de los resultados mas sorprendentes de este capitulo consiste en la prediccion de
perfiles de linea de SiO estrechos producidos por la interaccién de los primeros estadios
de la evolucién de los choques de tipo C. Esta es sin duda la primera vez en que un
estudio tedrico de la evolucién temporal de los choques de tipo C, predice perfiles de
linea de este tipo para la emision molecular de SiO en flujos bipolares jévenes. Cabe
destacar el contraste existente entre el perfil de linea de SiO de la FiG. 7.8 con los
obtenidos previamente por Schilke et al. (1997). La anchura tan pequena de estas lineas
de emisién era de esperar puesto que la temperatura del fluido neutro en la fase del
precursor magnético sigue siendo muy similar a la temperatura cinética del gas de la
nube ambiente (ver puntos 1 y 2 en la F1G. 7.6), puesto que este fluido no ha sufrido
aun la perturbacién del choque (Draine 1980; Draine et al. 1983). Por tanto, la mayor
contribucién a la anchura final de la linea de SiO vendra dada tinicamente por la anchura
turbulenta Avy,,~0.45kms™! frente a la anchura térmica Avy,~0.1kms™! (ver FiG. 7.5).

A medida que se propaga el choque, el perfil estrecho de SiO se ensancha y se desplaza
hacia el rojo, presentando ademés un ala de emisién hacia al azul para escalas de tiempo
de 10 anos<t,<45anos (F1G. 7.7). El perfil de la linea de SiO sigue evolucionando hasta

que su intensidad alcanza un primer méaximo en torno a v,~20kms~!. Este pico de

1 coincide con el cambio de ritmo en

emision, que se mantiene centrado en v,,~20km s~
el aumento de la temperatura de excitacion del gas (de no-ETL a ETL) y la disminucién
de la profundidad dptica, 7g, a valores por debajo de ~1073 (F1G. 7.5).

Para t,>20anos, el perfil de linea de SiO comienza a desarrollar un ala de emisién

hacia el rojo (paneles (5) y (6) de la Fia. 7.7). Cuando el tiempo del fluido neutro
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es t,=72anos (panel (7); F1G. 7.7), la intensidad de la emisién de SiO crece de forma
dramatica debido al incremento rapido de la densidad de columna de SiO en las ultimas
fases del choque con N(Si0)>10'2 cm ™ para z mayores que ~0.004 pc (F1G. 7.5). El perfil
de linea de SiO se ensancha debido al aumento de la temperatura cinética del gas (ver
F1Gs. 7.5y 7.6) mostrando finalmente un segundo méximo de emisién. Dicho méaximo no
solo se desplaza hacia el rojo a medida que el choque se propaga, sino que también gana en
importancia con respecto al primer maximo centrado en v,~20kms~!. La intensidad del
primer pico de emisién de SiO representa sélo un 5% de la intensidad del segundo méximo
que aparece para t,~1500 anos. Estos ultimos perfiles de linea de SiO son consistentes
con los obtenidos previamente por Schilke et al. (1997), tal y como cabia esperar de la
emision generada exclusivamente en la regién post-choque (Martin-Pintado et al. 1992).

Es importante mencionar que, no solo la edad total del choque, t,,~1500 anos, es similar
a la edad dindmica derivada para el flujo bipolar L1448-mm, ¢4, ~3000 anos (CAP. 2),
sino que los tiempos del fluido neutro en las primeras fases evolutivas del choque (paneles
(1) a (4) de la Fig. 7.7), son del mismo orden de magnitud que las escalas de tiempo
derivadas para los choques jévenes observados en este flujo bipolar (Girart & Acord 2001).

