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Prefacio

Las nubes moleculares fŕıas y oscuras son un importante laboratorio para la as-
troqúımica, puesto que (aún) no contienen estrellas en su interior, y sus propiedades
f́ısicas son menos complejas que en las nubes moleculares gigantes o en los núcleos
calientes asociados a formación estelar masiva. Además las nubes oscuras presentan
una gran riqueza molecular, que incluye largas cadenas de carbono y otras moléculas
pesadas. Por tanto, comprender la qúımica de estos objetos f́ısicamente más simples
nos ayudará a comprender la formación de las moléculas en el medio interestelar
denso.

Estas condensaciones son también objeto de gran interés por ser los futuros lu-
gares de formación de estrellas poco masivas y sistemas planetarios como el nuestro.
Recientes observaciones de cometas en ondas radio y en el infrarrojo han recogido
importantes evidencias de que estos cuerpos, fósiles de la nebulosa proto-solar, man-
tienen composiciones moleculares similares a las encontradas en nubes oscuras. Por
tanto, la evolución qúımica de estas regiones es importante para comprender los
procesos iniciales de la materia interestelar en su evolución hacia la formación de
planetas y, en última estancia, de la vida.

Aunque se han realizado numerosos estudios de estas fuentes en algunas molécu-
las espećıficas, sólo los barridos espectrales permiten obtener una visión completa
de su complejidad qúımica, sus propiedades f́ısicas y cinemáticas, y caracterizar el
estado evolutivo de la nube a partir de las moléculas detectadas. Además, pueden
revelar la presencia de otras especies moleculares inesperadas y aśı, proporcionar
información complementaria para el estudio de los núcleos pre-estelares. Es impor-
tante poder establecer una relación entre las caracteŕısticas qúımicas, las propie-
dades f́ısicas y el estado evolutivo del objeto, lo que nos ayudará a comprender su
evolución qúımica. La comparación entre fuentes en diferentes estados de evolución
nos permitirá estudiar los procesos qúımicos que ocurren durante la fase de colapso.
Hasta la fecha se han realizado sólo dos barridos espectrales de estas fuentes, ambos
en la nube oscura TMC-1, que es también una nube que se toma como prototipo
para ajustar los modelos qúımicos. Sin embargo esta fuente parece ser muy pecu-
liar, por lo que no nos estaŕıa ofreciendo una visión general de la qúımica de estas
regiones. En este trabajo se presentan los resultados del primer barrido espectral
realizado a λ = 3mm en cuatro nubes oscuras, las cuales se encuentran en diferentes
estados de evolución hacia la formación de una o varias estrellas de baja masa.

En el Caṕıtulo 1 se introducen las nubes oscuras y se describen sus principa-
les caracteŕısticas, enfatizando su importancia como futuros lugares de formación
estelar. También aqúı se describen las componentes del medio interestelar, esto es,
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la componente molecular y el polvo interestelar, y se explican los principales pro-
cesos qúımicos que las involucran, prestando especial atención al caso de las nubes
oscuras.

Los resultados generales del barrido espectral se presentan en los Caṕıtulos 2 y 3.
En el primero de ellos se describen las fuentes observadas, los métodos de observación
y las especies moleculares detectadas. En el Caṕıtulo 3 se obtienen parámetros f́ısicos
como la temperatura rotacional, la densidad de columna y la abundancia relativa
al hidrógeno molecular, de cada una de las moléculas observadas.

El principal y más importante resultado de este trabajo es la detección de dos
nuevas especies en dos de las nubes observadas, el tioformaldeh́ıdo dos veces deutera-
do (D2CS) y el propileno (CH2CHCH3). La primera de estas detecciones se describe
en el Caṕıtulo 4, donde además de presentar las ĺıneas rotacionales observadas para
las diferentes sustituciones isotópicas del tioformaldeh́ıdo, se muestra el cálculo de
nuevas frecuencias a partir de las observadas en el cielo. También en este estudio se
observaron varias transiciones del formaldeh́ıdo, para comparar el enriquecimiento
en deuterio en ambas especies.

En el Caṕıtulo 5 se presenta la sorprendente detección del propileno, una especie
altamente compleja y saturada para una nube fŕıa y oscura. Además de calcular su
densidad de columna y abundancia, en este caṕıtulo se estudian los posibles caminos
hacia la formación de esta molécula, que nunca se ha considerado en los modelos
de qúımica existentes. Esta detección demuestra que estos modelos, en concreto los
basados en la qúımica en fase gaseosa, no explican de manera satisfactoria la gran
riqueza molecular que existe en las nubes oscuras.

También se ha realizado un estudio sobre moléculas orgánicas complejas en
nubes oscuras. Para ello observamos una de las nubes quiescentes y sin estrellas
del barrido espectral, y otra nube en la que existe un objeto proto-estelar y un
flujo bipolar extremadamente joven. El Caṕıtulo 6 recoge las especies observadas
y sus abundancias, en su mayor parte ĺımites superiores, y se comparan con las
observadas en regiones de formación estelar y en el centro galáctico, donde estas
especies complejas son t́ıpicas. Este tipo de estudios es importante para poner a
prueba los procesos qúımicos en fase gaseosa y de interacción gas-grano que pueden
dar lugar a la formación de dichas especies moleculares.

El Caṕıtulo 7 recoge las principales conclusiones de este trabajo y los nuevos
proyectos que vamos a emprender derivados de este estudio. El amplio campo abierto
por este barrido espectral demuestra la importancia de este tipo de estudios y el
camino que aún queda por recoger para comprender estas pequeñas regiones del
medio interestelar.

Por último, en los Apéndices se presentan brevemente los fundamentos f́ısicos y
procedimientos utilizados para obtener las propiedades f́ısicas (densidades y tempe-
raturas) obtenidas en este trabajo.
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1.2.2. Procesos qúımicos en fase gas . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
1.2.3. Modelos en fase gaseosa . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24

1.3. Polvo interestelar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
1.3.1. El papel del polvo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
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Índice de figuras
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Nubes Oscuras

1.1.1. Un poco de historia

Las nubes oscuras fueron observadas y catalogadas por primera vez por William
y Caroline Herschel a finales del siglo XVIII, quienes las denominaron “agujeros
en el cielo” pues consideraban que estas regiones vacias de estrellas visibles eran
realmente agujeros en la distribución estelar galáctica. En el s. XIX Angelo Secchi
estableció, con ayuda de un espectroscopio, la diferencia entre dos tipos de nebulo-
sas, unas resultaron ser sistemas estelares y las otras nubes de gas. Secchi insistió en
que los considerados “agujeros en el cielo” eran en realidad nubes gigantes de gases
oscuros proyectadas sobre un fondo de estrellas lejanas, aunque la idea de Herschel
prevaleció sobre ésta. A principios del siglo XX, las observaciones profundas del cielo
realizadas por E. E. Barnard proporcionaron la primera evidencia de que esas áreas
oscuras en el cielo eran, en realidad, nubes interestelares de materia oscurecida más
que vacios en la distribución de las estrellas. Las observaciones de estrellas enroje-
cidas en la periferia de dichas nubes indicaban que grandes cantidades de pequeños
granos de polvo contenidos en las nubes las haćıan opacas a las longitudes de onda
visibles. Barnard, a partir de sus fotograf́ıas de cielo profundo, descubrió 349 nebu-
losas (luminosas y oscuras) y construyó un catálogo independiente de 182 nebulosas
oscuras.

Los primeros intentos para determinar la cantidad de gas, y la estructura de
estas nubes se hicieron utilizando técnicas de recuento de estrellas (ver, p.ej., Bok
1956; Cernicharo et al. 1985). Pero éstos sólo eran útiles y fiables en regiones de baja
extinción visual (AV < 3 − 4 mag.). El descubrimiento de la emisión del hidrógeno
atómico a 21 cm supuso un gran paso en el estudio de las nubes interestelares.
Observaciones realizadas por Lilley (1955) demostraron que el gas trazado por el
H I y el polvo se encontraban bien mezclados en las nubes interestelares (al menos
para extinciones pequeñas). Aunque al principio fue sorprendente, la incapacidad
de detectar emisión de H I procedente de las nubes oscuras de alta extinción llevó a
la conclusión de que éstas nebulosas eran muy fŕıas y estaban compuestas proba-
blemente de hidrógeno en forma molecular (Bok et al. 1955; Menon 1956). Des-
afortunadamente, el H2 es generalmente inobservable en nubes oscuras. En primer

11



12 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.1: Imagen óptica donde se distinguen claramente las nubes oscuras Bar-
nard 68 y Barnard 72 (a la derecha de la imagen), y la nebulosa de la serpiente
(extráıda de Redman et al. 2006)

lugar, porque al tratarse de una molécula homonuclear carece de momento dipolar
permanente y sus transiciones rotacionales son extremadamente débiles. Por otro
lado, al tratarse de la molécula más ligera, sus transiciones rotacionales a los niveles
de enerǵıa más bajos se encuentran a longitudes de onda del infrarrojo (IR) medio,
las cuales son inaccesibles a la observación desde la tierra y además muy energéticas
para ser excitadas colisionalmente a las temperaturas caracteŕısticas de las nubes
moleculares oscuras (∼ 10 K).

A principios de los años 70, el descubrimiento de la emisión molecular a lon-
gitudes de onda milimétricas supuso otro gran avance en el estudio de las nubes
oscuras. Se observaron diferentes moléculas poliatómicas en los rangos centimétri-
cos y milimétricos del espectro. Más adelante, con la espectroscoṕıa milimétrica,
se confirmó que estas nubes oscuras estaban formadas principalmente por molécu-
las y part́ıculas de polvo, y que se trata de los objetos más fŕıos del universo. La
emisión de moléculas trazadoras como CO, CS, y NH3, originada en el interior de
las regiones más oscurecidas de las nubes, proporcionó las primeras pruebas de las
condiciones f́ısicas de estas nubes. De hecho, las propiedades f́ısicas más básicas de
las nubes oscuras (tamaño, masa, densidad, composición y temperatura), se han ob-
tenido casi exclusivamente a partir de observaciones de estas moléculas, las cuales
son t́ıpicamente unas 104−9 veces menos abundantes que el hidrógeno molecular.

El descubrimiento de la existencia de fuentes infrarrojas embebidas dentro de las
nubes oscuras (como estrellas T Tauri y fuentes IR de baja luminosidad), observadas
desde tierra y también desde satélites, han establecido el significado astrof́ısico de
estas nubes como los lugares de formación de estrellas poco masivas en la Galaxia
(ver, p.ej., Strom et al. 1975; Wynn-Williams 1982; Beichman et al. 1984; Lada 1992;
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Yun & Clemens 1990). Estas observaciones demostraron que la formación estelar
tiene lugar en los núcleos densos de las nubes moleculares donde la densidad del gas
es de n(H2) ≥ 104 cm−3, y donde se origina la emisión de moléculas como CS, NH3,
HCN, etc. En estas condensaciones se pueden alcanzar valores de la extinción visual
AV ≥ 10 mag., por lo que estas regiones son opacas en el visible y aparecen vacias
de estrellas (ver Figura 1.1). Desde entonces, las nubes oscuras se han convertido
en objetos de gran interés para el estudio de las primeras fases de la formación
de estrellas y sistemas planetarios. Actualmente, el conocimiento que tenemos de
la naturaleza y estructura de estas nubes –esencial para la teoŕıa de la formación
estelar– se obtiene de las observaciones milimétricas y submilimétricas del gas y el
polvo, y también, con el desarrollo de nuevos detectores en los últimos años, de las
observaciones en el IR.

1.1.2. Nubes oscuras y nubes moleculares gigantes

Las nubes moleculares densas se han clasificado de acuerdo a dos esquemas
(ver Turner 1988). En el primero las nubes se designaron como Nubes Moleculares
Gigantes (GMCs, del ingés Giant Molecular Clouds) o Nubes Moleculares Pequeñas
(SMCs, del inglés Small Molecular Clouds), siendo la ĺınea de demarcación entre ellas
bastante arbitraria (M ∼ 103 M�), aunque esta masa parece delimitar las regiones
de formación estelar masiva la cual ocurre sólo en nubes que exceden esta masa. En el
segundo esquema de clasificación las nubes se designan del grupo A si la temperatura
cinética dentro de ellas no excede 20 K, y del grupo B si contienen núcleos calientes
de más de 20 K. Estos últimos se identifican con las regiones de formación estelar
masiva. Ocurre que ambas clasificaciones se corresponden bastante, es decir, el grupo
A con las SMCs y el grupo B con las GMCs. La temperatura ĺımite de 20 K es
f́ısicamente significativa. Una masa de gas molecular sin fuentes internas de calor,
con densidades de n > 102 cm−3, y opaca a la radiciaón UV, tendrá una temperatura
de equilibrio Tkin ∼ 10 K bajo calentamiento por rayos cósmicos y enfriamiento por
la emisión de CO. Fuentes proto-estelares de tipo OB elevarán la temperatura del
gas adyacente a ≥ 20 K en una región de unos pocos parsecs, t́ıpicamente el tamaño
de los núcleos calientes. Fuera de los núcleos calientes en las GMCs, el gas tiene unas
propiedades similares a las las de las SMCs. La Tabla 1.1 muestra las principales
propiedades de las nubes moleculares.

Las nubes moleculares gigantes son las entidades más masivas de la Galaxia.
Fueron descubiertas a partir de mapas de emisión en la ĺınea J = 1 − 0 de CO,
los cuales demostraron que la mayor parte del gas molecular en la Via Láctea se
localiza en estas nubes. Tienen tamaños t́ıpicos de entre 20–200 pc, masas de 4 ×
105 M�, densidades de ∼ 200 cm−3, y temperaturas de 10 K. Sin embargo, debe
entenderse que estas nubes moleculares muestran un amplio rango en cada una
de estas propiedades. Observaciones de estas nubes en las transiciones rotacionales
de una gran variedad de especies, muestran unas ĺıneas de emisión anchas, lo que
demuestra que en ellas existe una gran turbulencia. Algunos ejemplos relevantes son
M17, Cep OB3, Sgr B2, Orion, W49, Ser OB1, Cyg OB1, Cyg OB2, Mon OB1, Mon
OB2 y CMa OB1. La designación OB muestra que estos objetos están casi siempre
asociados a cúmulos abiertos de estrellas OB. De hecho, mientras que las estrellas
de últimos tipos y baja masa se forman en cualquier tipo de nube (GMCs, nubes
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Tabla 1.1: Propiedades de las nubes moleculares (extráıda de Turner 1988).

Grupo A (nubes fŕıas) Grupo B (nubes calientes)
Propiedad Envoltura Núcleo Envoltura Núcleo
Tkin 10 10 10–20 20–100
n (cm−3) 102 − 103 104 − 105 102 − 103 3 104 − 106

Diámetro (pc) 1–10 0.1–1 10–200 1–3
M (M�) 10–1000 1–100 103 − 105 102 − 5 103

MJ (M�) 8–24 ∼ 2 ? 2–4
Tipo morfológico Glóbulos Nubes moleculares Gigantes

Nubes fŕıas y oscuras (SMCs) (GMCs)
Formación estelar sólo estrellas de baja masa estrellas masivas y poco masivas

no más tempranas de A0 estrellas OB y cúmulos
Movimientos (Δv) 0.5–3.0 km s−1 0.2–0.4 km s−1 3–15 km s−1 (supersónico)

(supersónico) (subsónico)

fŕıas y oscuras, e incluso en glóbulos), las estrellas más masivas de los primeros tipos
(OB) sólo se forman en GMCs con masas por encima de 103 M�.

Las nubes oscuras reciben su nombre de la extinción tan elevada que presentan,
entre 2 ≤ AV ≤ 25 mag. Además no están asociadas a nebulosas de emisión o de
reflexión, es decir, a regiones con estrellas de primeros tipos. Son principalmente
nubes moleculares con un halo de H I. La temperatura es muy constante y del orden
de 10±3 K en el rango de densidad 102 − 104 cm−3, y las ĺıneas de emisión son más
estrechas que en otros tipos de nubes. La temperatura de 10 K es la predicha por los
modelos que suponen calentamiento por rayos cósmicos y enfriamiento por transi-
ciones rotacionales de CO excitadas colisionalmente. Los estudios realizados en CO,
NH3, HC3N, HC5N, etc., en unos 100 núcleos densos por Myers y colaboradores en
SMCs cercanas (Myers et al. 1983; Myers & Benson 1983; Myers 1983), han ayudado
a caracterizar estos objetos. Estas condensaciones tienen temperaturas en el rango
de 10–20 K, densidades n ∼ 104−105 cm−3, sus tamaños se encuentran entre 0.05 y
0.2 pc, y sus masas son de 0.3 a 10 M�. Al menos la mitad de la muestra estudiada
por estos autores contiene estrellas de baja masa en su interior o cerca de ellas, como
se ha demostrado en las observaciones realizadas por el satélite IRAS1. Más ade-
lante, estudios realizados en otras especies moleculares (C2H, CH3CN, HCN, HNC,
SO, y SO2; ver, p.ej., Irvine et al. 1985), revelaron diferencias en las abundancias
relativas de estas especies de un núcleo a otro. Las SMCs nunca tienen asociadas
estrellas de tipo espectral más temprano de A0 o quizá tipo B tard́ıo, y pueden no
estar asociadas a formación estelar en absoluto. Alrededor de la mitad de las SMCs
se observa que tienen asociadas estrellas de baja masa, normalmente tipo T Tauri.
Algunas SMCs cercanas (Taurus, L134, L183, y ρ Oph) contienen condensaciones
particularmente fŕıas, que deben representar una fase evolutiva más temprana que
la fase proto-estelar. La temperatura en estos núcleos es de ∼ 10 K o incluso algo
inferior en algunos casos. Estos son los objetos más fŕıos y densos conocidos en el
medio interestelar (MI).

Mientras que las nubes moleculares gigantes suelen encontrarse en los brazos

1InfraRed Astronomical Satellite
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espirales, como se ha demostrado a partir de observaciones de OH en el plano
de la Galaxia (Turner 1979, 1982), las nubes moleculares pequeñas se encuentran
t́ıpicamente en el disco de la Galaxia (entre los brazos espirales y, probablemente,
también dentro de ellos), como demuestra su distribución local en la vecindad solar.
Las GMCs también pueden localizarse entre los brazos espirales, y en ese caso serán
más fŕıas que las que se encuentran dentro de los brazos. La distribución global de
GMCs y SMCs sugiere por qué la formación de estrellas OB debe trazar los brazos
espirales, mientras que la formación de estrellas de baja masa debe estar distribuida
más uniformemente a lo largo del disco galáctico.

1.1.3. Formación estelar

Las estrellas de baja masa (M ≤ 8 M�) se forman a partir de pequeñas conden-
saciones dentro de las nubes moleculares, cuando la gravedad supera las fuerzas de
soporte térmica y magnética. El material de la nube evoluciona para formar estre-
llas y sistemas planetarios, y alimenta el nuevo sistema en formación. Las primeras
fases de formación de una estrella tipo solar se caracterizan por dramáticos cambios
no sólo en su estructura f́ısica, sino también en su composición qúımica.

Existe una clasificación espectral de las estrellas jóvenes y proto-estrellas en
formación. Los cambios significativos en los espectros de los objetos estelares jóvenes
(YSOs, del inglés Young Stellar Objects) están relacionados principalmente con los
cambios de la cantidad de polvo y su distribución espacial en la envoltura del objeto.
En el esquema original, todos los objetos se dividen en varias clases (Lada 1987) a
partir de un ı́ndice espectral, entre 2 μm y la máxima longitud de onda observada en
el infrarrojo, y cuya sucesión tiene un sentido evolutivo. Sin embargo, observaciones
continuas en el submilimétrico han revelado un gran número de fuentes con un
pico de emisión incluso a mayores frecuencias. Algunas de éstas contienen también
fuentes infrarrojas y potentes flujos bipolares, indicando que se ha formado un objeto
en su interior. André & Montmerle (1994) argumentan que los objetos de Clase 0
representan la primera fase del colapso, en la cual existe más material circunestelar
que estelar. La Figura 1.2 muestra la secuencia espectral de estos objetos, junto con
su Distribución de Enerǵıa Espectral (SED, del inglés Spectral Energy Distribution)
y el esquema del objeto en cada una de las etapas evolutivas.