7.12 Evolucion temporal de los perfiles de linea de
H*CO* y HNC

En las Fi1Ggs. 7.9 y 7.10 mostramos la evoluciéon temporal de los perfiles de linea
obtenidos para la transicién J=1—0 de H¥CO* y HN!3C, en las distintas fases del choque
con v,=70kms™! (TABLA 7.2). En la Fic. 7.11, hemos representado ademés los espectros
predichos por el modelo para la emisién de estas dos especies moleculares a t,=3 anos en
torno al régimen de velocidades del gas de la nube ambiente. Esta es la primera vez
que se estudia los perfiles de linea de los fluidos iénico y neutro a lo largo de toda la
region de disipacion del choque. A partir de las F1Ggs. 7.9, 7.10 y 7.11, es evidente que
las particulas iénicas y neutras presentan comportamientos diferentes. La emisién de
HN®C en los primeros instantes del choque se caracteriza por un perfil de linea estrecho
(Avgr ~0.8kms™!), gaussiano, y centrado en la velocidad radial de la nube ambiente
(vp,~4.7kms™!; F1G. 7.11). La intensidad del pico es de ~0.6 K. Sin embargo, H3CO™
posee un perfil de emisién que, aunque estrecho (Avyy ~1.1kms™!; Fic. 7.11), no es
gaussiano, y muestra un ala de velocidad hacia el rojo con una velocidad terminal de
Vger~27kms™! (F1G. 7.10). Este valor de vy, coincide con la velocidad del fluido iénico a
tp,=3anos (F1G. 7.6). El perfil de linea de esta molécula presenta el méximo de emisién
(intensidad del pico de ~1.8 K) desplazado hacia el rojo (~0.3kms™!) con respecto a la
velocidad radial de la nube ambiente, como cabe esperar de la interaccién temprana del
precursor magnético de los choques de tipo C (Draine 1980; Draine et al. 1983).
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FIGURA 7.9: FEwolucion temporal de los perfiles de linea de la transicion J=1—0 de
HN“C a medida que el choque de tipo C con vs=70km s~ ' se propaga por el gas de la
nube ambiente. En cada panel indicamos la edad del choque (TABLA 7.2 y F1G. 7.6).
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F1GURA 7.10: FEwvolucion temporal de los perfiles de linea de la transicion J=1—0 de
H3CO' a medida que el choque de tipo C con vy=70km s~ se propaga por el gas sin
perturbar de la nube ambiente. A diferencia de HN'®C, los perfiles de H*CO" se han
representado en funcion de la velocidad del fluido ionico, v;. En cada panel indicamos la
edad del choque (ver TABLA 7.2 y F1G. 7.6).
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A medida que el choque se propaga, el perfil de HN'3C desarrolla un ala de emisién
hacia el rojo (F1G. 7.9), debido a que la temperatura del fluido neutro, 7,,, aumenta (F1G.
7.6). A diferencia del SiO (F1G. 7.7), el maximo de emisién de esta molécula esta centrado
en la velocidad de la nube ambiente, independientemente de la fase evolutiva del choque.
La tnica variacién significativa que se aprecia en el perfil de linea de HN'3C con la edad
del choque, consiste en que la velocidad terminal, vy, del ala de emisién es cada vez
mayor. Esta velocidad terminal coincide con la velocidad que el fluido neutro alcanza en
cada una de las fases del choque (ver F1as. 7.6 y 7.9). El hecho de que el ala ancha de
HN!3C sea cada vez menos intensa para tiempos del fluido neutro mayores, se debe a que
la densidad de columna de esta molécula es cada vez menor en el choque a medida que
evoluciona desde la fase del precursor hasta el gas post-choque (ver F1G. 7.5).

En cuanto a H¥CO™, el perfil de linea de esta molécula presenta su maximo de emisién
centrado en v;~5.0km s~ a lo largo de toda la evolucién del choque. Al igual que HN®3C,
H3CO* muestra un ala ancha de emisién hacia el rojo. Sin embargo, a diferencia de la
especie neutra, el ién molecular posee velocidades terminales, v.,., que exceden en incluso
varias decenas de kms™' aquéllas de HN'3C (ver p.ej. que v, (H¥3COT)~65kms™! a
t,=10 anos, mientras que v, (HN¥C)~10kms™! en esta misma fase). De esta manera,
la velocidad terminal del ala ancha de H*CO™T alcanza su valor méximo (v, (H*COT)
~ vy ~ 7T0kms™') para tiempos del fluido neutro de ¢, =20 afios, muy inferiores a los que
necesita el fluido neutro.

En la siguiente seccién, compararemos todos estos resultados con la emision de SiO,
H3COT y HN'C observada en los choques jévenes del flujo bipolar L1448-mm, y que ya
presentamos en el CAP. 3.

7.13 Comparacion con las observaciones

En la Fic. 7.12, mostramos la comparacion entre los perfiles de linea de las transi-
ciones J=2—1y J=3—2 de SiO obtenidos en el instante ¢,=3 anos del choque, y los
espectros de alta resolucién en velocidades observados en la posicion (0”,0”) del flujo
bipolar L1448-mm (CAP. 3). Las lineas sintéticas de SiO J=2—1y J=3—2 presentan
perfiles gaussianos cuyo maximo de emision esta centrado en la componente del precur-
sor a Vigr =b5.2kms™!. Las anchuras de las lineas derivadas por el modelo son también
muy similares a las observadas para la emision estrecha de SiO en este flujo bipolar
(Av~0.55 kms™!; Jiménez-Serra et al. 2004). Nétese ademés que la prediccién del mod-
elo de la intensidad en el pico para la transiciéon J=2—1, es muy similar a la observada.
En el caso de la transicion SiO J=3—2, aunque la intensidad maxima de la linea sintética
parece diferir en un factor 2 con respecto a la medida, dicha intensidad es consistente con
lo observado dentro del nivel 3¢ del ruido del espectro (el nivel 10 es de AT=0.035K).
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FI1GURA 7.11: Detalle de los perfiles de linea predichos por el modelo para la transicion
J=1—0de H3CO" y HN* C en la fase del precursor magnético del choque con t,,=3 anos.
Los perfiles de HN'3C y H3CO" se han representado en funcién de su propia velocidad.
La linea vertical de puntos indica la velocidad radial de la nube ambiente a vo=4.7km s~ .

Es también posible que el modelo subestime la densidad de Hs en el precursor magnético.

Para el caso de H'3COT y HN'C, en la FI1G. 7.13 se representa tanto los perfiles
sintéticos como los observados de la transiciéon J=1—0 de estas especies, para el mismo
tiempo del fluido neutro t,=3 anos que el considerado en la FiG. 7.12. Las lineas de
HBCO* y HN3C que predice el modelo describen el comportamiento esperado en las
primeras fases de la interaccién del choque de tipo C. El perfil de linea sintético de HN'3C
(panel derecho, F1G. 7.13) reproduce claramente la emisién observada en L.1448-mm. En
particular, no sélo el maximo de emisién esté centrado en Vigp =4.7kms™! (SEC. 7.12)
sino que la intensidad de dicho pico es similar a la medida en este flujo bipolar. La
tinica diferencia apreciable consiste en que el espectro observado de HN*¥C muestra un
ala de emisién hacia el rojo (nétese que el perfil no es perfectamente gaussiano; FIG.
7.13), lo que podria indicar la presencia de una pequena fraccién de fluido neutro que ya
hubiera experimentado la interaccién del choque. Esto es consistente con la deteccién del
desplazamiento hacia el rojo en ~0.7kms™! del pico de intensidad del perfil de HN*3C
J=1—0 en la posicién (0”,—20") del flujo bipolar L1448-mm (ver TABLA 5.2). El hecho
de que la linea de SiO presente un ala de velocidad moderada en dicha posiciéon apoya
también la idea de que se trata de una fase posterior en la evolucion del choque de tipo
C (ver més abajo).