Clase 0. La absorción de la luz en estos objetos es tan grande que se manifiestan
sólo como fuentes de radiación submilimétrica y comúnmente no se observan en las
longitudes de onda inferiores a 300 μm. La forma de su espectro es cercana a la del
cuerpo negro con una temperatura de sólo 20–30 K. Suelen estar vinculados a flujos
moleculares bipolares fuertes y bien colimados, y muestran signos de acrecimiento
de material (p.ej., B335 e IRAS 16293). Por esta razón estos objetos recibieron el
nombre de clase 0, un número más bajo que el resto en la clasificación original que
insinúa su significado evolutivo (André et al. 1993, 2000). Se supone que éstas son
proto-estrellas que se encuentran en la etapa temprana de la contracción, que no
tienen aún un núcleo caliente. Sin embargo, no se excluye que la diferencia entre las
Clases 0 y I no sea evolutiva sino f́ısica, relacionada, por ejemplo, con la masa del
objeto o con otras de sus caracteŕısticas.

Una vez que la contracción gravitacional finalmente vence a la presión, nace
una proto-estrella, que consiste en un objeto central, que al final podŕıa llegar a
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Figura 1.2: Clasificación espectral de los objetos estelares jóvenes poco masivos,
donde se muestra un esquema del objeto junto con la distribución de enerǵıa espec-
tral que lo caracteriza.
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ser una estrella, rodeado por una envoltura desde la cual la futura estrella absorbe
material. Al principio, la envoltura es tan densa que oscurece el objeto central, y
su SED está totalmente dominada por las regiones externas y fŕıas de la envoltura,
con una temperatura menor de ∼ 30 K. La mayor parte de la envoltura es fŕıa y
deficiente en moléculas pesadas, que se encuentran congeladas en los mantos de los
granos al igual que ocurre en los núcleos pre-estelares. Sin embargo, la presencia de
una fuente central, produce el calentamiento de las regiones internas de la envoltura.
En esas regiones más interiores la temperatura del polvo alcanza los 100 K, causando
la evaporación de los mantos de los granos formados durante la fase de núcleo pre-
estelar. Las moléculas atrapadas en los hielos son eyectadas de vuelta a la fase gas,
dando lugar a una qúımica rica y peculiar. En estas regiones, que se han llamado
hot corinos, se han encontrado moléculas orgánicas complejas.

Clase I. Las fuentes de esta clase tienen una distribución espectral amplia,
que se extiende hacia el infrarrojo lejano e incluso hacia la región submilimétrica
del espectro. En la mayoŕıa de las fuentes no se nota la radiación óptica, puesto
que están profundamente sumergidas en los núcleos de las nubes moleculares que
las contienen. Un objeto t́ıpico de esta clase es L1551 IRS5 en Tauro. Fuentes
semejantes se asocian frecuentemente a las nebulosas reflectantes pequeñas y a los
flujos moleculares bipolares. Esto indica que éstas tienen, además de una envoltura
esférica de polvo, un disco circunestelar. En la mayoŕıa de estos objetos se observa la
eyección de materia, aunque en algunos casos (p.ej., HL Tau) los detalles espectrales
evidencian el acrecimiento de gas. Las fuentes de Clase I se suelen encontrar con
poca frecuencia, de donde se deduce que éstas tienen un tiempo de vida corto, del
orden de (1–5) 105 años.

Clase II. Para estas estrellas el máximo de la distribución espectral está loca-
lizado en las regiones del óptico o infrarrojo cercano. El exceso de flujo pertenece
al rango del infrarrojo lejano y es muy fuerte, aunque menos notable que para las
fuentes de Clase I. Por consiguiente, las fuentes de la Clase II están rodeadas de
menos masa de gas y polvo que las anteriores. Su espectro en la región infrarroja
tiene una pendiente del tipo función potencial, que se describe suficientemente bien
con la ayuda de un modelo de disco delgado, ópticamente grueso, con una distri-
bución potencial de la temperatura a lo largo del radio. La pendiente del espectro
(también denominada ı́ndice espectral) del tipo νFν ∝ να de las fuentes observadas
se encuentra en el intervalo α = 0.7–1.3. El más pequeño de estos valores concuerda
con el modelo de un disco “pasivo” que no tiene fuentes propias de calentamiento
y tan sólo reirradia la enerǵıa de la estrella central. El valor α = 1.3 correspon-
de exactamente al valor calculado según la teoŕıa de discos circunestelares, que se
calientan a costa de la disipación viscosa de la enerǵıa gravitatoria.

Las fuentes de Clase II son t́ıpicamente estrellas visibles T Tauri que presentan
discos de acrecimiento y vientos estelares. En general, en las regiones de formación
estelar, el número de las fuentes de Clase II es superior en un orden de magnitud al
de las fuentes de Clase I.

Clase III. El espectro de estas fuentes no se distingue prácticamente del espec-
tro del cuerpo negro. Al parecer, un espectro tal es inherente a la fotosfera de una
estrella privada de un disco circunestelar o una envoltura. Sin embargo, es dif́ıcil
determinar la temperatura de la fotosfera, ya que en las regiones de formación es-
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telar la absorción de la radiación es muy fuerte y el efecto del enrojecimiento puede
desplazar notablemente el máximo del espectro hacia la región roja. La mayoŕıa de
estas fuentes son, probablemente, estrellas “desnudas” del tipo T Tauri, que se han
acercado mucho al comienzo de la secuencia principal. Puesto que éstas no tienen ya
ni una radiación infrarroja fuerte ni un exceso de radiación UV, es dif́ıcil separarlas
de las estrellas de fondo y estimar su número relativo dentro de las regiones de
formación estelar. Sin embargo, poseen una radiación X bastante fuerte y variable,
gracias a la cual es posible detectarlas en regiones cercanas (p.ej., en Tauro). Según
los resultados del conteo, el número de fuentes de las Clases II y III es compara-
ble. Esto significa que también son comparables sus tiempos de vida caracteŕısticos
(cerca de 107 años).

Las fuentes de Clase III ya han acretado o disipado la mayor parte del material
circunestelar, dejando una estrella de pre-secuencia principal, problabemente con
planetas.

Exiten también pequñas condensaciones de gas con emisión en el submilimétrico
pero que no contienen fuentes IRAS, y que probablemente preceden la formación de
un objeto central. Éstos se encuentran entre los “núcleos sin estrellas” estudiados
por Benson & Myers (1989), a los que Ward-Thompson et al. (1994) denominan
“núcleos pre-proto-estelares”. Son las condensaciones fŕıas (<10 K) y densas (>105

cm−3) que parecen estar al borde del colapso (Tafalla et al. 1998; Caselli et al. 2002;
Crapsi et al. 2007), y se las considera representativas de las condiciones iniciales
de la formación estelar. Durante esta fase, la materia se acumula lentamente hacia
el centro bajo la fuerza gravitatoria, la cual contrarresta la presión térmica y/o
magnética. Al aumentar la densidad, las moléculas gaseosas comienzan a congelarse
en la superficie de los granos de polvo, formando mantos de hielo “ensuciado” con
otras moléculas. Las bajas temperaturas y la desaparción de muchas moléculas, en
particular del CO, de la fase gas dan lugar a una qúımica peculiar: una deuteración
molecular extrema.

1.2. Componente molecular del medio interestelar

1.2.1. Moléculas en nubes oscuras

Cerca de la mitad de la masa del medio interestelar (MI) de nuestra galaxia se
encuentra en forma de moléculas de H2, cuyas propiedades rigen en alto grado la
formación estelar. El proceso de śıntesis de las moléculas es muy sensible a las con-
diciones f́ısicas y a la composición del medio. Este proceso tiene lugar en reacciones
qúımicas en la fase gaseosa con la participación de iones, aśı como en la superficie
de los granos de polvo, los cuales tienen fuertes propiedades cataĺıticas.

La molécula más abundante en el MI es la del hidrógeno, la cual, desafortuna-
damente, es muy dif́ıcil de observar, pues no tiene ĺıneas espectrales en el rango del
óptico ni en el de radio (la molécula de H2 es simétrica, por tanto ni sus oscilacio-
nes térmicas ni su rotación conducen al desplazamiento de sus cargas, es decir, no
conducen a la radiación dipolar). La emisión de esta molécula en sus transiciones
electrónicas pertenece al rango ultravioleta (UV) del espectro. Fue precisamente
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debido a esta emisión UV como se descubrió la molécula de H2, en la franja de Ly-
man (991–1132 Å) mediante las ĺıneas de absorción en los espectros de las estrellas
calientes.

La emisión de la molécula de H2 en la región UV del espectro permite estu-
diar únicamente las nubes semitransparentes, es decir las nubes difusas, los glóbulos
pequeños o la periferia de las nubes oscuras. Las nubes moleculares compuestas
totalmente de H2 están cubiertas por una capa de transición en la cual éstas des-
aparecen paulatinamente cediendo el papel dominante al H I. Además de las ĺıneas
electrónicas en el UV, las moléculas de H2 pueden emitir en la región infrarroja (ni-
veles de rotación cuadrupolar y niveles roto-vibracionales). Estas transiciones tienen
lugar a una temperatura ∼ 103 K, que pueden alcanzarse en regiones de formación
estelar masiva.

La segunda molécula en el MI es la de CO, con una razón H2/CO ∼ 104 − 105,
la cual coexiste con el H2 en las mismas regiones. A diferencia de la molécula de H2,
la molécula no simétrica del CO tiene unas excelentes ĺıneas de emisión en el rango
de las ondas de radio (λ = 2.6 mm).

Existen muchas otras especies moleculares en el MI que, a pesar de ser menos
abundantes que el H2 o el CO, presentan muchas de sus ĺıneas rotaciones en la
región milimétrica del espectro. Hasta el momento se han observado 151 moléculas
en el MI (230 incluyendo especies isotópicas), siendo la especie con mayor número
de átomos el HC11N. Algunas de éstas (p.ej., CO, CS, NH3) presentan un gran
interés como indicadores de la formación estelar. Además algunas moléculas adi-
cionales han sido observadas en las envolturas en expansión de las gigantes rojas
y unas 50 especies se han detectado en cometas del Sistema Solar (una compila-
ción detallada de todas las moléculas observadas en el espacio puede encontrarse
en http://astrochemistry.net/). Entre éstas existen algunas especies importantes
comúnmente utilizadas para trazar determinadas propiedades del MI:

C18O,13CO: propiedades generales del gas.

CS, HCN, H2CO, CH3OH: gas de muy alta densidad (nH2 ≥ 104 cm−3).

NH3, CH3CN: gas denso y alta temperatura.

HNC: gas fŕıo y quiescente.

SiO, SO, SO2: indicadores del paso de frentes de choque en el gas.

CN, HCO: presencia de un campo UV intenso (esto es, regiones de fotodi-
sociación).

HCO+: regiones con un elevado flujo de rayos cósmicos.

Cuanto mayor es la densidad de una nube, más variadas son las moléculas que con-
tiene. Además cada molécula es caracteŕıstica de un determinado rango de densida-
des. Por esto, observaciones en las ĺıneas de CO, NH3, HCN, etc., permiten estudiar
prácticamente cualquier región de la nube con condiciones f́ısicas diferentes.

Los procesos qúımicos que dan lugar a la formación de esta gran variedad de
moléculas se producen principalmente en fase gaseosa o en estado sólido en la super-
ficie de los granos de polvo (ver más adelante). La existencia de reacciones qúımicas
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en los mantos de los granos ha abierto nuevas v́ıas para entender la complejidad
qúımica del MI, aunque todav́ıa existen muchas dudas sobre las rutas reales para
la formación de muchas especies.

En los últimos años se ha demostrado que las nubes fŕıas y oscuras poseen una
qúımica rica y compleja, con interesantes diferencias respecto a las regiones calientes
de formación estelar masiva y también entre ellas. Además, esta complejidad qúımica
rivaliza con la que se observa en las nubes calientes y masivas como Sgr B2 y
Ori A, a pesar de que en las nubes oscuras no tienen lugar procesos energéticos,
como los asociados a la formación estelar, que pueden activar la qúımica en la
nube. Estas regiones fŕıas son particularmente importantes para la astroqúımica,
porque proporcionan un lugar excelente para poner a prueba los modelos teóricos:
su naturaleza quiescente y baja temperatura implica que no hay que considerar
procesos como el calentamiento por choques, la evaporación de los mantos de los
granos, o la interacción con vientos estelares, los cuales śı están presentes en las
regiones de formación estelar masiva. Aunque la estructura de las nubes oscuras
puede ser complicada, son indudablemente mucho más homogéneas que las fuentes
como Orion KL, y su investigación está favorecida por la alta resolución espacial
que proporciona su relativa cercańıa al Sol. Además, los pequeños gradientes en
velocidad que existen en estas regiones dan como resultado unas anchuras de ĺınea
ligeramente mayores que la anchura térmica, proporcionando “laboratorios” en los
que pueden determinarse parámetros moleculares básicos con una precisión a veces
mayor de las que se obtienen en los laboratorios en tierra. Las nubes oscuras se
han convertido también en campos para la caza de nuevas especies moleculares.
Algunas de las moléculas que fueron detectadas por primera vez en estas nubes,
se observaron antes en el espacio que en el laboratorio (p.ej., C3, C2H3). Existen
varias razones por las que es importante estudiar la qúımica en las primeras fases de
la formación estelar. En primer lugar, la qúımica es un diagnóstico muy poderoso
para las condiciones f́ısicas, tanto en el momento actual como en el pasado, de la
proto-estrella en formación. Además, la qúımica en las primeras fases de la formación
estelar puede afectar la composición qúımica de los objetos que finalmente formarán
parte del sistema planetario: planetas, cometas, y asteroides.

1.2.2. Procesos qúımicos en fase gas

Aunque las reacciones en fase gaseosa tienen lugar en todo tipo de regiones del
MI, adquieren su mayor importancia en las nubes fŕıas y oscuras donde los man-
tos de los granos se encuentran congelados. Debido a las bajas temperaturas de
estas regiones, las reacciones que pueden producirse en ellas deben ser exotérmicas,
y debido a las pequeñas densidades, los encuentros entre moléculas sencillas son
poco probables. Esto limita en gran media la qúımica en nubes oscuras, mientras
que en regiones con mayores temperaturas y densidades la velocidad de las reaccio-
nes puede ser mucho mayor y pueden cobrar mayor importancia ciertas reacciones
endotérmicas.

Las reacciones en fase gaseosa pueden dividirse en diferentes categorias depen-
diendo de sus efectos generales. Existen procesos de formación de enlaces, que in-
cluyen las asociaciones radiativas, las cuales ligan los átomos en moléculas simples
o complejas. Las reacciones de foto-disociación, recombinaciones disociativas y las
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disociaciones colisionales, son procesos de destrucción de enlaces, los cuales frag-
mentan especies para dar lugar a otras más pequeñas. Finalmente, existen también
reacciones de reajustes de enlace (reacciones de intercambio ión-molécula, reaccio-
nes de tranferencia de carga, y reacciones neutro-neutro), en las cuales se transfieren
partes de uno de los coreactantes al otro.

La velocidad de reacción (cm3 s−1) de una reacción genérica A + B → C + D,
viene dada por:

k =< σ v > (1.1)

donde σ es la sección eficaz total de los reactivos, y v su velocidad relativa. Muchas
reacciones poseen una enerǵıa de activación apreciable (Ea), aún siendo reacciones
exotérmicas (esto se debe a que las reacciones qúımicas suelen implicar la rotura
de enlaces qúımicos antes de formar unos nuevos), y la velocidad de reacción puede
expresarse simplemente con la ecuación de Arrhenius (ver Herbst 1990):

k = A(T ) exp(−Ea/kBT ) (1.2)

donde kB es la constante de Boltzmann, T es la temperatura cinética del gas y A (T )
es una función de la temperatura. Las enerǵıas de activación suelen ser del order
de 0.1–1 eV, por lo que en nubes oscuras, donde kBT ∼ 0.01 eV, incluso algunas
reacciones exotérmicas no llegan a producirse.

En la qúımica de nubes oscuras, las reacciones ión-molécula son particularmente
importantes (Herbst & Klemperer 1973), las cuales no poseen enerǵıas de activación
debido a la fuerza de atracción de largo alcance, dada por el potencial:

V (R) = −α e2

2R4
(1.3)

donde α es la polarizabilidad de las especies neutras (cm3), e la carga del electrón,
y R la distancia entre las dos especies. Para un encuentro suficientemente cercano,
R ≤ (4e2α/μv2)1/4, la velocidad de reacción es la llamada velocidad de Langevin,
independiente de la temperatura (Herbst 1990):

kL = 2πe (
α

μ
)1/2 � 10−9 cm3 s−1 (1.4)

siendo μ la masa reducida en la colisión.
La Tabla 1.2 muestra ejemplos genéricos de las principales reacciones que ocu-

rren en fase gas y sus velocidades de reacción t́ıpicas (para más detalles, ver p.ej.,
Tielens 2005; Duley & Williams 1984). A continuación se describen en más detalle
las reacciones más importantes para la qúımica en nubes oscuras.

Foto-disociación qúımica

Los fotones del ultravioleta lejano (UVL) que atraviesan el MI difuso son los
agentes principales de la destrucción de moléculas pequeñas. Sin embargo, dentro
de una nube el campo de radiación de estos fotones se ve atenuado por el polvo, y
ésta atenuación depende de la profundidad de la nube o, dicho de otro modo, de
la extinción visual. Por tanto, estas reacciones serán importantes en regiones donde
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Tabla 1.2: Reacciones genéricas en fase gaseosa y sus velocidades de reacción
(extráıda de Tielens 2005).

reacción velocidad notas
Foto-disociación AB + hν → A + B 10−9 s−1 a
Neutro-neutro A + B → C + D 4 × 10−11 cm3 s−1 b
Ión-molécula A+ + B → C+ + D 2 × 10−9 cm3 s−1 c
Transferencia de carga A+ + B → A + B+ 10−9 cm3 s−1 c
Asociación radiativa A + B → AB + hν d
Recombinación disociativa A+ + e → C + D 10−7 cm3 s−1

Asociación colisional A + B + M → AB + M 10−32 cm6 s−1 c
Asociación con iones A− + B → AB + e 10−9 cm3 s−1 c

2

a Velocidad de reacción en un campo de radiación “unshielded”
b Velocidad de reacción en la dirección exotérmica y asumiendo que no existe barrera de
activación
c Velocidad de reacción en la dirección exotérmica
d Velodidad de reacción altamente dependiente de la reacción espećıfica

exista una fuente de fotones, como alrededor de estrellas calientes, o también en los
bordes de las nubes moleculares.

Sin embargo, las nubes moleculares son muy inhomogéneas y, excepto en los
núcleos densos, cada punto dentro de la nube puede tener una alta opacidad mien-
tras que otros son prácticamente ópticamente delgados de manera que los fotones
del UVL pueden penetrar dentro de la nube. Algunos fotones del UVL pueden estar
presentes incluso en la profundidad de los núcleos densos. En particular, los elec-
trones primarios producidos por la interacción con rayos cósmicos pueden contener
suficiente enerǵıa para excitar el hidrógeno molecular. Puesto que los rayos cósmi-
cos tiene una gran penetración dentro de una nube molecular, esto da lugar a la
creación local y constante de fotones UVL dentro de la nube.

Reacciones neutro-neutro

Las reacciones neutro-neutro son reacciones del tipo

A + B ⇀↽ C + D + ΔE, (1.5)

donde se supone que la reacción es exotérmica hacia la derecha. La termoqúımica de
una reacción, que describe el flujo de calor, puede evaluarse a partir de la diferencia
de entalṕıa (H) entre productos y reactivos

ΔH(reaccion) = H(productos) − H(reactivos), (1.6)

donde una entalṕıa negativa significa que en la reacción se libera enerǵıa (ΔE =
−ΔH; para una reacción exotérmica ΔH < 0; para una reacción endotérmica ΔH >
0). La entalṕıa de una especie no es únicamente la enerǵıa de enlace, sino que
también involucra la enerǵıa interna y el trabajo realizado por el entorno. La entalṕıa
se refiere siempre a un estado estandar. En la evaluación del cambio de entalṕıa de
una reacción deben tenerse en cuenta la estequeometŕıa de la reacción, las fases de
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los reactivos y los productos, y la temperatura de la reacción. El cambio de entalṕıa
no depende de la reacción en śı, por lo que puede ser calculada a partir del calor de
formación y de las propiedades termodinámicas de las especies involucradas. Para
moléculas estables, los calores de formación son en general cantidades negativas,
por lo que la formación de un compuesto a partir de sus elementos es normalmente
un proceso exotérmico.

Las reacciones neutro-neutro poseen muchas veces una apreciable barrera de
activación debido a la necesaria rotura de enlaces asociada al reajuste molecular.
Las velocidades de reacción hacia adelante (forward) y hacia atrás (backward), kf y
kb, están relacionadas a través de la constante de equilibrio, K,

K =
kf

kb
exp ΔE/kT . (1.7)

Sin tener en cuenta, de momento, la enerǵıa de activación, la velocidad kf se
puede estimar a partir de la fuerza de van der Waals, responsable en una colisión
neutro-neutro de la atracción entre ambos. Esta velocidad suele ser del orden de 4
×10−11 cm3 s−1. Si existe enerǵıa de activación hay que multiplicar este valor por el
factor de Boltzmann, exp−Ea/kT . Esto hace que incluso para una barrera modesta
de 1000 K, una reacción no pueda producirse a los 100 K t́ıpicos del MI difuso, y
no digamos para los 10 K caracteŕısticos de las nubes moleculares. Estas reacciones
neutro-neutro serán importantes cuando el gas está caliente, por ejemplo en núcleos
calientes asociados a la formación estelar, en regiones densas de fotodisociación
asociadas a estrellas brillantes, o en choques. En general, las únicas reacciones entre
neutros importantes en las condiciones fŕıas de las nubes oscuras son aquellas que
involucran átomos o radicales que no poseen enerǵıas de activación.

Reacciones ión-molécula

La reacciones ión-molécula, como regla general, serán más probables que las
reacciones entre neutros, ya que poseen enerǵıas de activación más pequeñas y
porque los iones son mucho más reactivos que los elementos o moléculas neutras.

Para un ión y un neutro, el potencial de interacción de dipolo inducido viene
dado por

V (r) = −αe2

2r4
(1.8)

siendo α la polarizabilidad de la especie neutra (∼ 10−24). Entonces, la velocidad
de reacción –dado por el llamado coeficiente de Langevin– es

kL = 2πe(
α

μ
)1/2 (1.9)

donde μ es la masa reducida. Tı́picamente kL ∼ 2 × 10−9 cm3 s−1, y no depende
de la temperatura. Este valor es unos dos órdenes de magnitud más rápido que las
reacciones neutro-neutro, sin tener en cuenta las barreras de activación generalmen-
te involucradas en las últimas. Está claro entonces que una pequeña cantidad de
ionización puede ser muy efectiva para activar la qúımica interestelar. Si la reacción
ión-molécula involucra a un neutro con momento dipolar permanente, entonces la
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velocidad de reacción puede ser mucho mayor que el coeficiente de Langevin. En
este caso, el coeficiente de velocidad de reacción viene dado por

kdip = 2πe((
α

μ
)1/2 + μD(

2
πμkT

)1/2) (1.10)

donde μD es el momento dipolar de la especie neutra y α su polarizabilidad. Esto da
lugar a un aumento de la velocidad comparado con la de Langevin, particularmente
a bajas temperaturas, con valores de más de 10−7 cm3 s−1 a 10 K para un dipolo
fuerte.

Entre las reacciones ión-molécula podemos encontrar algunas particularmente
importantes en la producción de hidrocarburos (ver Herbst & Leung 1989), como
son las reacciones de inserción de carbono,

C+ + AH+ → CA+ + H (1.11)

o las reacciones de condensación,

CnH+
m + CiHj → Cn+iH+

m+j−1 + H (1.12)

→ Cn+iH
+
m+j−2 + H2 (1.13)

Los productos de éstas pueden reaccionar posteriormente con H2 para producir
especies aún más saturadas (hidrogenadas), v́ıa

CA+ + H2 → HCA+ + H (1.14)

aunque estas reacciones de hidrogenación pueden tener enerǵıas de activación ele-
vadas y no llegar a producirse en nubes oscuras.

Reacciones de recombinación disociativa

La recombinación disociativa ión-electrón es el último paso en la śıntesis de
compuestos poliatómicos neutros,

AB+ + e → A + B (1.15)

Las velocidades de reacción son t́ıpicamente de 10−7 cm3 s−1. En general, para
moléculas poliatómicas, los compuestos neutros producidos en la reacción no se
conocen en su totalidad.

Estas reacciones son un proceso importante en la qúımica interestelar ya que
controlan el nivel de ionización, y por tanto la velocidad de las reacciones qúımicas
en las nubes interestelares.

1.2.3. Modelos en fase gaseosa

Para intentar reproducir la qúımica encontrada en determinadas regiones del
MI, se han desarrollado modelos teóricos en los que se utilizan todas las reacciones
conocidas para producir las moléculas observadas. Más tarde, estos modelos se com-
paran con las abundancias observadas en las regiones de nuestro interés. En general,
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estos modelos necesitan una gran variedad de parámetros, como las abundancias de
los elementos principales (C, O, N, S, metales, etc.), y la tasa de ionización por
rayos cósmicos. Un parámetro fundamental en estos modelos es la abundancia de
carbono, tanto en forma atómica como en compuestos moleculares. La presencia de
C atómico es esencial para la creación de largas cadenas carbonadas y de molécu-
las orgánicas complejas. A continuación se describren brevemente los dos modelos
principales que exiten en fase gaseosa.

Modelos estacionarios en el tiempo

En estos modelos se vaŕıa la profundidad a lo largo de una estructura deter-
minada. Se aplican comúnmente en envolturas exteriores de regiones de formación
estelar, envolturas de estrellas evolucionadas, o en regiones donde existe radiación
importante en el UV o de rayos-X.

Por tanto, para estos modelos es necesario conocer la geometŕıa, la densidad
del gas en función de la posición, el campo de radiación incidente, y otros paráme-
tros relacionados con los granos de polvo (curva de extinción, albedo y función de
dispersión). Las temperaturas en función de la posición se pueden obtener a partir
de las reacciones de calentamiento y enfriamiento, aunque también se utilizan las
obtenidas de las observaciones.

Modelos dependientes del tiempo

Estos modelos no dependen de la profundidad. En ellos las abundancias mole-
culares vaŕıan con el tiempo en una posición determinada de la nube. Se utilizan en
nubes oscuras, núcleos en colapso y condensaciones calientes asociadas a formación
estelar. Los procesos qúımicos considerados en estos modelos llegarán a un estado
estacionario después de 105–107 años, dependiendo de la tasa de ionización por ra-
yos cósmicos, la temperatura, la densidad y las especies moleculares consideradas
en el modelo.

Para estos modelos es necesario conocer la densidad de H2 en función del tiempo,
la extinción visual (AV ) en la posición considerada en la nube, y las abundancias
iniciales (para t = 0) de los elementos atómicos principales. La temperatura se
obtiene o bien del balance térmico, o bien de las observaciones.

Actualmente también existen modelos en los que se combinan ambas posibilida-
des, teniendo en cuenta tanto la variación con respecto al tiempo como respecto la
profundidad.

Existen bases de datos donde podemos encontrar multitud de reacciones qúımi-
cas que dan lugar a diferentes especies, y sus correspondientes velocidades de re-
acción. Las más importantes son la base de datos UMIST de la Universidad de
Manchester (Woodall et al. 2007), y la osu.2003 de la Ohio State University3.

3www.physics.ohio-state.edu/∼eric/research.html
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1.3. Polvo interestelar

1.3.1. El papel del polvo

Además de los iones, átomos y moléculas que encontramos en la fase gaseosa,
en el MI también existen part́ıculas sólidas macroscópicas, llamadas part́ıculas de
polvo. Estas part́ıculas fueron observadas debido a la absorción de la luz emitida por
las estrellas y a su polarización, que aparece cuando las part́ıculas de polvo están
orientadas por el campo magnético interestelar. De ser un obstáculo, el cual haćıa
dif́ıciles las observaciones ópticas, estas part́ıculas se transformaron en un objeto
de observación fundamental en la astronomı́a infrarroja. Las part́ıculas de polvo
desempeñan un papel muy importante en el proceso de formación de las estrellas
y de los sistemas planetarios, su emisión en el infrarrojo es un factor importante
en el balance de enerǵıa en el medio interestelar denso, y además, en la superficie
de los granos de polvo tiene lugar la śıntesis de muchas moléculas interestelares,
entre ellas el H2. La existencia de los granos de polvo y la posibilidad de que en su
superficie se produzcan reacciones qúımicas, ha dado lugar a un avance importante
en la comprensión de la complejidad qúımica del MI.

En los años 30 se consideraba que estos granos de polvo eran part́ıculas de hie-
rro. En los 40 apareció el modelo de los “hielos sucios”, mezcla de moléculas de
H2O, H2, CH4, NH3 con impurezas de elementos pesados. Los cálculos demostraron
que la condensación directa de tales part́ıculas en el MI es imposible; entonces se
prestó atención a las atmósferas fŕıas de las estrellas gigantes, donde pueden con-
densarse las part́ıculas refractarias de grafito, y luego expulsarse de las atmósferas
debido a la presión radiativa. El descubrimiento de todo un conjunto de molécu-
las complejas en el MI contribuyó a la creación de los modelos de capas o mantos
múltiples, en los cuales el núcleo de los granos, constituido por elementos refrac-
tarios como silicatos y grafitos, está recubierto por mantos de hielo que contienen
diversas moléculas.

Los radios de los granos de polvo se encuentran entre 0.25–0.005 μm. Se supone
que hay pocas part́ıculas grandes, y éstas son las responsables de la absorción y la
polarización de la luz en las regiones infrarroja y óptica del espectro. Las part́ıculas
pequeñas se encuentran en cantidades miles de veces mayores y son las que deter-
minan la absorción en la región UV. Se supone que en las part́ıculas grandes se
encuentran atrapados átomos de elementos magnéticos, los cuales dan a las part́ıcu-
las de polvo propiedades paramagnéticas y son responsables de su orientación en el
campo magnético interestelar.

La temperatura de los granos de polvo se determina mediante el balance entre
su radiación y calentamiento. En las nubes y en el medio fŕıo existente entre ellas,
las part́ıculas son calentadas por la radiación de las estrellas; y en las regiones ca-
lientes, donde el gas tiene una temperatura ≥ 105 K, se calientan también debido a
los choques con los electrones. En las capas profundas de las nubes densas, la tem-
peratura de los granos de polvo es de sólo unos cuantos grados Kelvin; sin embargo,
precisamente la radiación infrarroja del polvo es el principal agente refrigerante de
las nubes moleculares y de las proto-estrellas.
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Figura 1.3: Esquema de los procesos qúımicos que ocurren en la superficie de los
granos de polvo (extráıda de Herbst 2000).

1.3.2. Procesos qúımicos en granos

El papel fundamental de los granos de polvo para sintetizar especies moleculares
se conoce desde hace unos 40 años, cuando fueron invocados para explicar la pro-
ducción de moléculas de H2 en nuestra Galaxia (ver, p.ej., Gould & Salpeter 1963;
Hollenbach & Salpeter 1971). La qúımica de granos también ha sido considerada
para explicar:

- la gran abundancia de moléculas complejas observada en las regiones de for-
mación estelar,

- el aumento de varios órdenes de magnitud en la abundancia de algunas especies
observadas a lo largo de los flujos moleculares,

- la composición compleja de los hielos que se encuentran en los mantos de los
granos,

- la gran abundancia de especies deuteradas observadas en las regiones de for-
mación de estrellas de baja masa.

Los principales procesos que ocurren en los granos se ilustran en la Figura 1.3
(Herbst 2000), que muestra una porción de la superficie de un grano. Una vez que un
átomo ligero (por ejemplo H) golpea la superficie del grano es adsorbido. Si el átomo
se liga a la superficie por fuerzas débiles de van der Waals, con enerǵıas de enlace
t́ıpicamente de 0.01–0.2 eV (100–2000 K), las especies ligeras podrán desplazarse
por la superficie, superando las barreras energéticas a través de saltos térmicos o
por efecto túnel, dependiendo de la temperatura del grano (ver, p.ej., Tielens &
Allamandola 1987).

La qúımica de superficie de granos basada en la difusión se conoce como qúımica
de Langmuir-Hinshelwood (LH, ver también Tielens & Hagen 1982). Aqúı uno de los
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principales procesos en la superficie de los granos es la hidrogenación, de manera que
el O se transforma en H2O (el principal componente de los hielos), C en CH4, N en
NH3, S en H2S, y CO en H2CO y CH3OH. La hidrogenación del CO implica vencer
una barrera de enerǵıa de activación (Woon 2002), la cual ralentiza el proceso; de
hecho, el CO es uno de los principales componentes de los mantos de los granos
observados en nubes moleculares, sólo después del agua (ver, p.ej., Chiar et al.
1995; Teixeira et al. 1998). Existen algunas dudas sobre la existencia de NH3 sólido
(ver, p.ej., Schutte & Khanna 2003), y de H2S (Wakelam et al. 2004). Pero se ha
detectado OCS (Palumbo et al. 1997) y los perfiles de absorción de CO2 son ubicuos
en la dirección de objetos embebidos u oscurecidos (ver, p.ej., Nummelin et al. 2001).
Por tanto, la oxigenación parece ser otro proceso importante en la superficie de los
granos, el cual compite con la hidrogenación dependiendo de la razón O/H y de la
temperatura del grano (siendo el H más volátil que el O).

Si la especie adsorbida se une al grano con un enlace fuerte, con enerǵıas de
enlace del orden de 1 eV (10000 K), el mecanismo Eley-Rideal (ER) domina. En
ese caso, sólo ocurrirá la reacción de superficie si una especie de la fase gas aterriza
encima o cerca de la especie adsorbida. Esta qúımica, que sólo es eficiente para
una gran cobertura de la superficie, ocurre preferentemente a una temperatura del
grano Td por debajo de 300 K, cuando el mecanismo LH no puede darse para especies
fuertemente ligadas.

El regreso de las especies atrapadas en la superficie de los granos a la fase gas
puede ocurrir por evaporación térmica, con una escala de tiempo dependiente expo-
nencialmente de la temperatura del grano. Para Td = 10 K, sólo el H y el D pueden
ser evaporados de forma significativa, mientras que se necesita una temperatura
Td > 90 K para que pueda evaporarse el H2O. Cada especie tiene una temperatura
de evaporación diferente, de manera que dependiendo de la temperatura del grano,
la composición de los mantos será diferente. Por tanto, el agua y otras especies sa-
turadas se pueden encontrar en fase gaseosa en regiones de formación estelar donde
el polvo ha sido calentado por la nueva proto-estrella, pero no en regiones fŕıas.
Existen otros mecanismos de evaporación no-térmica, que pueden ser importantes
en nubes oscuras. Por ejemplo, la evaporación producida por el choque con rayos
cósmicos (Léger et al. 1985; Hasegawa & Herbst 1993a), y por la enerǵıa generada en
una reacción qúımica producida en la superficie del grano (Willacy & Millar 1998;
Takahashi & Williams 2000).

1.3.3. Modelos gas-grano

En estos modelos se consideran las posibles reacciones que pueden tener lugar en
los mantos helados de los granos, junto con las adsorciones y desorciones que puedan
producirse entre la fase gaseosa y los granos. Para las nubes oscuras, los mantos de
los granos no podrán evaporarse, y el papel de los granos suelen considerarse pasivo,
en el que las moléculas en fase gas son acretadas a los mantos de los granos. Para
que se produzcan las evaporaciones térmicas deben existir temperaturas ≥ 20 K en
el grano. La enerǵıa que se genera en la creación de algunas moléculas podŕıa ser
suficiente como para liberarlas y producir una evaporación puntual, además pueden
existir otros procesos de calentamiento puntuales como los debidos a rayos cósmicos.
Algunas moléculas pueden pasar a la fase gaseosa al ser erosianadas de los granos
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por las colisiones con rayos cósmicos, con átomos pesados, o con otros granos a
velocidades mayores de 0.1 km s−1. Las eficiencias de estos procesos dependerán
tanto de las propiedades de los granos como de las enerǵıas que unen las moléculas
a los granos. Por ejemplo algunas especies, como las no polares, son más fáciles de
liberar de los granos que las moléculas polares. La adhesión de las moléculas en los
granos dependerá, entre otras cosas, de la temperatura de los granos, y de la forma
y composición qúımica de su superficie, y también de la temperatura y densidad del
gas. Cuanto mayor es densidad del gas y menor la temperatura de los granos, mayor
será la adhesión de las moléculas. La temperatura cinética del gas, que representa
la agitación de las moléculas, también está implicada. Si la temperatura (velocidad)
es muy grande, se inhibirá la adsorción de moléculas.

En los modelos actuales (ver, p.ej., Caselli et al. 1993), se suele comenzar con
una qúımica “tranquila”, donde domina la fase gaseosa. Ésta evoluciona hasta llegar
a un estado estacionario en el que se desestabiliza la zona, ya sea por choques o por
un aumento local de la temperatura. Esto hace que las moléculas que se han formado
en la superficie de los granos se liberen y contaminen las abundancias que han sido
procesadas en fase gaseosa. A partir de aqúı las abundancias qúımicas evolucionan
en fase gaseosa. Si el medio vuelve a enfriarse o si el choque ha pasado, muchas de las
moléculas volverán a adherirse a los granos, con lo que disminuirán sus abundancias
en la fase gaseosa.
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Caṕıtulo 2

Barrido espectral a 3mm en
nubes oscuras: Datos

2.1. Introducción

Los barridos espectrales han demostrado ser una herramienta muy poderosa
para el estudio de las nubes interestelares, las cuales son los lugares de formación
de nuevas estrellas. Mientras que la emisión continua del polvo nos proporciona
la estructura de dichas regiones y la distribución espectral de enerǵıa en ellas nos
indica el estado evolutivo del objeto, la observación de ĺıneas de rotación y vibración
de varias moléculas nos permite obtener una visión completa de las propiedades
f́ısicas, la complejidad qúımica y la cinemática de estas nubes. Desafortunadamente
el hidrógeno molecular, que representa la mayor parte de la masa en nubes densas,
no se puede observar fácilmente por su falta de momento dipolar. Se han observado
hasta la fecha 151 moléculas interestelares. Mientras que muchas de éstas se conocen
por observaciones realizadas en el laboratorio, algunas moléculas han sido detectadas
únicamente en el medio interestelar. Por eso son necesarios barridos espectrales
de diferentes tipos de nubes interestelares y circunestelares. Además, puesto que
algunas moléculas son indicadores del estado evolutivo de la nube, pueden ayudarnos
a comprender y establecer una relación entre la evolución qúımica y dinámica de
la nube. Entre otras cosas, los barridos espectrales en el infrarrojo y en los rangos
(sub)milimétrico y radio del espectro, nos permiten:

La creación de un censo completo y sin sesgo de los principales átomos y
moléculas existentes en las regiones observadas.

La utilización de cocientes entre diferentes transiciones de una misma molécu-
la, permite obtener los parámetros f́ısicos de las diferentes componentes de la
nube dentro del haz. En particular, podemos obtener la densidad de columna
y la abundancia de la especie observada, la temperatura de excitación y la
densidad de H2.

La utilización de las abundancias moleculares observadas, junto con los resul-
tados obtenidos de los modelos qúımicos, como diagnóstico del estado evolu-
tivo de la región.
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La comparación de las abundancias de diferentes especies isotópicas de una
molécula, que nos proporciona información sobre el reciclado del material es-
telar.

Proporcionar pruebas de los diferentes procesos dinámicos que ocurren en la
nube, tales como choques o turbulencia, por comparación de los perfiles de las
ĺıneas, observadas con gran resolución espectral, de moléculas con diferente
excitación y qúımica.