En cuanto a los perfiles de H*CO™, vemos que esta especie idnica presenta su maximo
de linea desplazado hacia el rojo sélo ~0.3kms~! con respecto a la componente del gas de
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F1GURA 7.12: Comparacion de los resultados del modelo para el instante t,, =3 anos de los
perfiles de linea de las transiciones J=2—1y J=3—2 de Si0O, con la emision observada
en L1448-mm. Las lineas verticales de puntos indican las componentes del gas de la nube
ambiente a 4.7kms~t y del precursor magnético a 5.2km s~ detectadas en esta fuente.

la nube ambiente (SEC. 7.12). Este desplazamiento, sin embargo, no es suficiente como
para ajustar el perfil sintético de la transicién H*CO* J=1—0 con el espectro obser-
vado en L1448-mm. Podemos decir por tanto que, aunque el modelo consigue reproducir
cualitativamente la tendencia de los iones a ser desplazados con respecto al fluido neutro
(ver p.ej. Draine 1980), este modelo presenta limitaciones a la hora de realizar el ajuste
cuantitativo del perfil de linea de esta molécula. El hecho de que no se haya detectado en
L1448-mm la emision de velocidad moderada hacia el rojo predicha por el modelo para
H3CO*, puede ser debido a que la observacién de conmutacién en frecuencia no permite
separar dicha emisién ancha de las ondulaciones (o ripples) caracteristicos de este tipo de
espectros.

De la comparacion de los resultados de nuestro modelo con la emision molecular de SiO,
H3CO* y HN'3C observada en el régimen de velocidad de la nube ambiente en L1448-mm,
se deduce que todas las peculiaridades que presenta dicha emision en este flujo bipolar
joven se explican por medio de la interacciéon temprana de los choques de tipo C, o lo
que es lo mismo, por la interaccién del precursor magnético, tal y como fue propuesto por
Jiménez-Serra et al. (2004). La unica forma de obtener (de forma tedrica) perfiles de linea
estrechos y relativamente intensos de SiO, es en efecto con la interaccion del precursor. De
otro modo, la temperatura del fluido neutro es tan elevada en fases posteriores del choque
que dichos perfiles se ensanchan y se desplazan en velocidad, irremediablemente, varias
decenas de kms™! (SEC. 7.11), tal y como obtuvieron otros autores en el pasado (ver p.ej.
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FIGURA 7.13: Comparacion de los perfiles de linea de la transicion J=1—0 de H>CO*
y HNY¥C obtenidos a partir del modelo para el instante t,=3anios del choque, con los
observados en L1448-mm (CAp. 3). Como en la F1G. 7.12, las lineas verticales de puntos
indican las componentes en velocidad de la nube ambiente y del precursor.

Schilke et al. 1997; Cabrit et al. 2004). Ademés, no sélo SiO presenta el comportamiento
esperado en la fase del precursor, sino que los perfiles de linea de otras especies tanto
i6nicas, como H3CO™, como neutras, como HN'3C, son también consistentes (al menos
cualitativamente) con el desacoplamiento en velocidades que presentan los fluidos iénico
y neutro en esta fase temprana de la interaccion de los choques de tipo C.

Basdndonos en los resultados de la emision estrecha de SiO del CAP. 3, la abundancia
que uno esperaria medir de esta molécula en la componente de velocidad del precursor
es de x(SiO)~107! (SEc. 3.5 y TABLA 3.3). Sin embargo, la abundancia obtenida por
el modelo de pulverizacién de los granos de polvo es varios 6rdenes de magnitud mayor
que la observada (x(SiO)~107%; SEC. 7.9). Esta discrepancia entre abundancias puede
ser facilmente entendida como un efecto de la dilucién de la emision estrecha de SiO
en el haz principal del radiotelescopio de 30m de IRAM. Es mas, la comparacién de
esta abundancia de SiO tedrica con la medida en este flujo bipolar, puede ser utilizada
para estimar el tamano de la region del gas afectado por la interaccion del precursor.
Si asumimos que la abundancia de SiO en el precursor es la que predice el modelo de
x(Si0)~1078, entonces:

N(SiO) ~ 10™* n(Hy) Lyrec cm™2 (7.20)
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donde L, es el tamano de la region del precursor. Considerando una densidad de
H, del gas de ~10°cm™3, y que Lpee~4x10" 0,,.(") cm para una distancia de ~300 pc,
con 0. como el tamano de la regién del precursor en unidades de segundos de arco, la
densidad de columna de SiO se estima como:

N(SiO) ~ 4 x 102 0c(") em™ (7.21)

Empleando las Ecs. 3.1 y 3.2, y asumiendo una anchura de Avg,,~0.6kms™! para la
linea J=2—1 de SiO en el precursor (ver TABLA 3.2), la densidad de columna de esta
molécula se puede calcular también como:

N(SiO) ~1x 102 Tp em™ (7.22)

Igualando las expresiones de las Ecs. 7.21 y 7.22, se obtiene que la intensidad de la
emisién estrecha de SiO J=2—1 es Tp~46,...(") K. A partir de la intensidad de linea
de SiO observada con el 30m de T,,,~0.1K, y teniendo en cuenta que la region del
precursor es practicamente una fuente puntual dentro del haz del radiotelescopio (Tps se

6'prec
ehaz

dicha regién es de 6,,..~3". Este tamafio, que equivale a ~10' cm, es consistente con

2
puede estimar por medio de T, = T ( ) ), obtenemos que el tamano angular de

el predicho por el modelo paramétrico de la estructura fisica del choque de tipo C de
Az~6x10" cm (ver F1G. 7.3).

Como hemos visto en la SEC. 7.11, la linea de emisién estrecha de SiO se ensancha y
desplaza hacia el rojo a medida que el choque evoluciona y se propaga a través del gas
tranquilo de la nube ambiente. En la F1G. 7.14, mostramos la comparaciéon de la emisién
de SiO observada en [L1448-mm en todo el rango de velocidades, con la superposicion de los
perfiles sintéticos de SiO predichos para dos instantes con t,=3 anos y t,=250 anos, para
un choque de tipo C con v,=70kms~!. La intensidad del perfil estrecho de SiO obtenido
por el modelo se ha multiplicado por un factor ~240. Para el gas de velocidad moderada
y alta, hemos seleccionado el instante ¢, del choque que ajusta el cociente relativo de
intensidades entre los dos picos de emisién a Vigr =10kms™! y Vigr =64kms=! del
espectro observado de SiO. Segun esto, el perfil de linea total de SiO medido en L1448-
mm se debe, por tanto, a la presencia de dos choques de tipo C en dos estadios evolutivos
diferentes. Mientras que el primero se encontraria en la fase del precursor magnético, el
segundo habria alcanzado el gas post-choque mas evolucionado.

7.14 Resumen y conclusiones

En este capitulo hemos presentado el primer modelo tedérico de choques de tipo C
que calcula la evolucion de los perfiles de linea moleculares de especies neutras e idénicas
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F1GURA 7.14: Comparacion de la emision total de SiO observada en el flujo molecular
L1/48-mm con la superposicion de los perfiles de linea obtenidos de esta molécula para
los instantes del choque con t, =3 anos, en azul, y t, =250 anos, en rojo.

tales como SiO, H!3CO* y HN®C para distintos instantes del choque. Este modelo
incluye no sélo el pulverizado de los granos de polvo, ya estudiado en el CAP. 6, sino
también la excitacién molecular y la transferencia de radiacién a lo largo de toda la
region de disipacion del choque. Los resultados del modelo muestran que los perfiles de
la emision de SiO caracteristicos de la fase del precursor magnético, son muy estrechos
y presentan su maximo a velocidades ligeramente desplazadas hacia el rojo con respecto
a la velocidad tipica de la nube ambiente. Ademads, los perfiles de linea de H*CO* y
HN!3C predichos por el modelo muestran comportamientos completamente diferentes, tal
y como se observa en L1448-mm. Para tiempos posteriores en la evoluciéon del choque, el
modelo también reproduce los distintos regimenes de velocidad detectados en este flujo
bipolar. En particular, la existencia de la componente del precursor, del gas de velocidad
moderada y del gas de alta velocidad, es consistente con la presencia de dos choques de
tipo C que se encuentran, respectivamente, en la fase del precursor magnético y en la del
gas evolucionado post-choque.