Medida de la tasa total de enfriamiento del gas, y en particular la contribución
de las moléculas de CO y H2O.

Medidas directas de la contribución de la emisión de ĺıneas al continuo, hecho
que puede afectar a los parámetros derivados a partir de la emisión del polvo.

Los barridos espectrales también ofrecen la oportunidad de descubrir nuevas e
inesperadas especies moleculares exóticas, que de otro modo habŕıan pasado de-
sapercibidas, las cuales pueden proporcionar información complementaria para el
estudio de las nubes moleculares. La historia de la astronomı́a molecular nos mues-
tra que las moléculas interestelares pueden ser descubiertas en búsquedas espećıficas,
cuando las frecuencias son conocidas y uno sospecha que cierta molécula es abundan-
te. Sin embargo, los descubrimientos más inesperados se han obtenido en barridos
espectrales o son casuales. Es importante mencionar también que en muchos ca-
sos, los parámetros de ciertas moléculas se pueden determinar con más exactitud
a partir de observaciones astronómicas que en el laboratorio. Además puede ocu-
rrir que dentro de la ventana espectral observada encontremos varias ĺıneas de una
misma especie, por lo que se podrán identificar sus caracteŕısticas espectrales y me-
dir su abundancia de forma más segura. De este modo, los barridos moleculares se
presentan como uno de los mejores métodos en este tipo de estudios.

En las últimas décadas se han realizado un gran número de barridos espectrales
(ver Tabla 2.1), en condensaciones calientes asociadas a formación estelar masiva
(Orión KL, W51) y poco masiva (IRAS 16293-2422), en regiones H II (G5.89, G34.3,
W3), en las nubes moleculares del Centro Galáctico (Sgr B2), alrededor de estrellas
en las últimas etapas de su evolución (IRC+10216, CRL 618), e incluso fuera de
nuestra Galaxia (NGC 253). Como se ha dicho anteriormente, las nubes pre-estelares
fŕıas son un importante laboratorio para testear los modelos de qúımica, ademas
de ser los lugares de fomación de estrellas poco masivas y de sistemas planetarios.
Aunque se han realizado numerosos estudios de estas fuentes en moléculas espećıfi-
cas, sólo existen dos barridos espectrales en nubes oscuras, ambos en la dirección de
TMC-1 (ver Tabla 2.1). Uno de ellos, realizado con el radio telescopio de 45-m de
Nobeyama (Japón), cubre un rango espectral entre 8.8–50 GHz con un rms de 10–20
mK (Ohishi & Kaifu 1998; Kaifu et al. 2004). Estos autores detectaron un total 414
ĺıneas procedentes de 38 moléculas diferentes, 11 de las cuales fueron detectadas por
primera vez en el medio interestelar durante este trabajo. Sólo 2 de las 38 especies
observadas son diatómicas (CS y CO), cuatro son triatómicas y el resto poliatómi-
cas, donde la especie más larga contiene 11 átomos (HC9N). Utilizando el radio
telescopio de 305-m de Arecibo (Puerto Rico), Kalenskii et al. (2004) observaron el
total de la banda entre 4–6 GHz además de algunas frecuencias seleccionadas dentro
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Tabla 2.1: Barridos espectrales realizados hasta la fecha en diferentes regiones.

Fuente ΔV (km s−1) ν (GHz) Telescopio Res. (MHz) Ref.
CRL 618 ≥ 20 80–116 IRAM 30-m 1.0, 1.25 1
(nebulosa 131–180 ” ” 1
proto- 204–275 ” ” 1
planetaria) 280-356 CSO 10.4-m 1.0 2

G5.89-0.39 ∼ 3 − 15 330–360 JCMT 15-m 0.756 3
(región H II ultra compacta)

G34.3+0.15 ∼ 3 − 15 84.7–115.6 TRAO 14-m 1.0 4
(región H II 123.5–155.3 ” ” 4
ultra compacta) 155.3–165.3 TRAO 14-m 1.0 5

330–360 JCMT 15-m 0.33 6

IRAS 16293 ∼ 5 80–280 IRAM 30-m 1.0, 1.25 7
(proto-estrella 335–365 JCMT 15-m 0.625 7
de baja masa)

IRAS 17470 ∼ 5 86.1–92.1 MOPRA 22-m 0.5 8
(proto-estrella)

IRAS 23385 ∼ 3 − 5 330–360 JCMT 15-m 0.756 9
(proto-estrella)

IRC+10216 ∼ 30 72–91 Onsala 20-m 0.25, 1.0 10
(estrella AGB) 224–234 JCMT 15-m 2.73 11

258–268 ” 2.73 11
340–364 ” 3.73 11

129–172.5 IRAM 30-m 0.1, 1.0, 1.25 12

NGC 253 ∼ 200 129.6–174.7 IRAM 30-m 4.0 13
(galaxia con brotes de formación estelar)

Orión-KL ∼ 10 − 20 72–91 Onsala 20-m 0.25, 1.0 14
(región de 70–115 NRAO 12-m 1.0 15
formación 138.3–150.7 TRAO 14-m 1.0 16
estelar 150–160 FCRAO 14-m 0.25, 1.0 17
masiva) 159.7–164.7 TRAO 14-m 1.0 18

215–247 OVRO 10.4-m 1.0 19
216–245 OVRO Array 1.0 20
247–263 OVRO 10.4-m 1.0 21
257–273 JCMT 15-m 2.0 22
325–360 CSO 10.4-m 1.0 23
330–360 NRAO 12-m 2.0 24
334–343 JCMT 15-m 1.0 25

455–507.4 JCMT 15-m 1.0 26
607–725 CSO 10.4-m 1.0 27
685–692 JCMT 15-m 1.2 28
795–903 CSO 10.4-m 1.4, 2.0 29

Referencias.— 1. Pardo et al. (2007); 2. Pardo et al. (2005); 3. Thompson & Macdonald (1999); 4.
Kim et al. (2000); 5. Kim et al. (2001); 6. Macdonald et al. (1996); 7. Castets et al. (2005); 8.
Kim et al. (2002); 9. Thompson & Macdonald (2003); 10. Johansson et al. (1984); 11. Avery et al.
(1992); 12. Cernicharo et al. (2000); 13. Mart́ın et al. (2006); 14. Johansson et al. (1984); 15.
Turner (1989); 16. Lee et al. (2001); 17. Ziurys & McGonagle (1993); 18. Lee & Cho (2002); 19.
Sutton et al. (1985); 20. Blake et al. (1996); 21. Blake et al. (1986); 22. Greaves & White (1991);
23. Schilke et al. (1997); 24. Jewell et al. (1989); 25. Sutton et al. (1995); 26. White et al. (2003);
27. Schilke et al. (2001); 28. Harris et al. (1995); 29. Comito et al. (2005);
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Tabla 2.1: (Continuación).

Fuente ΔV (km s−1) ν (GHz) Telescopio Res. (MHz) Ref.
Sgr B2 ∼ 10 − 25 70–115 NRAO 12-m 1.0 30
(nube molecular 70–150 BLT 7-m 1.0 31
gigante) 218.3–263.5 SEST 15-m 1.0 32

330–355 CSO, JCMT ≤ 1.0 33

TMC-1 < 1 4–6; 8–10 Arecibo 305-m 0.003 34
(nube oscura) 8.8–50 Nobeyama 45-m 0.037, 0.25 35

W3 ∼ 2 − 15 84.7–115.6 TRAO 14-m 0.25, 1.0 36
(región H II) 334-365 JCMT 15-m 0.25 37

W51 ∼ 12 − 25 17.6–22 NRAO 43-m 0.31 38
(región de formación estelar masiva)

Referencias.— 30. Turner (1989); 31. Cummins et al. (1986); 32. Nummelin et al. (1998); 33.
Sutton et al. (1991); 34. Kalenskii et al. (2004); 35. Kaifu et al. (2004); 36. Kim et al. (2006); 37.
Helmich & van Dishoeck (1997); 38. Bell et al. (1993).

del rango 8–10 GHz. Este trabajo supuso el primer barrido espectral de una nube
molecular a frecuencias tan bajas. Detectaron un total de 29 lineas procedentes de
especies carbonadas como C2S, C3S, C4H, C4H2, HC3N, HC5N, HC7N, y HC9N.

El tipo de fuentes en los que se han realizado la mayor parte de barridos es-
pectrales han sido seleccionadas no por su ciencia, sino por la disponibilidad de
espectrómetros que proporcionen todo el ancho de banda del receptor junto con la
sensibilidad y resolución de velocidades apropiada. De forma que se han observado
básicamente fuentes con una emisión molecular intensa y/o con ĺıneas relativamente
anchas (>1 km s−1). Además, las regiones observadas t́ıpicamente en estos estudios,
como por ejemplo Orión KL y Sgr B2, poseen una alta densidad y temperatura
cinética, por lo que existe la posibilidad de excitar colisionalmente gran cantidad de
especies diferentes. La alta columna de densidad de H2 también proporciona ĺıneas
muy intensas, por lo que no se requiere un excesivo gasto en tiempo de observación
para completar barridos espectrales en estas regiones. Sin embargo, debido a la baja
temperatura ambiente y a las tranquilas condiciones cinemáticas, las ĺıneas proce-
dentes de las nubes fŕıas y oscuras son considerablemente más débiles y estrechas
(la anchura doppler es t́ıpicamente de unos 100 m/s), por lo que se necesita un
telescopio de gran sensibilidad y un espectrómetro que proporcione una alta reso-
lución espectral junto con un gran ancho de banda para realizar de forma efectiva
un barrido espectral. El radio telescopio de 30-m del Instituto de Radio Astronomı́a
milimétrica (IRAM)1 en Granada, se encuentra en una situación idónea para este
tipo de estudio debido a la alta sensibilidad de sus receptores y la versatilidad del
espectrómetro VESPA, que con 18000 canales nos proporciona diferentes combina-
ciones de resolución espectral y ancho de banda. En la configuración óptima, con 40
kHz de resolución espectral (∼0.12 km s−1) que se ajusta bien a la anchura t́ıpica
de estas regiones, nos proporciona un ancho de banda máximo de 315 MHz. Sin

1IRAM es un consorcio formado por INSU/CNRS (Francia), MPG (Alemania) y el IGN (Es-
paña).
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embargo el pequeño ancho de banda cubierto en cada observación nos ha limitado
en la realización de este barrido al consumir mucho tiempo de observación. En este
sentido, se ha instalado recientemente un nuevo espectrómetro con 16000 canales
en el radio telescopio de 100-m de Effelsberg (Alemania), en el que pudimos rea-
lizar algunas pruebas justo después de su instalación. Éste proporciona un ancho
de banda de 500 MHz a la resolución espectral requerida en estas nubes, es decir,
10 kHz para frecuencias ∼20 GHz. Con la instalación de este nuevo espectrómetro
podremos realizar de manera eficiente, un barrido espectral a 1.3 cm de las mismas
nubes oscuras (Marcelino et al., en preparación).

En este caṕıtulo presentamos los resultados preliminares del primer barrido es-
pectral a longitudes de onda λ = 3 mm en varias nubes oscuras. En la secciones
siguentes se describen las cuatro fuentes observadas para este estudio (Sección 2.2),
y los detalles observacionales (sección 2.3). La Sección 2.4 muestra las transiciones
de las especies moleculares detectadas, y a continuación se describen algunas carac-
teŕısticas de dichas moléculas (Sección 2.5). Por último (Sección 2.6) se presenta un
pequeño resumen y las primeras conclusiones obtenidas de este trabajo.

2.2. Las fuentes

Las fuentes seleccionadas para este estudio son bien conocidas, por lo que exis-
ten varios estudios en los que se han determinado sus propiedades básicas (densidad
y temperatura). Además representan diferentes estados evolutivos hacia la forma-
ción de estrellas poco masivas (≤ 8 M�), desde núcleos pre-estelares hasta los que
contienen objetos de Clase 0, para aśı poder caracterizar su emisión molecular y es-
tudiar los procesos qúımicos que ocurren durante la fase de colapso. A continuación
se describen las caracteŕısticas de las fuentes observadas, y la Tabla 2.2 muestra las
posiciones observadas de cada nube.

Tabla 2.2: Fuentes observadas en el barrido espectral a 3 mm.

Fuente R.A.(J2000.0) Decl.(J2000.0) VLSR (km s−1) d (pc)
Barnard 1 03h 33m 20.8s +31◦ 07′ 34.0′′ 6.7 200
L1544 05h 04m 18.1s +25◦ 10′ 48.0′′ 7.2 140
L183 15h 54m 08.6s -02◦ 52′ 10.0′′ 2.4 160
TMC-1(CP) 04h 41m 41.9s +25◦ 41′ 27.1′′ 6.0 140

2.2.1. Barnard 1

Es una de las fuentes con mayor densidad de columna dentro de la región de
Perseo (N(H2) > 1023 cm−2; Lis et al. 2002), y muestra evidencias de formación
estelar reciente en sus alrededores. Walawender et al. (2005) realizaron estudios
en el óptico, IR cercano, y a longitudes de onda milimétricas y encontraron que,
con 10 proto-estrellas –tres de ellas de Clase 0–, múltiples flujos moleculares y
objetos Herbig-Haro, la región que rodea a esta nube parece ser mucho más activa
en formación de estrellas que lo que se pensaba hasta ahora. La región de extinción
visual ≥3 mag. cubre 2 pc (a una distancia de 200 pc; Bachiller & Cernicharo 1984)
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y se compone de varias condensaciones con Av ≥5 mag. La posición observada en
este trabajo se encuentra localizada en una de estas condensaciones, cercana a dos
de las fuentes de Clase 0 observadas.

El primer estudio multi-molecular de esta región fue realizado por Bachiller &
Cernicharo (1984). En él presentaron mapas de extinción visual, obtenidos a partir
del recuento de estrellas y mapas de emisión en diversas moléculas como CO y
sus sustituciones isotópicas 13CO y C18O, HCO+, H13CO+ y NH3. En este art́ıculo
proponen un modelo en el que dividen la nube en cuatro regiones –núcleo, envolturas
interna y externa, y halo–, de diferente tamaño y condiciones f́ısicas dependiendo de
la intensidad de las ĺıneas observadas (ver, Cernicharo & Guélin 1987). La capa más
interior, es decir el núcleo, se estudió a partir de las ĺıneas de rotación-inversión del
amoniaco, y determinaron en ella una densidad media, n(H2), entre 103 y 3 × 104

cm−3. A partir de la transición (J,K) = (2, 2) del amoniaco obtuvieron un valor para
la temperatura rotacional entre 10–14 K, por lo que concluyeron que la temperatura
cinética deb́ıa ser ∼ 12 ± 2 K. También realizaron un estudio dinámico en el que
concluyeron que la nube se encuentra en equilibrio gracias a la influencia de campos
magnéticos y/o turbulencia. Bachiller et al. (1990b) realizaron mapas de Barnard
1 (B1) en la emisión de varias moléculas con mayor resolución angular, con lo que
pudieron distinguir algunas estructuras dentro del núcleo principal a partir de las
observaciones de NH3. En esta región encontraron valores para la densidad de hasta
7 × 104 cm−3. La temperatura cinética que obtuvieron se encuentra entre 11–14 K
en las regiones más densas, llegando a ser ≥ 20 K en el ĺımite de la nube, indicando
que está siendo calentada desde el exterior.

Se han realizado observaciones en el continuo que indican la presencia de cuatro
condensaciones principales dentro de la nube, B1 a–d (ver Figura 2.1), donde B1-a
se encuentra asociada a la fuente proto-estelar IRAS 03301+3057. Bachiller et al.
(1990b) encontraron un flujo de alta velocidad procedente de esta fuente a partir
de observaciones en 12CO J = 2− 1. Este flujo, que abarca una región de unos 40′′,
fue estudiado en detalle por Hirano et al. (1997) a partir de la emisión de 12CO
(J = 1 − 0) y por Yamamoto et al. (1992) a partir de las transiciones J = 2 − 1 y
J = 1 − 0 de SiO. La interacción de este flujo con el gas ambiente puede intuirse
por la presencia de varios objetos Herbig-Haro en la nube (Yan et al. 1998). Nuestra
posición, denominada B1-b, contiene dos de las fuentes de Clase 0 observadas en
la nube. Sin embargo, hasta el momento no se han detectado flujos moleculares
procedentes de estos objetos. Hirano et al. (1999) identificaron por primera vez
estas dos fuentes intensas de continuo en el rango de las ondas submilimétricas,
y obtuvieron una densidad de columna de H2 ∼ 1.3 × 1023 cm−2 dentro de un
haz de 15′′ que, asumiendo una distancia de 200 pc, corresponde a una densidad
media del gas de 2.9×106 cm−3 dentro del diámetro del haz principal del telescopio.
Esto demuestra la existencia de gas de alta densidad en la fuente. Otra caracteŕıstica
interesante de esta nube es el gran enriquecimiento en deuterio encontrado en varias
moléculas (ver, p.ej., Lis et al. 2002; Gerin et al. 2001; Roueff et al. 2000). En
particular las formas deuteradas de H2CS y H2CO (Marcelino et al. 2005), revelan
un comportamiento para B1 que contrasta con otras fuentes quiescentes y ricas en
deuterio como por ejemplo L183. Todo esto hace de B1 una fuente particularmente
bien adaptada para el estudio de especies deuteradas y además, la gran densidad
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Figura 2.1: Mapa de la emisión procedente del polvo a 1.2 mm observado en el
telescopio de 30-m de IRAM, donde se muestran las condensaciones en Barnard 1
(M. Gerin, datos no publicados). Los contornos son desde 30 a 420 mJy/beam en
pasos de 30 mJy/beam.

de columna de B1 (incluso mayor que en la proto-estrella IRAS 16293) hace de
esta nube oscura una fuente ideal para el estudio del contenido molecular de las
condensaciones pre-estelares.

2.2.2. L1544

Es una condensación densa y fŕıa situada dentro del complejo molecular de
Tauro, a una distancia estimada de 140 pc (Elias 1978), y que ha sido objeto de
numerosos estudios moleculares. Aunque es un núcleo que no contiene ninguna
proto-estrella embebida en su interior, parece estar muy avanzada en su evolución
hacia la formación estelar, debido al importante empobrecimiento de CO que pre-
senta en la fase gas y la detección de velocidades del gas que indican que el colapso
ya ha comenzado (Tafalla et al. 1998). Es por esto, que esta fuente se ha utilizado
para probar los modelos teóricos de colapso de una nube (ver más adelante).

Las propiedades a gran escala de esta nube han sido estudiadas utilizando la
emisión de CO (Snell 1981; Heyer et al. 1987). Esta fuente también ha formado
parte de estudios en la emisión de ĺıneas moleculares como CO (Myers et al. 1983),
NH3 (Myers & Benson 1983), HC3N (Fuller & Myers 1993), DCO+ (Butner et al.
1995), y también en la emisión del polvo en el continuo milimétrico (Chini et al.
1984; Ward-Thompson et al. 1994). Beichman et al. (1986) no encontraron ninguna
fuente IRAS asociada con L1544 y clasificaron esta condensación como “núcleo sin
estrellas”. Sin embargo existe una fuente IRAS detectada únicamente a 100 μm que
se ha asociado a L1544, 05013+2505 (Parker 1988; Clark 1991). Una inspección
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Figura 2.2: Mapa de la intensidad integrada en C18O J = 1−0, extraido de Tafalla
et al. (1998). Los contornos corresponden a los valores 0.45, 0.90,. . . K km s−1. La
posición central es R.A.(J2000)=05h04m18.14s, Decl.(J2000)=+25o11′07′′.6.

más detallada de las imágenes del satélite IRAS muestran que esta emisión en el
continuo carece de una componente compacta y que se extiende en más de 5′. Estos
hechos sugieren que la emisión en el infrarrojo lejano proviene de la misma nube
L1544 y no de un objeto embebido en su interior.

Tafalla et al. (1998), basándose en observaciones de las transiciones rotacionales
J = 1− 0 de 12CO, 13CO y C18O, encontraron que L1544 tiene una forma alargada
en la dirección este-oeste y norte-sureste y que se compone de tres condensaciones
principales (ver Figura 2.2). El propio núcleo L1544 que se encuentra cerca de
su posición central, L1544-E que parece estar asociado a una estrella T Tauri, y
L1544-W que no está asociado a ninguna fuente estelar conocida. En cuanto a sus
condiciones f́ısicas, a partir de las ĺıneas rotacionales de 13CO y C18O, Tafalla et al.
(1998) obtuvieron una temperatura de excitación Tex = 12.5 K, similar al valor de 10
K obtenido a partir de CO por Myers et al. (1983) y al que calcularon Ungerechts et
al. (1982) y Benson & Myers (1989) a partir de observaciones de NH3. La densidad
disminuye rápidamente hacia el exterior, siguiendo una ley r−1.5, la cual se obtuvo
utilizando modelos de tranferencia radiativa y las ĺıneas de tres especies isotópicas
del CO y dos del CS (Tafalla et al. 1998).

L1544 presenta una fuerte auto-absorción en las ĺıneas de varios trazadores de
gas denso, mientras que el CO y sus sustituciones isotópicas no son absorbidos en
absoluto. Tafalla et al. (1998), a partir de los trazadores auto-absorbidos, midieron
la velocidad relativa entre las capas interiores y exteriores del núcleo y encontraron
un perfil global de cáıda de material hacia el interior. Comparando sus observacio-
nes con los modelos de colapso gravitacional, encontraron que no se ajustaban a las
teoŕıas estandard. Por ejemplo, un modelo de colapso que comienza en el centro y se
propaga hacia el exterior (el modelo de colapso de una esfera isotérmica, Shu 1977)
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es inconsistente con la extensión de la absorción, que indica una edad avanzada, y
la ausencia de un núcleo muy denso en el centro, lo que sugiere que la nube es joven.
Recientemente, van der Tak et al. (2005) han utilizado los perfiles de velocidad de
las ĺıneas fundamentales de H2D+, HC18O+ y N2H+ junto con modelos de transfe-
rencia radiativa para estudiar la temperatura, densidad y estructura en velocidades
de L1544. Puesto que muchas de las moléculas neutras se congelan en los granos de
polvo pero el N2 permanece abundante a densidades n(H2) ≥ 105 cm−3, los iones
como N2H+ y N2D+ son mejores trazadores de la parte más interior del núcleo
pre-estelar. Sin embargo en el verdadero centro de la condensación, donde n ≥ 106

cm−3, incluso estas especies desaparecen de la fase gas. Una de las pocas moléculas
que no sufre este empobrecimiento es H2D+. Estos autores encontraron que el perfil
de doble pico de las ĺıneas de H2D+ no se ajustaban a los modelos, como lo haćıan
las de los iones HC18O+ y N2H+, y sugieren varias modificaciones del modelo re-
fentes a condiciones en la parte más interior del núcleo. L1544 no es el único núcleo
pre-estelar que presenta perfiles de auto-absorción en las ĺıneas espectrales de los
trazadores de gas denso (ver, p.ej., Lee et al. 1999), pero en ésta la profundidad de
la absorción es mayor y fue el primero donde se detectó esta caracteŕıstica cinemáti-
ca. Algunos núcleos con estrellas tienen espectros fuertemente auto-absorbidos, lo
que los hace similares a L1544. En muchos casos la auto-absorción es tan profun-
da como en L1544 y estad́ısticamente, aparece en los objetos estelares más jóvenes
(Gregersen et al. 1997; Mardones et al. 1997). Esto indica la relación del perfil de
auto-absorción con el colapso gravitacional y el avanzado estado de evolución de
L1544 hacia la formación de una o más proto-estrellas de pequeña masa.

2.2.3. L183

Esta condensación quiescente también conocida como L134N, forma parte del
sistema de nubes interestelares L134-L183-L1778 que se encuentra a una distancia
de 160 pc (Snell 1981) y a una elevada latitud galáctica, por lo que no se encuentra
perturbada por emisión procedente de la Galaxia en la ĺınea de visión. Es una
fuente rica en emisión molecular y que no presenta fuentes infrarrojas en su interior,
lo que hace pensar que L183 está o bien en un estado de evolución previo a la
formación estelar, o es una nube en la que la presión interna evita el colapso y
por tanto, la formación de estrellas. Se ha encontrado que L183 es una fuente donde
muchas moléculas están extremadamente enriquecidas en deuterio. Tiné et al. (2000)
realizaron mapas de la emisión de DCO+, N2D+ y NH2D, y Roueff et al. (2000)
detectaron por primera vez en esta nube ND2H.

Dickens et al. (2000) realizaron un estudio del estado f́ısco y qúımico de toda la
nube, en el que cartografiaron la región en la emisión de varias moléculas. A partir
de estos mapas y dependiendo de los máximos de emisión de las diferentes especies,
identificaron cuatro posiciones importantes. La posición central (C) se corresponde
con la máxima emisión de N2H+ y de CH3OH, al oeste (W) alcanzan su máximo
la emisión de SO y SO2, al norte (N) N2H+, NH3 y HC3N, y al sur (S) existen
máximos locales de SO, SO2 y HCO+. Comparando las abundancias obtenidas para
las distintas posiciones, concluyeron que la parte norte de la nube es más rica en
especies consideradas de formación temprana, como las que contienen carbono y
nitrógeno, mientras que al moverse al oeste aumentaba la abundancia de especies
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Figura 2.3: Mapa de la extinción visual en la región de L183, extraido de Pagani
et al. (2004). Es una combinación de los mapas de extinción obtenidos en las bandas
I, H y K ′, y datos de ISOCAM. Los contornos toman valores desde Av = 5 a 50 en
pasos de 5 mag (contornos en negro), y de 60 a 120 en pasos de 30 mag (contornos
en blanco). Las letras corresponden a los picos moleculares definidos en Dickens et
al. (2000) y los números son los máximos en la emisión del polvo encontrados en
Pagani et al. (2004). Las coordenadas vienen dadas respecto al equinocio J2000.

como SO y SO2 consideradas tard́ıas. Estos cuatro máximos moleculares parecen
coincidir aproximadamente con máximos de la emisión del polvo (ver Figuras 2.3
y 2.4). La posición observada en este trabajo se encuentra entre sus posiciones
C y W, cercana a la central. A partir de las transiciones de rotación-inversión
(J,K) = (1, 1) y (2, 2) del NH3, Dickens et al. (2000) obtuvieron una temperatura
cinética ∼10 K, que no variaba con la posición. Para calcular la densidad del gas en
diferentes posiciones en la nube utilizaron la aproximación LVG (ver Apéndice B) y
varias transiciones de HC3N, CS y N2H+. La densidad media resultó ser ∼ 2 × 104

cm−3 para todas las ĺıneas de visión. Swade et al. (1989) calcularon una temperatura
cinética de 12 K y una densidad en el pico de emisión de 3× 104 cm−3, a partir del
análisis de la emisión del NH3 y de los cálculos de equilibrio estad́ıstico entre dos
transiciones de HC3N.

Pagani et al. (2004) realizaron mapas de emisión y absorción del polvo a va-
rias longitudes de onda, desde 1 μm a 1.2 mm. En ellos identifican cinco máximos
principales relacionados con picos en la emisión molecular, de los cuales dos se en-
cuentran en contracción cuasi-estática y podŕıan llegar a formar estrellas. Para su
máximo principal, que coincide con la posición C de Dickens et al. (2000) y que
definen como núcleo pre-estelar, encontraron un perfil de densidad proporcional a
r−1 hasta llegar a un radio interior ∼4500 AU. Puesto que esta condensación no
ha podido ser resuelta horizontalmente, sugieren la presencia de dos semillas pre-
estelares. Alĺı encontraron un valor de la densidad que alcanza 2 × 106 cm−3. Para
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Figura 2.4: Mapas de la emisión del polvo a 1.2 mm y de la emisión de varias
especies moleculares en la región central de L183 observados con el telescopio de
30-m de IRAM (extraido de Pagani et al. 2005). La cruz marca la posición C de
Dickens et al. (2000), que se encuentra al norte del máximo de la emisión del polvo
(ver panel a).

la posición norte (N), cuya masa y tamaño es similar a las del máximo central,
concluyen que se encuentra en v́ıas de formar un núcleo pre-estelar, y por tanto es
más joven (o se encuentra menos evolucionado) que el núcleo C. Esto confirma lo
encontrado por Dickens et al. (2000), aunque la utilización de la razón SO/CS como
reloj qúımico ha suscitado cierta controversia puesto que depende también de las
condiciones iniciales de la nube. Si esto es cierto, supone la primera detección de las
fases intermedias entre un núcleo denso y uno pre-estelar.

2.2.4. TMC-1

TMC-1 es una nube densa y quiescente que forma parte de la nube Helies 2 en la
región de Tauro, a unos 100 pc de distancia (Cernicharo & Guélin 1987). Es una de
las nubes oscuras más estudiadas desde los comienzos de la radio astronomı́a, junto
con L183. Aunque estas dos nubes tienen una temperatura cinética y una densidad
similares, existen diferencias qúımicas entre ellas. L183 es más rica en moléculas
que contienen ox́ıgeno, mientras que TMC-1 es una fuente particularmente rica en
moléculas complejas formadas por cadenas de carbono. Fue la primera nube oscura
donde se detectó HC3N (Morris et al. 1976), y también la molécula interestelar más
pesada observada hasta el momento, HC11N (Bell & Matthews 1985). Durante este
trabajo se ha detectado por primera vez en el espacio el propileno, CH2CHCH3, en
la dirección de TMC-1 (ver Marcelino et al. 2007; y Cap. 5), demostrando de nuevo
su riqueza y complejidad molecular. Aunque existe una fuente infrarroja asociada a
la nube TMC-1 (IRAS 04381+2540), ésta se encuentra cercana al pico del amoniaco
(NH3). El pico de los cianopoliinos (CP, o también llamado núcleo D), la posición
observada en este trabajo y que se encuentra a ∼7′ al sureste, permanece como un
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Figura 2.5: Mapa de la emisión integrada de NH3 (J,K) = (1, 1) a lo largo de toda
la nube TMC-1, en el rango de velocidades entre 4.85 y 6.85 km s−1 (Hirahara et
al. 1992). El intervalo entre contornos y el contorno mı́nimo son de 0.2 K km s−1. El
origen del mapa corresponde al pico de los cianopoliinos (condensación D). También
se muestran otros núcleos importantes dentro de la nube, como el pico de la emisión
de NH3 (B). La estrella marca la posición de la fuente infrarroja IRAS 04381+2540.

núcleo sin estrellas.
La nube entera tiene una forma alargada, formada por varias condensaciones,

que se extiende más de 5′×15′ en la dirección noroeste-sureste (ver Figura 2.5). Su
estructura y composición qúımica ha sido estudiada por Cernicharo et al. (1984a),
Cernicharo & Guelin (1987), Hirahara et al. (1992), Pratap et al. (1997), Turner et
al. (2000), y Dickens et al. (2001). La temperatura obtenida para este objeto vaŕıa
entre 8.6 y 10 K a lo largo de la nube, lo que es consistente con un valor de unos 10
K, que es un valor t́ıpico para las nubes oscuras. Las estimaciones para la densidad
de H2 para el CP váıa entre 1 − 3 × 104 cm−3 (Bujarrabal et al. 1981), y 8 × 104

cm−3 (Pratap et al. 1997). En TMC-1 se ha encontrado una fuente excelente para
el estudio de la qúımica en nubes oscuras en estado quiescente, aunque su riqueza
en cadenas carbonadas como los cianopoliinos y los radicales CnH, CnN, y CnO,
parece ser una caracteŕıstica especial de esta nube. Un ejemplo de la importancia
de esta fuente lo refleja el hecho de ser la primera nube oscura en la que se han
realizado barridos espectrales (Kalenskii et al. 2004; Kaifu et al. 2004).

Los estudios realizados en la emisión molecular de varias especies sugieren que,
aunque la temperatura y densidad son similares, existen diferencias qúımicas entre
las condensaciones a lo largo de la nube. Por ejemplo, la abundancia de moléculas
como CH3CCH y HC3N aumenta desde el pico de NH3 al CP, mientras que la de SO
disminuye en esa dirección. También se obtienen abundancias relativas en aumento
para CS, C2H y HCN, aunque en menor grado que para HC3N y CH3CCH. Estos
gradientes de abundancias se pueden explicar a partir de un gradiente en el estado
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qúımico evolutivo, puesto que las escalas de tiempo qúımicas de, por ejemplo el SO
y NH3, son mayores que para los acetilenos como CH3CCH y HC3N. De este modo,
la posición CP seŕıa un núcleo más joven que el pico del NH3, lo que es consistente
con la presencia de la fuente IRAS cerca de esta condensación (Fig. 2.5). Sin em-
bargo, estas diferencias en evolución y edad para diferentes partes de la nube son
aún motivo de controversia. También se ha sugerido que un gradiente en la densi-
dad podŕıa ser el causante de estas variaciones qúımicas, con el pico del amoniaco
ligeramente más denso que el CP (Hirahara et al. 1992). Puesto que a mayor den-
sidad las reacciones qúımicas se producen más rápidamente, una diferencia en la
densidad podŕıa reproducir el gradiente de abundancias. Algunos autores sugieren
que la presencia de choques en la región, debido a la influencia de la proto-estrella
cercana, podŕıa contribuir a la formación de los cianopoliinos y otras cadenas de
carbono complejas observadas en TMC-1, las cuales o bien sus abundancias no son
reproducidas de manera satisfactoria por los modelos, o no tienen una v́ıa de pro-
ducción clara a partir únicamente de la qúımica en fase gas (Hartquist et al. 2001;
Markwick et al. 2000; Snyder et al. 2006). También la reciente detección del pro-
pileno, una especie compleja y altamente saturada que sorprende encontrar en una
nube fŕıa, no se explica fácilmente a partir de los modelos existentes de la qúımica
en nubes oscuras, en cierta parte porque nunca se hab́ıa considerado en ellos. Sin
embargo, si estas especies complejas se producen en los granos y son posteriormente
evaporadas a la fase gas por influencia de choques, también debeŕıamos encontrar
otras moléculas t́ıpicas de la qúımica de choques y de núcleos de formación estelar,
como por ejemplo CH3OCH3, CH3OCOH, etc. Hartquist et al. (2001) sugieren que
el flujo molecular responsable debeŕıa ser de baja velocidad, de unos pocos km s−1,
de forma que dicha qúımica de altas temperaturas no se hubiera activado. Aún aśı,
las ĺıneas extremadamente delgadas que presenta esta nube indican una muy poca
o nula actividad dinámica.

2.3. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas entre Diciembre de 2002 y Febrero de 2007,
utilizando el radio telescopio de 30-m de IRAM situado a 2900 m de altitud en
Sierra Nevada (Granada, España). Hemos cubierto en total un rango espectral de
7 GHz en la banda de 3 mm, entre 85.9 y 93.1 GHz.

Para este trabajo se utilizaron dos receptores SIS simultáneamente, sintonizados
a la misma frecuencia (pero con polarizaciones ortogonales) de manera que al su-
mar ambos espectros se reduce el tiempo de observación a la mitad. Estos receptores
espectrales de ĺıneas son mezcladores heterodinos en los que una señal de alta fre-
cuencia (la procedente del cielo) se combina con la producida por el oscilador local
(LO) para obtener una señal de menor frecuencia (llamada frecuencia intermedia,
IF), que puede ser amplificada sin pérdida de información espectral. El elemento
mezclador es una unión superconductor-aislante-superconductor (SIS). Al combi-
nar las frecuencias intermedia y del oscilador local se puede obtener señal en doble
banda (double side band, DSB), esto es, fcielo = fLO ± fIF, donde los signos + y −
definen la banda superior (upper side band, USB) e inferior (lower side band, LSB)
respectivamente. En nuestro caso, los receptores del 30-m operan normalmente en
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banda simple (single side band, SSB), la inferior. El rechazo de la banda imagen
–esto es, la atenuación que sufre la banda superior– a 3 mm es del orden de 24–30
dB, dependiendo de la frecuencia y del receptor.

Como espectrómetro utilizamos el autocorrelador VESPA2, que proporciona
diferentes configuraciones dependiendo del ancho de banda y la resolución espectral
deseadas. En nuestro caso es importante obtener el máximo ancho de banda posible,
pero también debemos tener en cuenta la resolución. Para las nubes oscuras, excepto
en casos en que se produzca un ensachamiento de las ĺıneas debido a la dinámica
de la nube o a flujos moleculares procedentes de protoestrellas, las ĺıneas esperadas
tienen una anchura ≤1 km s−1. Por tanto, la alta resolución espectral requerida
nos condiciona el ancho de banda. Teniendo en cuenta lo anterior, la configuración
óptima que nos proporciona una resolución espectral de 40 kHZ (∼0.12 km s−1),
corresponde a un ancho de banda de unos 315 MHz.

Todas las observaciones se realizaron utilizando conmutación en frecuencia (fre-
quency switching). En este modo de observación el telescopio está continuamente
apuntando a la fuente, de modo que todo el tiempo de observación se invierte por
completo en la fuente y no es necesario una posición de referencia libre de emisión, lo
que permite la observación de fuentes extensas sin necesidad de mover el telescopio
grandes distancias. El espectro de referencia se obtiene desplazando la frecuencia
del oscilador local (LO) una cierta cantidad determinada por el observador (throw),
simétricamente a ambos lados de la frecuencia real de la transición. Este modo de
observación únicamente puede utilizarse cuando existe poca densidad de ĺıneas y
éstas son estrechas. Hay que tener en cuenta también que al no utilizar posición de
referencia en el cielo pueden aparecer ĺıneas mesosféricas en el espectro observado,
aunque éstas son fácilmente reconocibles al tener un perfil de ĺınea muy caracteŕısti-
co y ser mucho más anchas e intensas que las ĺıneas t́ıpicas procedentes de estas
regiones. Otro problema que presenta este modo de observación es la calidad de la
ĺınea de base (ver Figura 2.6). Ésta depende, entre otras cosas, del receptor utili-
zado, la frecuencia observada y la diferencia en frecuencia entre las dos fases. Un
valor conveniente para la diferencia en frecuencia entre ambas fases (2×throw) es
de 7.2 MHz, el cual elimina la componente estacionaria de la onda producida por
reflexiones sucesicas entre la superficie del subreflector y los receptores (ver, Thum
et al. 1995). Sin embargo, únicamente en los casos en los que esperábamos ĺıneas
con estructura fina y/o hiperfina se utilizó este valor. Para el resto de frecuencias
utilizamos un cambio en frecuencia más pequeño, de 1.8 MHz para todas las fuentes
excepto para B1 que muestra unas ĺıneas más anchas, en la que utilizamos 2.5 MHz.
De este modo, aunque nos arriesgamos a obtener una peor ĺınea de base espectral,
evitamos que la ĺınea virtual en absorción que se obtiene en el espectro de referencia
se encuentre en la posición de otra ĺınea.

Los tiempos de integración sobre la fuente fueron t́ıpicamente ∼1.5 horas, obte-
niendo aśı un rms de unos 8–10 mK en temperatura de brillo del haz principal (TMB)
para una resolución espectral de 40 kHz. Este bajo nivel de ruido es necesario para
poder detectar ĺıneas débiles y posibles transiciones no identificadas. Durante las
observaciones, el apuntado del telescopio y el estado del foco se comprobaron cada
1.5 y 3 horas respectivamente, con observaciones en el cont́ınuo de fuentes intensas

2VErsatile Spectrometer and Polarimetry Analyser
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Figura 2.6: Espectro obtenido en el modo de conmutación en frecuencia antes de
su reducción. En este ejemplo se aprecia la baja calidad de la ĺınea de base, y se
muestran dos ĺıneas donde se ven ambas componentes positiva y negativa, resultado
del modo de observación. En concreto esta observación corresponde a la fuente
TMC-1 y se observó con un throw en frecuencia de 1.8 MHz.

y próximas a las de nuestro estudio. De este modo, el error en la punteŕıa rara vez
superó los 3′′.