Todo esto indica que, tal y como propusieron Jiménez-Serra et al. (2004), tanto
la emisién estrecha de SiO, como el aumento de la abundancia de los iones en 1.1448-
mm, son realmente producidos por la interaccién reciente del precursor magnético en
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los choques jovenes de este flujo bipolar. Podemos por tanto concluir que este tipo de
estructuras peculiares en flujos moleculares jévenes, constituyen las huellas de identidad
de la interacciéon del precursor magnético con el gas sin perturbar de la nube ambiente.



CAPITULO 8

Conclusiones y perspectivas

8.1 Conclusions

In very young molecular outflows, it is expected that changes in the molecular emission
could be observed due to the propagation of shocks through the ambient material. So
far, the L1448-mm outflow is the only object where time variability of the SiO emission
in the high velocity jet has been detected, indicating the presence of very young shocks.
In this work, we have studied, observationally and theoretically, the effects of the first
stages of the propagation of C-shocks on the physical and chemical properties of the gas
in molecular dark clouds. In particular, these results show that we have detected, for the
first time, the fingerprints of the interaction of the magnetic precursor of C-shocks toward
the young shocks of the L.L1448-mm outflow. This implies that the propagation of shocks
must be fully considered in the study of the physical and chemical properties of the gas
in these young objects. The main conclusions of this work are summarized as follows:

e We have presented the first detection of the narrow SiO emission centered at al-
most ambient velocities (at 5.2kms™!) toward the very young molecular outflows
in L1448-mm and L1448-IRS3. The derived SiO abundance is of ~10~!', which
implies an enhancement by a factor of 10 with respect to the upper limits of the
SiO abundance derived for the quiescent gas of this molecular dark cloud.

e We have also reported the first detection of HCO in a dark cloud. The derived HCO
abundance is of ~107!, which is consistent with gas phase chemistry. In contrast
with the narrow SiO emission of the precursor component at 5.2 kms~!, HCO traces
the quiescent material of the ambient cloud at 4.7 kms™!.

e The observed line profiles of H¥CO™ and HN'¥C show different behaviors tracing
the state of the ion and neutral fluids in the ambient gas at 4.7kms™! and the
precursor component at 5.2kms™! of the L1448-mm outflow. While the line peaks
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1

of the neutral species are centered at 4.7kms™, the ions show their maximum

emission at 5.2kms~!. This implies that the ion abundance has been enhanced by

1

up to a factor of 10 in the precursor component at 5.2kms™ with respect to the

neutrals.

The detection of the narrow SiO emission, and the enhancement of the ion abun-
dance in the 5.2kms™! velocity component, are consistent with the expected be-
havior of these species in the magnetic precursor of C-shocks. These features have
been therefore proposed as signatures of the interaction of the precursor with the
unperturbed material of the surrounding ambient cloud.

The observed line profiles and the derived abundances of key molecules in the grain
chemistry such as SiO, CH30H, SO, CS, H,S, OCS, and SO, in L1448-mm, show
three different velocity components toward the young shocks of this outflow: the
ambient gas, the precursor component and the postshock gas.

The abundances of these molecules show a clear trend to be enhanced from the
pre-shock gas, to the precursor component and the postshock gas. Indeed, the
SiO, CH30H, SO, and CS abundances are enhanced by one order of magnitude in
the precursor component with respect to the quiescent gas, and by three orders of
magnitude in the postshock gas. This is consistent with the idea that these shock
molecular tracers are progressively ejected from grain mantles as the shock evolves
from the precursor stage to the evolved postshock gas.