El espectro que se obtiene se encuentra calibrado en escala de temperatura
de antena (T ∗

A, ver p.ej., Rohlfs & Wilson 1986). Ésta representa la temperatura
corregida de atenuación atmosférica de una fuente equivalente que llenase los 2π
estereoradianes del patrón del haz frontal del telescopio. Para obtener esta escala
de intensidades, el telescopio posee un sistema de calibración que utiliza dos ab-
sorbentes a diferentes temperaturas y un código de atmósfera terrestre (Cernicharo
1985; Pardo et al. 2001) que, en función de la presión y temperatura locales, nos
proporciona el número de cuentas del cielo (además de la opacidad y la columna de
vapor de agua en esa dirección). Dichos absorbentes, llamados carga fŕıa y caliente,
se representan en la práctica por la temperatura del nitrógeno ĺıquido medida en
cada receptor a la frecuencia observada, y por la temperatura ambiente medida en
la cabina de receptores. Para todos los receptores, la temperatura de la carga fŕıa
debe ser similar a la del cielo. La calibración se realiza en base a estas tres fuentes
(cielo, carga fŕıa y carga caliente), y esencialmente lo que hace es relacionar la dife-
rencia de cuentas entre la fuente y el cielo con la que existe entre la carga caliente
y el cielo.

Para obtener una escala de intensidades en temperatura de brillo del haz prin-
cipal (TMB), que es la temperatura de brillo de una fuente equivalente que llenase
el haz principal, se utiliza la expresión

TMB =
Feff

Beff
T ∗

A , (2.1)
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donde Feff y Beff son las eficiencias frontal y de haz principal de la antena respecti-
vamente. La eficiencia frontal del telescopio de 30-m para los receptores de 3mm es
Feff = 0.95, mientras que Beff depende de la frecuencia, al igual que el tamaño del
haz principal del telescopio (θ). Estas dos cantidades se pueden obtener a partir de
las expresiones

θ =
2460′′

ν(GHz)
, Beff = 1.2ε exp[−4πRσ

λ2
] (2.2)

donde Rσ está relacionado con la óptica del telescopio, ε es la eficiencia de apertura
de un telescopio perfecto, y λ la longitud de onda en mm. Para el caso del 30-m
estos parámetros toman los valores Rσ =0.07 y ε =0.69. A las frecuencias observadas
(85.9 − 93.1 GHz), el haz abarcado es de 29′′ a 26′′, y la eficiencia es 0.78 y 0.77
respectivamente.

También es importante tener en cuenta las condiciones en las que observamos
(opacidad de la atmósfera, cantidad de vapor de agua en la ĺınea de visión, etc.),
puesto que determinan el ruido procedente de la atmósfera y también el tiempo
de integración necesario para obtener una relación señal/ruido satisfactoria. Este
proyecto se observó principalmente bajo unas condiciones t́ıpicas de verano (vapor
de agua ∼5mm y opacidad de la atmósfera ≤0.1 a 3 mm). En estas condiciones la
temperatura de sistema, relacionada con el ruido procedente de la atmósfera y de
los receptores, fue t́ıpicamente ∼100–300 K.

2.4. Resultados

Dentro del rango espectral observado hemos detectado un total de 20 especies
moleculares y 17 isótopos, además de varias ĺıneas no identificadas. La mayoŕıa de
las especies observadas son triatómicas, pero hemos detectado moléculas de hasta 9
átomos. La Tabla 2.3 muestra las transiciones observadas, que fueron identificadas
utilizando los catálogos moleculares de JPL (Jet Propulsion Laboratory, Pickett
et al. 1998)3, CDMS (Cologne Database for Molecular Spectroscopy, Müller et al.
2001, 2005)4, NIST (National Institute of Standards and Technology, Lovas 1992,
2004)5, y el catálogo de ĺıneas desarrollado y mantenido en el Departamento de
Astrof́ısica Molecular e Infrarroja (DAMIR-IEM-CSIC, Cernicharo et al. 2000). Para
esta identificación se tuvo en cuenta, además de la coincidencia en frecuencia, la
enerǵıa del estado superior de la transicion, que para el caso de nubes oscuras ha
de ser un valor pequeño.

La figura 2.7 muestra el barrido completo en todas las fuentes, y las Figuras 2.8-
2.14 muestran en detalle las espectros observados, donde se señalan algunas de las
ĺıneas detectadas. Los espectros fueron reducidos y analizados utilizando el pro-
grama CLASS (del inglés Continuum and Line Analysis Single-dish Software), que
forma parte del paquete GILDAS 6 para la reducción de datos radio astronómicos
desarrollado en IRAM. La Tabla 2.4 contiene los parámetros de las ĺıneas observa-
das, obtenidos a partir de ajustes gaussianos, en cada una de las fuentes.

3http://spec.jpl.nasa.gov/
4http://www.ph1.uni-koeln.de/vorhersagen/
5http://physics.nist.gov/PhysRefData/
6http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS



2.4. RESULTADOS 47

Entre las especies observadas encontramos moléculas t́ıpicas para nubes oscuras,
como CS, HCN, HNC, y otras menos comunes como algunas sustituciones isotópicas
y deuteradas, HCO, HNCO, y otras especies que no esperábamos encontrar en este
tipo de fuentes como son HCOOCH3 o CH2CHCH3. En la Sección 2.5 se describen
en detalle las caracteŕısticas de las especies observadas. De las cuatro fuentes ob-
servadas las qúımicamente más ricas son B1 y TMC-1, donde hemos identificado
27 y 30 especies diferentes respectivamente, incluyendo isótopos. Estas son también
las fuentes donde un mayor número de ĺıneas sin identificar hemos observado, y en
las cuales hemos encontrado dos nuevas especies detectadas por primera vez en el
medio interestelar durante este trabajo (ver Caṕıtulos 4 y 5).

En B1, que es la fuente que muestra las ĺıneas más intensas, se han observado
68 ĺıneas (incluyendo las no identificadas), que en los 7.2 GHz observados equivale a
una densidad de 9.4 ĺıneas/GHz. Las ĺıneas más intensas proceden de especies como
HNC, H13CO+, NH2D, SO y HCN, mientras que las moléculas no detectadas o que
muestran ĺıneas débiles son t́ıpicamente cadenas carbonadas. En esta fuente también
se han detectado algunas moléculas interesantes como SiO, HCOOH, y HCOOCH3,
que son especies t́ıpicas de nubes calientes y regiones de formación estelar. También
presenta la mayor intensidad en las ĺıneas procedentes de especies deuteradas, y
esta riqueza en deuterio se ha demostrado con la primera detección de D2CS en
el espacio (ver Caṕıtulo 4). Otra caracteŕıstica destacable de B1 respecto al resto
de fuentes, es la mayor anchura de sus ĺıneas, lo que indica una mayor actividad
dinámica.

El mayor número de ĺıneas se ha observado en TMC-1, con 71 ĺıneas (9.9
ĺıneas/GHz). Esta fuente muestra la mayor intensidad de ĺınea en especies car-
bonadas, en particular la ĺınea más intensa en esta fuente procede del HC3N. Otras
especies que muestran ĺıneas intensas son HNC, HCN, CCH y H13CO+, mientras
que especies como, por ejemplo, SO, C3O y HDCS muestran ĺıneas más débiles. Par-
ticularmente interesante ha sido la identificación de varias transiciones procedentes
del propileno, CH2CHCH3, el hidrocarburo más saturado (hidrogenado) detectado
en el medio interestelar por métodos radio astronómicos (ver Caṕıtulo 5).

L1544 presenta una qúımica similar a TMC-1 en cuanto a riqueza de cadenas
carbonadas, aunque se diferencia de ésta en la presencia de algunas especies deu-
teradas. Hemos detectado 53 ĺıneas procedentes de 26 especies diferentes y 9 ĺıneas
sin identificar, que en los 6.1 GHz observados nos da una densidad de ĺıneas en esta
fuente de 10.2 ĺıneas/GHz.

Por último, L183 muestra en general las ĺıneas más débiles y el menor número
de especies observadas. En esta fuente se han detectado 40 ĺıneas correspondientes
a 19 moleculas diferentes y 7 ĺıneas no identificadas (7.7 ĺıneas/GHz), siendo las
más intensas NH2D, HCO+, HNC, y SO. Al igual que en B1, las especies carbona-
das muestran las ĺıneas más débiles, indicando una mayor riqueza en ox́ıgeno y en
especies deuteradas que en carbono.



48
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Tabla 2.3: Transiciones identificadas dentro del rango espectral observado.

Especie Transición ν (MHz) Esup (K) μ (D)
13CS J = 2 − 1 .............................................. 92494.308 6.66 1.96
SO NJ = 22 − 11 ........................................ 86093.950 19.32 1.55
SiO J = 2 − 1, v = 0 .................................... 86846.960 6.25 3.10

CCH N = 1 − 0, J = 3/2 − 1/2, F = 1 − 1 .... 87284.156 4.19 0.80
N = 1 − 0, J = 3/2 − 1/2, F = 2 − 1 .... 87316.925 4.19
N = 1 − 0, J = 3/2 − 1/2, F = 1 − 0 .... 87328.624 4.19
N = 1 − 0, J = 1/2 − 1/2, F = 1 − 1 .... 87402.004 4.20
N = 1 − 0, J = 1/2 − 1/2, F = 0 − 1 .... 87407.165 4.20
N = 1 − 0, J = 1/2 − 1/2, F = 1 − 0 .... 87446.512 4.20

CCS NJ = 67 − 56 ........................................ 86181.391 23.35 2.90
NJ = 77 − 66 ........................................ 90686.381 26.12

CC34S NJ = 78 − 67 ........................................ 91913.529 19.49 2.90
HCN J = 1 − 0, F = 1 − 1 ............................. 88630.416 4.13 2.98

J = 1 − 0, F = 2 − 1 ............................. 88631.847
J = 1 − 0, F = 0 − 1 ............................. 88633.936

H13CN J = 1 − 0, F = 1 − 1 ............................. 86338.733 4.13 2.98
J = 1 − 0, F = 2 − 1 ............................. 86340.163
J = 1 − 0, F = 0 − 1 ............................. 86342.251

HC15N J = 1 − 0 .............................................. 86054.961 4.13 2.98
HCO NK−1K+1 = 101 − 000, J = 3/2 − 1/2,

F = 2 − 1 .............................................. 86670.760 4.18 1.36; 0.70
NK−1K+1 = 101 − 000, J = 3/2 − 1/2,
F = 1 − 0 .............................................. 86708.360 4.16
NK−1K+1 = 101 − 000, J = 1/2 − 1/2,
F = 1 − 1 .............................................. 86777.460 4.18
NK−1K+1 = 101 − 000, J = 1/2 − 1/2,
F = 0 − 1 .............................................. 86805.780 4.18

HCO+ J = 1 − 0 ............................................... 89188.523 4.16 3.89
H13CO+ J = 1 − 0 ............................................... 86754.330 4.16 3.89
HC17O+ J = 1 − 0, F = 3/2 − 5/2 ...................... 87056.966 4.16 3.89

J = 1 − 0, F = 7/2 − 5/2 ...................... 87057.258
J = 1 − 0, F = 5/2 − 5/2 ...................... 87058.294

HNC J = 1 − 0 ............................................... 90663.593 4.18 3.05
HN13C J = 1 − 0 ............................................... 87090.850 4.18 2.70
H15NC J = 1 − 0 ............................................... 88865.715 4.26 2.70

c-C3H NK−1K+1 = 212 − 111, J = 5/2 − 3/2,
F = 3 − 2 ............................................... 91494.349 4.39 2.40
NK−1K+1 = 212 − 111, J = 5/2 − 3/2,
F = 2 − 1 ............................................... 91497.608 4.39
NK−1K+1 = 212 − 111, J = 5/2 − 3/2,
F = 2 − 2 ............................................... 91512.969 4.39
NK−1K+1 = 212 − 111, J = 3/2 − 1/2,
F = 1 − 1 ............................................... 91681.696 4.40
NK−1K+1 = 212 − 111, J = 3/2 − 1/2,
F = 1 − 0 ............................................... 91692.752 4.40
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Tabla 2.3: (Continuación).

Especie Transición ν (MHz) Esup (K) μ (D)
c-C3H NK−1K+1 = 212 − 111,

J = 3/2 − 1/2, F = 2 − 1 ............. 91699.471 4.40
NK−1K+1 = 212 − 111,
J = 3/2 − 3/2, F = 1 − 1 ............. 91747.372 4.40
NK−1K+1 = 212 − 111,
J = 3/2 − 3/2, F = 2 − 2 ............. 91780.518 4.40

C3N N = 9 − 8, J = 19/2− 17/2 ......... 89045.592 21.37 2.20
N = 9 − 8, J = 17/2− 15/2 ......... 89064.352 21.38

CCCO J = 9 − 8 ...................................... 86593.834 20.78 2.39
D2CS JK−1K+1 = 312 − 211 .................... 87302.662 14.72 1.66
HDCS JK−1K+1 = 313 − 212 .................... 91171.086 17.74 1.65

JK−1K+1 = 303 − 202 .................... 92981.658 8.93
HNCO JK−1K+1 = 404 − 303 .................... 87925.252 10.55 1.60; 1.35

NH2D (orto) JK−1K+1 = 111 − 101, F = 0 − 1 ... 85924.789 20.68 1.46
JK−1K+1 = 111 − 101, F = 2 − 1 ... 85925.703
JK−1K+1 = 111 − 101, F = 2 − 2 ... 85926.278
JK−1K+1 = 111 − 101, F = 1 − 2 ... 85926.885
JK−1K+1 = 111 − 101, F = 1 − 0 ... 85927.723

H13CCCN J = 10 − 9 .................................... 88166.806 23.27 3.72
HC13CCN J = 10 − 9 .................................... 90593.059 23.91 3.72
HCC13CN J = 10 − 9 .................................... 90601.777 23.92 3.72
HCCNC J = 9 − 8...................................... 89419.300 21.46 2.93
HCOOH NK−1K+1 = 414 − 313 ................... 86546.185 13.57 1.40; 0.26

NK−1K+1 = 404 − 303 ................... 89579.172 10.76
NK−1K+1 = 422 − 321 ................... 90164.628 23.53

CH3CN JK = 51 − 41 ................................ 91985.284 20.39 3.92
JK = 50 − 40 ................................ 91987.054 13.24

CH2DOH JK−1K+1 = 202 − 101 e0 ................ 89407.910 6.48 0.88; 1.44
CH3OD JK−1K+1 = 202 − 101 A+ .............. 90705.770 6.48 0.83; 1.49
HC3NH+ J = 10 − 9 .................................... 86578.136 22.85 1.61

CH2CHCN JK−1K+1 = 918 − 817 .................... 87312.827 23.13 3.82; 0.89

HCOOCH3 − A JK−1K+1 = 818 − 717 .................... 89316.648 20.14 1.63; 0.68
HCOOCH3 − E JK−1K+1 = 818 − 717 .................... 89314.618 20.16 1.63; 0.68

CH2CHCH3 − A JK−1K+1 = 505 − 404 .................... 86651.594 12.5 0.36
JK−1K+1 = 524 − 423 .................... 87134.566 19.8
JK−1K+1 = 523 − 422 .................... 87677.584 19.8
JK−1K+1 = 514 − 413 .................... 89998.179 14.8

CH2CHCH3 − E JK−1K+1 = 505 − 404 .................... 86650.873 12.5
JK−1K+1 = 524 − 423 .................... 87137.941 19.8
JK−1K+1 = 523 − 422 .................... 87673.663 19.8
JK−1K+1 = 514 − 413 .................... 89997.200 14.8
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2.5. Moléculas individuales

2.5.1. Monosulfuro de carbono: CS

El monosulfuro de carbono interestelar fue descubierto por Penzias et al. (1971),
quienes detectaron su transición rotacional J = 3 − 2 en regiones de formación de
estrellas masivas como Orión A y W51, y también en la envoltura de la estrella
evolucionada IRC+10216. Desde entonces, el CS se ha observado en gran variedad
de nubes interestelares y se ha utilizado como prueba en la búsqueda de núcleos
densos en las nubes moleculares y en el estudio de núcleos pre-estelares.

Es una molécula lineal con un espectro rotacional simple. Esto se debe al hecho
de que en el estado fundamental electrónico, 1Σ, los electrones de la molécula tienen
los espines apareados. Además no posee momento angular orbital y los núcleos de
los átomos C y S no poseen esṕın. Por tanto, los estados se denotan por el número
cuántico de momento angular total J .

Está considerada una molécula de formación temprana, puesto que es en regiones
jóvenes donde alcanza el máximo de su abundancia. Más tarde, cuando las conden-
saciones se encuentran más evolucionadas qúımicamente y la densidad es mayor,
el CS empieza a congelarse en la superficie de los granos de polvo, desapareciendo
de la fase gas (ver, por ej., Bergin & Langer 1997). También se ha utilizado para
detectar movimientos de colapso en objetos de Clase 0, a partir de la asimetŕıa del
doble pico que presentan sus ĺıneas ópticamente espesas (ver Zhou 1992).

La Figura 2.15 muestra las ĺıneas observadas correspondientes a la transición
J = 2− 1 del 13CS, para las fuentes B1 y TMC-1. Esta frecuencia no se observó en
las otras fuentes. La intensidad de ĺınea es algo mayor en B1 que en TMC-1 y
también muestra una mayor anchura, debido probablemente a la emisión en la
segunda componente de velocidad que presenta esta fuente (ver Seccion 2.2.4).

2.5.2. Monóxido de azufre: SO

Desde su primera detección en el medio interestelar por Gottlieb & Ball (1973)
en varias regiones de formación estelar, el monóxido de azufre se ha utilizado para
estudiar las propiedades del gas en regiones con condiciones muy diferentes, como
por ejemplo, nubes oscuras, nubes moleculares calientes, envolturas de estrellas evo-
lucionadas, choques, etc. Esto se debe a que su gran momento dipolar permite
trazar regiones de diferentes densidades. En nubes oscuras, el SO fue observado por
primera vez en L183, TMC-1 y B335 por Rydbeck et al. (1980), en su transición
NJ = 01 − 10 a 30 GHz.

El radical SO se encuentra en un estado fundamental electrónico 3Σ, por lo que
no tiene un momento angular orbital neto, pero śı un esṕın total distinto de cero
debido a los dos electrones con espines no apareados. El esṕın electrónico S = 1
se acopla con el pequeño campo magnético que surge de la rotación de la molécula
(interacción esṕın-rotación). Entonces, para cada nivel rotacional con un número
cuántico de momento angular rotacional N > 0, el momento angular total J toma
tres valores posibles: J = N − 1, J = N , o J = N + 1. De este modo, los niveles
rotacionales con N > 0 se desdoblan en tripletes, mientras que para N = 0 sólo
existe un estado singlete (JN = 10). Esta estructura fina proporciona transiciones
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rotacionales relativamente cercanas.
Se considera una molécula tard́ıa puesto que su mecanismo de formación involu-

cra reacciones relativamente lentas entre neutros. Además, el SO es destruido por el
carbono atómico, el cual en épocas trad́ıas se encuentra almacenado en forma de CO
(Nilsson et al. 2000). También se ha encontrado que la abundancia del SO aumenta
de forma importante en el gas afectado por choques en los flujos proto-estelares
(Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997; Jørgensen et al. 2004). Por estas razones, se ha
convertido en un importante trazador de las regiones qúımicamente más evolucio-
nadas y también, junto a SO2, de la presencia de choques.

Hemos detectado una transición correspondiente al SO en todas las fuentes (ver
Figura 2.16). La ĺınea más intensa se observa en B1, las fuentes L1544 y L183
muestran intensidades similares de esta ĺınea, mientras que en TMC-1 se detecta
débilmente.

2.5.3. Monóxido de silicio: SiO

El monóxido de silicio es la molécula interestelar más simple que contiene Si, y
se detectó por primera vez en el Centro Galáctico (CG) por Wilson et al. (1971).
Más tarde fue observada en regiones de formación de estrellas masivas y en con-
densaciones producidas por choques en un remanente de supernova (Ziurys et al.
1989a,b). Sin embargo, Ziurys et al. (1989b) no encontraron emisión de SiO en nu-
bes oscuras como TMC-1 y L183, o en regiones de formación estelar poco masiva
como B335 y L1551. Esto les llevó a pensar que el SiO se formaba a partir de reac-
ciones endotérmicas con barreras de activación ∼90 K. Sin embargo, el hecho de que
en regiones calientes pero quiescentes, se encontraran abundancias pequeñas para el
SiO del mismo orden que en nubes fŕıas, hizo dudar de la relación de la temperatura
cinética con la formación del SiO (Mart́ın-Pintado et al. 1992).

Los modelos de qúımica en fase gas predicen la producción de SiO en gran
abundancia a través de reacciones ión-molecula, incluso para las nubes fŕıas (Herbst
et al. 1989). Si esto es correcto, las bajas abundancias relativas a H2 observadas
en nubes como TMC-1 (≤ 10−12) implicaŕıan que el Si se encuentra congelado en
los granos de polvo. La primera vez que se detectó SiO en una región de formación
estelar poco masiva fue en B1 (Bachiller et al. 1990b; Mart́ın-Pintado et al. 1992;
Yamamoto et al. 1992), y en L1448 (Bachiller et al. 1991). La emisión encontrada en
los flujos moleculares contenidos en estas nubes sugiere que el SiO se forma a partir
de reacciones ión-molécula después de la evaporación del Si de los granos producida
por los choques.

Los perfiles de ĺınea de SiO observados en regiones de formación estelar son muy
diferentes de los que presentan otras moléculas. Las ĺıneas de SiO suelen ser muy
anchas y, en algunos casos muestran dos componentes, una ancha (llamada ala) y
otra componente intensa y delgada. La anchura de esta última y su velocidad son
las del gas quiescente. La componente ancha se encuentra relacionada con el gas
chocado, de hecho esta emisión se suele observar en el mismo rango de velocidades
de las alas observadas en las ĺıneas de CO t́ıpicas de los flujos moleculares.

La transición J = 2− 1, v = 0 se ha detectado únicamente en B1 (Figura 2.17),
lo que debe reflejar la influencia del flujo molecular procedente de la fuente IRAS
03301+3057. La emisión está ligeramente desplazada hacia el azul respecto a las
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ĺıneas de otras moléculas, con una velocidad de VLSR=6.2 km s−1 (mientras que
la velocidad del gas ambiente es de ∼6.7 km s−1), y es más débil que la emisión
cercana a la fuente IRAS (Mart́ın-Pintado et al. 1992; Yamamoto et al. 1992).
Mart́ın-Pintado et al. (1992) realizaron mapas de la emisión de SiO y de H13CO+.
Ambas moléculas presentan distribuciones espaciales muy diferentes, lo que implica
que incluso la componente delgada observada en las ĺıneas de SiO no procede del
gas quiescente.

2.5.4. Etinilo: C2H

El radical etinilo fue identificado por primera vez en el medio interestelar por
Tucker et al. (1974), quienes observaron la transición N = 1 − 0 en varias nubes
moleculares asociadas a formación estelar masiva. Más tarde, Tucker & Kutner
(1978) realizaron una búsqueda de C2H en varias fuentes y no fue detectado en
nubes oscuras, por lo que pensaron que esta especie sólo se encontraba en nubes
asociadas a regiones H II. Sin embargo, esto pudo ser debido a la baja resolución
espectral que utilizaron para este tipo de fuentes, ya que Wootten et al. (1980),
utilizando una resolución espectral de hasta 62.5 kHz, si pudieron detectar esta
molécula en varias nubes oscuras. Desde entonces, el etinilo ha resultado ser una de
las moléculas poliatómicas más abundantes (N ∼ 1014 − 1015 cm−2) en una amplia
variedad de fuentes interestelares.

El C2H es una molécula lineal con un estado fundamental electrónico 2Σ, por
tanto el momento angular orbital del electrón es Δ = 0 y el momento angular de
esṕın S = 1/2. Su espectro presenta desdoblamiento esṕın y estructura hiperfina.
El desdoblamiento esṕın, que viene dado por el número cuántico J , se produce por
el acoplamiento entre el momento angular rotacional N y el esṕın del electrón des-
apareado S. La estructura hiperfina, dada por el número cuántico F , es el resultado
del acoplamiento entre el momento angular J con el esṕın del núcleo de hidrógeno
I.

La abundancia de C2H se ha relacionado con la de otras moléculas carbonadas,
especialmente con las que como ella, contienen el enlace triple C≡C, como por
ejemplo C2S, HC3N, HC5N (Wootten et al. 1980; Ruffle et al. 1997, 1999). De
hecho se piensa que C2H y HC3N tienen un mismo precursor qúımico, el C2H+

2

(ver Sección 3.3.2). Esta relación con otras cadenas de carbono, las cuales se piensa
se forman a edades tempranas, hace que la abundancia esperada para el C2H sea
mayor en nubes jóvenes. Sin embargo varios modelos predicen un segundo pico de
abundancia tard́ıo para todas estas especies carbonadas (ver, por ej., Ruffle et al.
1997).

Hemos detectado todas las componentes hiperfinas de la transición N = 1 − 0
en todas las fuentes. La Figura 2.18 muestra en detalle las seis ĺıneas. En B1 se
puede distinguir la segunda componente de velocidad presente en la nube a 7.2
km s−1. Para el resto de las fuentes las lineas son muy estrechas (∼0.5 km s−1).
Las intensidades relativas de las componentes hiperfinas no son las esperadas para
todas las fuentes. En la Figura 2.19 se muestran las intensidades relativas esperadas
para una temperatura de 10 K y condiciones de ETL (panel superior), junto con
las ĺıneas observadas en las cuatro fuentes. Mientras B1 y L183 muestran unas
intensidades similares a las esperadas, en L1544 y TMC-1 las componentes más
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CAPÍTULO 2. BARRIDO ESPECTRAL A 3MM EN NUBES OSCURAS:

DATOS

débiles (J = 3/2 − 1/2, F = 1 − 1 y J = 1/2 − 1/2, F = 1 − 0) son más intensas.
Esto es debido, probablemente a que las ĺıneas son ópticamente espesas, y existe
un efecto de dispersión y difusión de la radiación en las capas más exteriores y de
menor densidad. Un fenómeno similar se observa también en la estructura hiperfina
del HCN en nubes oscuras, cuyo caso ha sido estudiado en detalle (ver Sección 2.5.6).

2.5.5. Monosulfuro de dicarbono: C2S

El monosulfuro de dicarbono (o radical tioetinilo) se detectó por primera vez
en TMC-1 (Suzuki et al. 1984), y ha resultado ser una molécula abundante en
condensaciones fŕıas y quiescentes, mientras que su abundancia parece ser mucho
menor en regiones de formación estelar.

Es una molécula lineal y su estado fundamental electrónico se denota 3Σ, por lo
que presenta interacción esṕın-rotación. Aśı, el momento angular total J se obtiene
del acoplamiento del esṕın S = 1 con el momento angular rotacional N , y toma
valores J = N − 1, J = N , o J = N + 1.

Como se ha dicho anteriormente, el C2S está relacionado con otras cadenas car-
bonadas y al igual que éstas, se considera que alcanza su máximo de abundancia a
una edad temprana dentro de la evolución de la nube. Aunque varios modelos pre-
dicen un segundo máximo en su abundancia, debido al aumento de sus precursores,
como el C2H (Ruffle et al. 1997, 1999). Además, observaciones realizadas de C2S en
proto-estrellas de Clase 0 muestran un segundo aumento, el cual podŕıa ser debido
a la qúımica inducida por choques (de Gregorio-Monsalvo et al. 2005).

En el rango de frecuencias observado hemos detectado dos transiciones proce-
dentes del C2S en todas las fuentes, excepto en L183 (ver Figura 2.20). También
hemos detectado, aunque débilmente, en TMC-1 una transición correspondiente a
la especie isotópica menos abundante CC34S.

2.5.6. Ácido cianh́ıdrico: HCN

El cianuro de hidrógeno (o ácido cianh́ıdrico) es una molécula muy común y
abundante en el medio interestelar. Fue detectada en 1970 en varias nubes molecu-
lares asociadas a formación estelar masiva y en el Centro Galáctico (Buhl & Snyder
1970a). La primera vez que se observó en una nube oscura fue en L183, junto con
HNC (Snyder & Hollis 1976).

Tabla 2.5: Razones entre las intensidades de las componentes hiperfinas para la
transición J = 1 − 0 de H12CN y H13CN.

Fuente H12CN H13CN
R12 R02 R12 R02

B1 0.76 0.75 0.60 0.26
L1544 0.62 0.68 0.66 0.31
L183 0.61 0.47 0.82 0.22
TMC-1 0.88 1.95 0.61 0.35

Nota.— Los valores de estos cocientes en ETL son R12 = 0.6 y R02 = 0.2.
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Las ĺıneas de HCN y también de la especie menos abundante H13CN, muestran
una estructura hiperfina resuelta con tres componentes, resultado de la interacción
del momento cuadrupolar eléctrico del núcleo de 14N con el campo eléctrico produ-
cido por la rotación de la molécula. Las razones entre éstas componentes hiperfinas,
R12 = F (1−1)/F (2−1) y R02 = F (0−1)/F (2−1), para ambas especies isotópicas
en las cuatro fuentes se muestran en la Tabla 2.5. Bajo condiciones de equilibrio
termodinámico local (ETL), y cuando las ĺıneas son ópticamente delgadas, estos
cocientes toman los valores R12 = 0.6 y R02 = 0.2. Como muestra la tabla, los
valores obtenidos para la sustitución isotópica 13C, menos abundante y que sufre de
menor opacidad, son similares a los valores en ETL. Sin embargo, para la especie
isotópica principal existen variaciones importantes especialmente en la razón entre
las componentes F = 0 − 1 y F = 2 − 1.

Las anomaĺıas encontradas en las razones de las componentes hiperfinas del HCN
en nubes oscuras, donde la componente intŕınsecamente más débil F = 0 − 1, es
más intensa que las componentes F = 2 − 1 y F = 1 − 1, han sido ampliamente
estudiadas (p.ej., Walmsley et al. 1982; Cernicharo et al. 1984b), en particular en
TMC-1, donde la componente central que debeŕıa ser la más intensa, es fuertemente
absorbida (ver Figura 2.21). Walmsley et al. (1982) sugieren que este efecto se debe
a la absorción de la radiación de las ĺıneas F = 2− 1 y F = 1− 1 por una envoltura
de menor densidad, y por tanto de menor Tex, mientras que la componente F = 0−1
no se ve afectada por esta envoltura. Sin embargo, concluyen que la absorción no
explica por śı sola estas anomaĺıas, y proponen que el estado J = 1 − 0 F = 0 − 1
esta sobrepoblado. Cernicharo et al. (1984b) observaron varias posiciones a lo largo
de la nube Heiles y en TMC-1, y calcularon las opacidades de cada componente
hiperfina en cada ĺınea de visión. Estos autores sugieren que además de la difusión
de la radiación en la envoltura de menor densidad, el fenómeno de dispersión debe
jugar un papel importante para producir las anomaĺıas. Cuando se tiene en cuenta la
dispersión, las tres componentes se forman en regiones diferentes. Entonces, la ĺınea
F = 0− 1 se encuentra restringida a una pequeña región alrededor del núcleo de la
nube, y en la dirección del núcleo la emisión proviene del núcleo y de la envoltura.
Sin embargo, para las otras dos componentes que tienen mayor opacidad, los fotones
emitidos desde el núcleo se absorben completamente en la envoltura y son reemitidos
en todo el volumen de la envoltura. El hecho de que las componentes hiperfinas del
H13CN no muestran anomaĺıas, puesto que la opacidad es menor, confirma este
esquema.

Hemos detectado en todas las fuentes la transición J = 1− 0 del HCN y de sus
sustituciones isotópicas 13C y 15N (ver Figura 2.21). La transición J = 1 − 0 del
HCN muestra perfiles de auto-absorción, lo que confirma que la ĺınea es ópticamente
espesa. Estos perfiles de auto-abosorción pueden ser utilizados para detectar movi-
mientos de cáıda del gas hacia el interior de la nube (ver, p.ej., Sohn et al. 2004).
Además, puesto que la componente hiperfina F = 0 − 1 se produce en el núcleo de
la nube –como demuestra su distribución similar a la de N2H+, esta componente
debe reflejar la cinemática en la parte más interior de la nube.
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2.5.7. Ácido isocianh́ıdrico: HNC

El isocianuro de hidrógeno, isómero geométrico del HCN, fue observado por
primera vez en las nubes moleculares W51 y DR 21 (Snyder & Buhl 1971). En
los años posteriores se observó también en otras fuentes antes de ser identificado
en el laboratorio en 1976 por tres grupos diferentes, Saykally et al., Creswell et
al. y Blackman et al. Aunque este isómero metaestable es dif́ıcil de producir en el
laboratorio, su abundancia ha resultado ser importante en las nubes interestelares
densas. Se piensa que ambos isómeros, HCN y HNC se encuentran qúımicamente
relacionados. Pero la variación encontrada en la razón de abundancias HNC/HCN
de una fuente a otra, e incluso dentro de una misma fuente, es objeto de discusión
y un problema aún no resuelto en astroqúımica (ver Sección 3.3.3).

El desdoblamiento hiperfino resultante del momento cuadrupolar eléctrico para
las ĺıneas del HNC es menor que para su isómero HCN. En el caso de la transición
J = 1−0 observada aqúı, las componentes F = 1−1 y F = 0−1 están separadas de
la componente principal (F = 2−1), −0.27 km s−1 y +0.41 km s−1 respectivamente
(Frerking et al. 1979). Por tanto esta estructura hiperfina es dif́ıcil de resolver, sin
embargo puede dar lugar a una mayor anchura de ĺınea que la observada para otras
especies.

Hemos observado en todas las fuentes, la transición J = 1 − 0 de las especies
isotópicas HNC, HN13C, y H15NC (ver Figura 2.22). Como en el caso del HCN,
la especie principal es ópticamente espesa y presenta perfiles de auto-absorción en
los que la máxima absorción coincide con el pico de las especies isotópicas menos
abundantes.

2.5.8. Formilo: HCO

El formilo es un radical libre que fue observado por primera vez en el me-
dio interestelar por Snyder et al. (1976a). Estos autores encontraron que el HCO
está relacionado con campos intensos de radiación UV, y que por tanto suele en-
contrarse en regiones con una densidad moderada donde el carbono se encuentra
ionizado. Este hecho y la no detección del cuarteto a 3mm, llevó a la conclusión
de que el HCO era poco abundante en las nubes moleculares densas. Más adelante,
Schenewerk et al. (1986, 1988) observaron las transiciones hiperfinas de la transi-
ción NK−K+ = 101−000, en varias nubes moleculares demostrando que el HCO śı se
puede encontrar de forma abundante en las nubes moleculares t́ıpicas. Aunque aún
existe evidencia de la conexión entre el HCO y el C+, la radiación UV, y las regiones
de interfaz H II-nube molecular, el HCO también se puede formar a partir de varias
moléculas importantes como HCO+ y CH2. Schenewerk et al. (1988) observaron
varias posiciones en la nube oscura L183 pero no detectaron emisión procedente del
HCO, por tanto concluyeron que el HCO no se detectaba en fuentes donde no hab́ıa
regiones H II o signos de formación estelar. Recientemente, el HCO ha sido detectado
por primera vez en la nube oscura L1448-mm (Jiménez-Serra et al. 2004), y aunque
esta fuente contiene un flujo bipolar muy joven, la emisión se detectó también en la
componete quiescente del gas. Nosotros hemos detectado aqúı el cuarteto a 3mm
en todas las fuentes (ver Figura 2.23), confirmando que la emisión de HCO no se
encuentra ligada únicamente a regiones de formación estelar.
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El HCO tiene un espectro complicado, con desdoblamiento fino e hiperfino resul-
tado de las interacciones esṕın-rotación nuclear y de esṕın electrón-protón respec-
tivamente, debido a su estructura asimétrica, electrón desapareado, y el núcleo de
hidrógeno no apareado (Blake et al. 1984). También en este caso hemos encontrado
pequeñas anomaĺıas en las intensidades relativas de las componentes hiperfinas. La
Figura 2.24 muestra las cuatro componentes observadas y también las intensidades
esperadas para una Tkin =10 K. En concreto, TMC-1 es la fuente donde se observa
mayor discrepancia. Estas anomaĺıas, podŕıan ser otra vez el resultado de opacidad
óptica de las ĺıneas, como ocurre en el caso del HCN tan pronunciado en TMC-1.

2.5.9. Catión formilo: HCO+

El ión formilo fue la primera molécula interestelar identificada en la región de las
ondas milimétricas. Buhl & Snyder (1970b) llamaron X-ogen a la especie responsa-
ble de la transición que observaron a 89.190 GHz en varias fuentes, entre las que se
encontraba la nube oscura L183. Más tarde Klemperer (1970) postuló teóricamente
que esa especie misteriosa era el ión molecular HCO+, además predijo que deb́ıa
ser una especie abundante bajo las condiciones t́ıpicas de las nubes interestelares.
Observaciones posteriores afianzaron la idea de que se trataba efectivamente de la
transición J = 1 − 0 del HCO+ (Hollis et al. 1975; Snyder & Hollis 1976, y sus re-
ferencias). La detección en el laboratorio de la ĺınea a 89 GHz (Woods et al. 1975),
junto con la identificación de la transición J = 1 − 0 del H13CO+ a 86.754 GHz
(Snyder et al. 1976b), confirmaron esta idea.

A partir de entonces se ha demostrado que el ión formilo es una especie abundan-
te en el medio interestelar y ha cobrado gran interés astroqúımico. En primer lugar,
porque regula la densidad electrónica y por tanto la estructura de ionización en la
nube (ver, p.ej., Caselli et al. 2002). De este modo, va a jugar un papel importante
en regiones de formación estelar en el momento del colapso gravitacional de la nube.
Además, al ser sus ĺıneas ópticamente espesas sirven para detectar movimientos del
gas hacia el interior de la nube, gracias a las asimetŕıas que muestran sus perfiles en
doble pico (Leung & Brown 1977; Zhou 1992). De este modo el HCO+, junto con
otras especies ópticamente espesas como el CS y el H2CO, se ha convertido en un
trazador importante en proto-estrellas y objetos de Clase 0 para intentar identificar
el momento en que comienza el colapso gravitacional (Gregersen et al. 1997; Tafalla
et al. 1998). Su papel en la qúımica del medio interestelar es también decisivo, pues-
to que es el destructor más importante de muchas moléculas neutras (p.ej., Bergin
& Langer 1997). Su especie isotópica menos abundante, el H13CO+ cuyas ĺıneas son
ópticamente delgadas, se encuentra relacionado con la emisión del N2H+ y coincide
normalmente con la emisión cont́ınua del polvo en el rango submilimétrico (Morata
et al. 2005). Por tanto, parece trazar las condensaciones más evolucionadas hacia la
formación estelar.

Hemos detectado en todas las fuentes la transición J = 1−0 de HCO+, y sus sus-
tituciones isotópicas 13C y 17O (ver Figura 2.25), donde esta última se ha detectado
débilmente en alguna de las fuentes. Todas las ĺıneas observadas correspondientes a
la especie principal presentan auto-absorción. Aunque L1544 es una de las fuentes
en las que la presencia de perfiles en doble pico indican movimientos de colapso del
gas, las ĺıneas observadas aqúı de HCO+ no reflejan esto. De hecho, puesto que esta
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transición es ópticamente espesa hay que recurrir a transiciones de mayor J , y por
tanto mayor enerǵıa para poder observar el efecto del movimiento de cáıda del gas.
Por tanto, los perfiles observados son el resultado de la absorción en una envoltura
de menor densidad (Cernicharo & Guélin 1987).