Since the typical time-scales of the magnetic precursor are very short, the study of
the chemistry associated with this C-shock stage offers the unique opportunity to
establish what molecules have been recently ejected from grains, and what species
have been formed afterwards in the gas phase. This provides information about the
original composition of the icy mantles of the dust grains in star forming regions.
The lack of detection of HsS in the postshock gas, and of SOy and OCS in the
precursor and postshock components of L1448-mm, implies that SO and CS are
the most abundant sulfur-bearing species in the grain mantles of L.1448-mm. The
ejection of mainly SO and CS rather than HyS or OCS from grains, suggests that
the sulfur chemistry strongly depends on the chemical history of the grain mantles
in outflows and hot cores.

We have used multiline observations of strongly polar ion and neutral molecules such
as SiO, HB¥CO™T, HN'3C and H'3CN, to reveal the electron density enhancements
expected in the magnetic precursor stage of C-shocks. While in the ambient gas the
excitation of the ions and neutrals is explained by H, collisional excitation for a single
density of ~10° cm ™3, H¥CO™ shows an over excitation in the precursor component
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that requires Hy densities of a factor of >10 larger than those derived from the
neutral species. The over excitation of H*CO™ in the precursor component can be
explained by the additional excitation by collisions with electrons. We estimate an
electron density enhancement by a factor of ~500 in the precursor component, which
implies a fractional ionization of 5x107°, as predicted by MHD shock modelling for
the magnetic precursor stage.

We have presented a parametric model that mimics the steady state profile of the
physical parameters of C-shocks. The simplicity of this model has allowed, for the
first time, the detailed analysis of the time evolution of the sputtering of the icy
grain mantles and the olivine grain cores in regions with recent outflow activity.

The results of the evolution of the sputtering of dust grains show that CO is the
most efficient sputtering agent for the icy mantles and the grain cores in low velocity
shocks. Collisions with this molecule can eject a considerably large fraction of silicon
from the mantles for shocks with only v, ~20kms™!
~10kms™! of the threshold shock wvelocity of the sputtering with respect to other

models.

. This implies a reduction by

This study also reveals that only the early stages of the shock evolution, character-
ized exclusively by the interaction of the magnetic precursor, are relevant for the
process of the sputtering of dust grains.

The comparison of the predicted abundances of SiO, CH30H and H,O with the
abundances observed in the different velocity regimes of the young shocks of the
L1448-mm outflow, requires the presence of two different shocks, with v,=30kms™!
and v;=60kms~!, to reproduce the measured abundances. Another alternative is
the presence of two shocks in different stages of evolution.

We find that the SiO abundance of ~107!! associated with the very narrow SiO
emission detected in this outflow, can be explained as an early product of the sput-
tering of the mantles by CO in low velocity shocks if the Si/SiO abundance in the
grain mantles is ~10~* with respect to that of water.

The approximation presented in this work, not only furnishes an input for future
more comprehensive MHD modelling of the shock structure in young molecular
outflows, but allows to perform direct comparisons with the molecular line profiles
observed toward these regions.

We have presented the first C-shock, molecular excitation and radiative transfer
model that calculates the evolution of the line profiles of SiO and of ion and neutral
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species such as H¥CO™ and HN*3C, for different flow times along the propagation
of the shock through the unperturbed ambient gas.

e The results of the model show that the predicted line profiles of SiO at the magnetic
precursor stage, have very narrow linewidths and are centered at velocities close to
the ambient cloud velocity, as observed toward the L1448-mm outflow.

e The model also reproduces the enhancement of the ions in the precursor stage. All
this suggests that the narrow SiO emission and the enhancement of the ions in the
precursor component of L.L1448-mm, are clear effects of the recent interaction of the
magnetic precursor of C-shocks in the young shocks of this outflow.

e Consistently with previous works, the broad SiO emission associated with the high
velocity jet is also predicted for the downstream postshock gas of the shock. This
implies that the different velocity components observed in the molecular emission
of L1448-mm (precursor, moderate velocity and high velocity gas) are produced
by the coexistence of two different shocks at two different evolutionary stages (in
particular, at ¢;,4=3 and 250 yr).

8.2 Perspectives

In this work, we have studied the effects of the early stages of the propagation of
C-shocks on the physical and chemical properties of the gas in molecular dark clouds.
In particular, we have focussed on the effects produced by the magnetic precursor of C-
shocks. We have shown that the detection of very narrow SiO emission at velocities close
to the ambient cloud velocity, and the enhancement and the over-excitation of the ion
fluid observed toward the LL1448-mm outflow, are certainly fingerprints of the interaction
of the precursor in very young molecular outflows.

Although these results have shed light on the physics and chemistry associated with the
early stages of the propagation of C-shocks, it still remains uncertain how this propagation
takes place in young bipolar outflows. In particular, these results lack of information
related to the morphology of the molecular emission arising from regions recently affected
by the magnetic precursor in these objects. Since the predicted size of the magnetic
precursor region is very small, the use of interferometric techniques is imperative to study
the morphology of this emission. The follow-up study therefore consists of observing
the narrow SiO emission and some low- and high- rotational line transitions of ion and
neutral species such as H'¥CO* and HN'3C, toward the central region of the L1448-
mm outflow using the PdB and the SMA (Submillimeter Array) interferometers. These
molecular emission images would provide information about the correspondence between
the evolution of the line profiles of molecular species such as SiO, H¥CO* and HN'3C,
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with the spatial distribution of the material affected by the shocks associated with the
molecular outflow. These images would observationally constrain the actual size of the
magnetic precursor region and of the dissipation region for the C-shocks in this outflow.

As a first approximation, we have presented in this work a parametric model of the
physical structure of C-shocks to study the evolution of the sputtering of dust grains
and of the molecular line profiles in young C-shocks. Although the results provided by
this approximation can qualitatively reproduce the peculiar molecular emission features
observed toward the young shocks of the L.1448-mm outflow, more comprehensive time
dependent and MHD shock modelling is required. The comparison between the MHD
modelling and the interferometric observations would quantitatively constrain the phys-
ical properties and the structure of shock waves in this region and in other very young
molecular outflows.

Another important issue that can be tackled with the detection of the magnetic pre-
cursor of C-shocks in young molecular outflows, is the study of the chemical composition
of dust grains in star forming regions. It has been shown that the young [L1448-mm out-
flow shows a peculiar sulfur chemistry compared to that of evolved molecular outflows.
The possible theories that would explain this peculiar chemistry are: (i) atomic sulfur
is directly eyected from grains and rapidly reacts to form large abundances of CS and
SO; or (ii) the large abundances of CS and SO are due to the chemical history of the icy
mantles of dust grains in this region. One possible study which could help to confirm
either of these two hypothesis is to observe de S1(25 um) line with the Spitzer telescope.
The detection of even larger abundances of S that those of CS and SO toward the young
shocks of L1448-mm, would suggest that this atom is the main form of sulfur within the
icy grain mantles in this star forming region. The other possibility is to model the gas
phase sulfur chemistry after the removal of the grain mantle material in the magnetic
precursor stage. We would assume different molecular precursors for the sulfur chemistry
such as S, HyS, OCS. The study of different episodes of eyection/depletion from/onto dust
grains produced by recursive shocks, would also provide information about the changes
of the sulfur mantle composition as a consequence of the history of grains in these star
forming regions.

Finally, it is important to note that the results presented in this work may be biased
by the fact that only two objects, within the same star forming region, have been studied.
The detection of narrow SiO emission, and of the enhancement and over-excitation of the
ions in other young molecular outflows, would clearly confirm that these observational
effects are not particular features of the young L1448-mm and L.1448-IRS3 outflows, but
the fingerprints of the recent interaction of the magnetic precursor of C-shocks. For this
purpose, observations of several low- and high- rotational transitions of SiO, H**CO* and
HN!3C toward the young molecular outflows like IRAS03282 or HH211, would be proposed
to be carried out with single-dish telescopes like the IRAM 30 m and the JCMT.
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