2.5.10. Propinilidino ćıclico: c-C3H

El radical C3H es de un interés especial en astroqúımica porque puede encon-
trarse en dos formas isoméricas, una ćıclica –el ciclo-propenilidino (c-C3H)– y otra
lineal –propenilidino (l-C3H). El isómero ćıclico fue detectado por primera vez en
la nube oscura TMC-1 por Yamamoto et al. (1987), quienes también observaron su
espectro en el laboratorio. Este es el segundo anillo hidrocarbónico detectado en el
espacio, después del c-C3H2. De las dos especies isoméricas del C3H, el c-C3H se
considera qúımicamente menos estable que la forma lineal. Aún aśı, se ha encon-
trado que ambas tienen una abundancia similar en el medio interestelar, incluso en
algunas nubes oscuras el c-C3H resulta ser más abundante que el l-C3H (ver, p.ej.,
Turner et al. 2000; Fossé et al. 2001).

Esta molécula se representa por un rotor asimétrico donde cada nivel rotacional
se desdobla por interacción esṕın-rotación en dobletes, y cada uno de estos nive-
les finos se desdobla a su vez en una estructura hiperfina debido a la interacción
del electrón desapareado con el esṕın nuclear del átomo de hidrógeno. Tiene una
estructura plana con simetŕıa C2v y su estado electrónico fundamental es 2B2.

Hemos detectado al menos tres de las componentes hiperfinas de la transición
212−111, y hasta ocho componentes en TMC-1 (ver Figura 2.26), donde se observan
las mayores abundancias de cadenas carbonadas. En B1 se observa otra vez la
segunda componente de velocidad, haciendo que las ĺıneas muestren un doble pico.

2.5.11. Cianoetinilo: C3N

El radical C3N fue identificado por primera vez en el espacio por Friberg et
al. (1980) en las nubes TMC-1 y TMC-2 a partir de su transición rotacional N =
3 − 2, después de una detección tentativa en la atmósfera de la estrella de carbono
IRC+10216 (Guélin & Thaddeus 1977). Algo más tarde, Guélin et al. (1982b) obser-
varon las transiciones de más baja enerǵıa N = 2−1 y N = 1−0, donde la estructura
hiperfina de esta especie se observa completamente resuelta, y pudieron obtener a
partir de estas observaciones las constantes moleculares y del desdoblamiento fino e
hiperfino. Hasta ese momento las constantes rotacionales de esta especie sólo hab́ıan
sido obtenidas teóricamente a partir de cálculos ab initio.

Es una molécula lineal con un estado electrónico fundamental 2Σ. La presencia
de un electrón desapareado y del núcleo de nitrógeno en C3N da lugar a una estruc-
tura fina e hiperfina. El desdoblamiento en estructura fina de los niveles rotacionales
es el resultado de la interacción entre el esṕın del electrón desapareado (S) y el cam-
po magnético asociado con la rotación de la molécula (interacción esṕın-rotación).
Esta interacción produce dobletes que a su vez se desdoblan en varias componentes
hiperfinas, debido a la interacción débil entre el esṕın nuclear y el esṕın electrónico
(I · S), y también de las interacciones (I · N) y cuadrupolar eléctrica. Esta última
sólo se resuelve completamente en las transiciones entre los niveles más bajos de
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enerǵıa N = 2− 1 y N = 1− 0 (Guélin et al. 1982b). En este trabajo hemos detec-
tado el doblete perteneciente a la transición N = 9− 8 en dos de las fuentes, L1544
y TMC-1 (Figura 2.27).

2.5.12. Monóxido tricarbónico: C3O

El monóxido de tricarbono fue la primera cadena carbonada con ox́ıgeno obser-
vada en el medio interestelar. Se detectó por primera vez en la nube oscura TMC-1,
a partir de su transición J = 2−1 (Matthews et al. 1984), poco después de su primer
estudio espectroscópico en el laboratorio (Brown et al. 1983). Más tarde, Brown et
al. (1985) observaron tres nuevas ĺıneas de esta especie en TMC-1 y buscaron emi-
sión procedente de C3O en otras seis regiones con resultado negativo. Recientemente
ha sido detectado en la envoltura de la estrella de carbono IRC+10216 (Tenenbaum
et al. 2006), donde se han observado seis de sus transiciones rotacionales. En este
trabajo, hemos detectado la trasición J = 9−8 en B1 y en TMC-1 (ver Figura 2.28).

Poco después de su primera detección en el espacio, Herbst et al. (1984) pu-
dieron reproducir en sus modelos la abundancia observada en TMC-1 asumiendo
la formación del C3O en reacciones ión-molécula en fase gas. Brown et al. (1985),
utilizando sus nuevos datos, pudieron reproducir este esquema, y encontraron una
predicción para la abundancia del C3O que alcanzaba su máximo a los 105 años, es
decir la fase en la evolución qúımica de la nube en la que otras cadenas de carbono
como los cianopoliinos y cianoacetilenos, alcanzan el pico de su abundancia.

2.5.13. Ácido isociánico: HNCO

El ácido isociánico fue detectado por primera vez en Sgr B2 (Snyder & Buhl
1972), y resultó ser una molécula muy abundante en las nubes moleculares del Cen-
tro Galáctico. Es una molécula de un interés especial porque, ademas de excitarse
de forma colisional como la mayor parte de las moléculas interestelares, también es
excitada en la presencia de un campo radiativo intenso en el infrarrojo lejano (ver,
p.ej., Churchwell et al. 1986).

La primera vez que se observó HNCO fuera de las nubes moleculares asociadas
al CG fue en una nube oscura, en TMC-1 (Brown 1981). Brown observó la transi-
ción 101 − 000, donde la estructura hiperfina de esta especie se muestra totalmente
resuelta. Esta fue también la primera vez que se detectaron las componentes hi-
perfinas de esta especie en una fuente astronómica, gracias a la pequeña anchura
de las ĺıneas en esta fuente. Además de en el Centro Galáctico (Kuan & Snyder
1996; Cummins et al. 1986; Turner 1991), y en TMC-1 (Brown et al. 1981; Kaifu et
al. 2004), se ha observado HNCO en nubes calientes asociadas a formación estelar
masiva (Jackson et al. 1984; Zinchenko et al. 2000) y en nubes difusas (Turner et
al. 1999). Por tanto, esta especie se puede encontrar en regiones con condiciones
f́ısicas muy diferentes. De hecho, en este trabajo hemos detectado una transición
del HNCO con intensidades similares en todas las fuentes (ver Figura 2.29).

Es la molécula más simple que contiene H, O, C y, N. Es un rotor ligeramente
asimétrico, debido al átomo de hidrógeno. Sus niveles rotacionales se designan con
los números cuánticos JK−1K+1, siendo J el momento angular total y K−1,K+1 los
números cuánticos correspondientes a las proyecciones de J en los ejes de simetŕıa
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correspondientes a los casos de simetŕıa alargada y achatada, respectivamente. Pre-
senta transiciones de tipo-a (dentro de la misma capa K−1), y de tipo-b (transiciones
entre diferentes capas K−1). Las transiciones de tipo-b para el HNCO ocurren todas
en el infrarrojo lejano, mientras que las de tipo-a se presentan en el rango de las
ondas milimétricas.

2.5.14. Tioformaldeh́ıdo deuterado: HDCS y D2CS

El HDCS se detectó por primera vez en TMC-1 durante el barrido espectral de
Nobeyama (Ohishi & Kaifu 1998; Kaifu et al. 2004), y pudo ser identificado gracias
a las frecuencias medidas en el laboratorio por Minowa et al. (1997). Nosotros hemos
observado una transición de esta especie en todas las fuentes, y una segunda ĺınea
en el rango de frecuencias observado únicamente en B1 y TMC-1 (ver Figura 2.30).

Por otro lado, el tioformaldeh́ıdo dos veces deuterado se ha observado por pri-
mera vez en una fuente radioastronómica durante este trabajo (ver Marcelino et al.
2005, y Cap. 4), a partir de una ĺınea no identificada a 87 GHz que se detectó úni-
camente en B1. Debido a la gran riqueza que muestra esta fuente en especies deu-
teradas (ver, p.ej., Roueff et al. 2000; Gerin et al. 2001; y sus referencias), y la
intensidad que mostraban sus ĺıneas de HDCS, consideramos la posibilidad que di-
cha ĺınea-U perteneciera a una transición del D2CS. Una vez identificada la primera
ĺınea del D2CS, realizamos un estudio exhaustivo en B1 donde observamos varias
transiciones procedentes de ambas especies isotópicas, HDCS y D2CS, junto con
varias ĺıneas de la especie principal y del H2C34S. Sin embargo, en muchos casos las
frecuencias observadas sobre la fuente difeŕıan considerablemente (∼ 20 − 50 kHz)
de las calculadas teóricamente. De manera que, utilizando las frecuencias obtenidas
en el espacio recalculamos las constantes moleculares y con ellas obtuvimos nuevas
frecuencias que se ajustaban de forma satisfactoria a los espectros observados. La
Figura 2.30 muestra la primera transición detectada en esta especie y la única que
se encuentra dentro del rango espectral observado en este barrido.

2.5.15. Amoniaco deuterado: NH2D

Olberg et al. (1985) detectaron por primera vez el amoniaco una vez deuterado
en varias nubes moleculares. Entre las fuentes observadas se incluyeron dos nubes
oscuras, L183 y TMC-1, ya que al poseer ĺıneas muy estrechas la estructura hiperfina
de esta molécula puede resolverse completamente y aśı se pudo identificar esta
especie de forma ineqúıvoca. Sin embargo el NH2D no se detectó en TMC-1, lo
que fue atribuido a diferencias en la composición qúımica entre las dos fuentes, ya
que sus condiciones f́ısicas y su abundancia en NH3 son comparables. Estos autores
concluyeron que el NH2D podŕıa ser detectado en la mayoŕıa de fuentes con una
gran abundancia en amoniaco, pero esto no siempre se cumple. Saito et al. (2000)
detectaron NH2D en 8 de las 16 nubes oscuras observadas con grandes abundancias
relativas [NH2D]/[NH3]. Entre las fuentes donde no hubo detección se encontraba
otra vez TMC-1 y también otras fuentes ricas en amoniaco. Dentro de esta nube,
el NH2D se ha detectado únicamente en una posición cercana al pico del amoniaco,
aunque con una abundancia menor que la observada en otras nubes oscuras (Tiné et
al. 2000). En nuestro caso, hemos detectado todas las componentes hiperfinas de la
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transición NK−K+ = 111 − 101 correspondientes al orto-NH2D en todas las fuentes
excepto en TMC-1 (ver Figura 2.31).

El NH2D es una molécula asimétrica cuyos niveles rotacionales se desdoblan en
las formas orto y para debido al fenómeno de inversión de la molécula por efecto
tunel, como ocurre en la especie principal. Los pesos estad́ısticos son 3 y 1 para los
estados orto y para, respectivamente. Además existe un desdoblamiento en cinco
componentes hiperfinas debido al momento cuadrupolar del núcleo de 14N.

2.5.16. Cianoacetileno: HC3N y DC3N

Desde su primera detección en Sgr B2 (Turner 1971), el cianoacetileno ha sido
observado en una amplia variedad de nubes moleculares, como nubes difusas, nubes
moleculares densas, y regiones de formación estelar. La primera nube oscura en la
que se observó esta especie fue en TMC-1 (Morris et al. 1976), en el ahora conocido
como pico de los cianopoliinos. El HC3N se convirtió en la primera especie compleja
observada en una nube oscura. Por su amplia distribución en el espacio y su alto
momento dipolar, el cianoacetileno ha llegado a ser un importante trazador de
las condiciones f́ısicas en las nubes moleculares. Además, al ser una molécula de
formación temprana en los modelos de qúımica en fase gas, el HC3N debe ser una
molécula útil para el estudio de las condiciones en los núcleos densos pre-estelares.
Sin embargo, al igual que para el C2H, varios modelos predicen un segundo máximo
tard́ıo en su abundancia (ver Sección 3.3.2). Aqúı hemos detectado una transición del
HC3N en todas las fuentes, con TMC-1 y L1544 mostrando las mayores intensidades.
En estas dos fuentes también detectamos todas las sustituciones isotópicas 13C (ver
Figura 2.32).

El DC3N se detectó por primera vez en la posición CP de TMC-1, a partir de
su transición rotacional J = 5 − 4 (Langer et al. 1980b). Más tarde, Howe et al.
(1994) observaron la transición J = 3− 2 del DC3N en varias nubes oscuras, donde
detectaron también su estructura hiperfina. Aqúı hemos observado el cianoacetileno
deuterado únicamente en B1 y TMC-1 (Fig. 2.32), aunque al ser una transición de
mayor J , no puede resolverse la estructura hiperfina.

El cianoacetileno es una molécula lineal, por lo que su espectro rotacional es
muy simple. Debido a su gran momento de inercia tiene una pequeña constante
rotacional (B), y sus transiciones rotacionales J → J−1 se encuentran relativamente
cercanas en frecuencia. Otra ventaja de esta molécula es que sus ĺıneas suelen ser
ópticamente delgadas a pesar de ser muy intensas, por lo que existe gran posibilidad
de que sus tres especies isotópicas 13C sean detectables y, debido a la baja opacidad,
proporcionar muy buenas medidas para el estudio de la razón 12C/13C. Al igual
que otras especies que contienen el átomo de 14N, presenta una estructura hiperfina
debido a la interacción del esṕın nuclear del nitrógeno con la rotación de la molécula.
Todas las especies isotópicas tienen desdoblamiento pero no puede resolverse en
todas ellas. En nuestro caso, sólo para la especie principal y en las fuentes L1544 y
TMC-1 hemos observado esta estructura hiperfina (Fig. 2.32).
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óp

ic
as

1
3
C

,y
de

la
tr

an
si

ci
ón

J
=

11
−1

0
de

l
D

C
3
N

.
L
a

úl
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2.5.17. Isocianoacetileno: HCCNC

El isocianoacetileno, uno de los isómeros metaestables del HC3N, se detectó por
primera vez en TMC-1 (Kawaguchi et al. 1992). Es otra de las especies identificadas
durante el barrido espectral de Nobeyama, donde dos de las ĺıneas no identificadas
fueron asignadas al HCCNC gracias a su detección en el laboratorio poco tiempo
antes (Guarnieri et al. 1992). En nuestro barrido a 3mm hemos detectado una
transición del HCCNC en L1544 y TMC-1 (Figura 2.33).

Este isómero del HC3N tiene también una estructura lineal y un momento dipo-
lar relativamente alto, y como en el caso de otras especies isotópicas del HC3N,
HCCNC presenta estructura hiperfina no resuelta. Ambos isómeros, HCCCN y
HCCNC, se piensa que se forman por recombinación disociativa del H2C3N+, el cual
presenta diferentes estructuras de valencia. Entre ellas, la más estable es HCCCNH+

que produce HCCCN, mientras que el HCCNCH+ es el que da lugar al HCCNC.

2.5.18. Ácido fórmico: HCOOH

El ácido fórmico es el ácido orgánico más simple y fue el primero en ser detec-
tado en el espacio, en Sgr B2 (Zuckerman et al. 1971; Winnewisser & Churchwell
1975). Desde entonces, ha sido observado comúnmente en núcleos densos asocia-
dos a formación estelar masiva y en las nubes moleculares del CG (Sutton et al.
1985; Turner 1991; Liu et al. 2001; Requena-Torres et al. 2006), y recientemente en
proto-estrellas de Clase 0 (Cazaux et al. 2003; Bottinelli et al. 2004). También se ha
detectado en la nube oscura L183, pero no en TMC-1 ni en el joven flujo molecular
L1448–mm (Irvine et al. 1990; Requena-Torres et al. 2007).

Es un rotor ligeramente asimétrico con una simetŕıa Cs y cuyos ejes inerciales
internos están orientados de manera que presenta transiciones de tipo-a y b, debi-
do a las dos componentes del momento dipolar eléctrico paralela y perpendicular
respectivamente al eje de menor momento de inercia (eje-a). Esta especie puede pro-
ducirse tanto a través de reacciones en fase gas como en la superficie de los granos
(ver, p.ej., Garrod & Herbst 2006), como se aprecia de su detección tanto en nubes
fŕıas como en regiones de formación estelar.

La Figura 2.34 muestra las ĺıneas detectadas de esta especie en este trabajo,
tres en B1 y dos en L183. La no detección en L1544 y en TMC-1, dos fuentes ricas
en cadenas carbonadas, es consistente con los modelos de qúımica en los que al
aumentar la razón C/O disminuye la abundancia de HCOOH (ver, p.ej., Turner et
al. 1999).

2.5.19. Cianuro de metilo: CH3CN

El cianuro de metilo se observó por primera vez en el Centro Galáctico (Solomon
et al. 1971; 1973), y poco después fue detectado en Orión (Lovas et al. 1976). Desde
entonces se ha observado t́ıpicamente en núcleos calientes asociados a regiones de
formación estelar masiva y en las nubes moleculares del CG, puesto que la tempe-
ratura y densidad de estas regiones (T ≥ 100 K, n(H2) ≥ 105 cm−3) favorece su
excitación. Matthews & Sears (1983a) detectaron CH3CN por primera vez en una
nube oscura. Estos autores observaron cuatro posiciones en TMC-1, y encontraron
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la máxima abundancia en la posición CP. Sin embargo esta especie no fue detectada
en L183. En este trabajo hemos detectado las componentes K = 0 y K = 1 de la
transición J = 5 − 4, en L1544 y TMC-1 (ver Figura 2.35).

Es un trompo simétrico cuya estructura en niveles de enerǵıa se caracteriza por
los números cuánticos J y K, los cuales representan el momento angular rotacional
y su componente a lo largo del eje de simetŕıa. Las diferentes componentes K de una
transición J → J − 1 se encuentran desplazadas una pequeña cantidad en frecuen-
cia debido a la distorsión centŕıfuga, lo que permite observar varias componentes
simultaneamente. Esta especie presenta además una estructura hiperfina asociada
al núcleo de 14N que viene dado por F = J + I, donde I es el esṕın nuclear del
nitrógeno. Sin embargo ésta sólo puede resolverse para valores pequeños del número
cuántico J . El CH3CN se utiliza comúnmente para obtener las condiciones f́ısicas
(densidad y temperatura) de la región observada. Esto se debe a que las transicio-
nes radiativas entre diferentes capas K están prohibidas por las reglas de selección
y sus poblaciones relativas vienen dadas exclusivamente por excitación colisional.
Por tanto, asumiendo ETL y ĺıneas ópticamente delgadas, las intensidades relativas
de las componentes K nos dan una medida directa de la temperatura cinética y la
columna de densidad.

2.5.20. Metanol deuterado: CH2DOH y CH3OD

Las formas isoméricas del metanol una vez deuterado fueron observadas por
primera vez en Orión (Mauersberger et al. 1988; Jacq et al. 1993). En los últimos
años se han observado grandes abundancias de las diferentes especies deuteradas del
metanol en la proto-estrella de Clase 0 IRAS 16293-2422, donde se detectaron por
primera vez sus formas doble y triplemente deuteradas (Parise et al. 2002, 2004),
y en otras regiones de formación de estrellas poco masivas (Parise et al. 2006). La
producción del metanol deuterado en regiones de formación estelar, al igual que
la del CH3OH, se explica gracias a la evaporación de los granos de las especies
formadas en su superficie. La deuteración sin embargo, procede del enriquecimiento
en deuterio que contiene el gas acretado y que se produce durante la fase fŕıa pre-
estelar. En este trabajo hemos detectado una transición procedente del CH2DOH en
todas las fuentes excepto en TMC-1, y una ĺınea del CH3OD detectada únicamente
en B1. Esto demuestra que al menos la forma CH2DOH puede encontrarse en nubes
fŕıas, donde la evaporación de los granos de polvo es improbable y por tanto la
producción del metanol deuterado debeŕıa poder explicarse en base a la qúımica en
fase gaseosa.

El metanol (CH3OH) es un rotor ligeramente asimétrico, que posee rotación
interna del grupo metilo con respecto al grupo OH. Esta rotación interna produce
la separación en estados A y E, entre los cuales no se permiten transiciones rota-
cionales o colisionales de manera que se comportan como especies diferentes. Sin
embargo la deuteración puede modificar ligeramente este esquema. En el caso del
CH3OD, seguiremos teniendo la misma simetŕıa de la especie principal, pero cuando
el deuterio se encuentra dentro del grupo metilo se pierde la simetŕıa bajo rotación
y la separación en estados torsionales es diferente (ver Parise et al. 2002).
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2.5.21. Cianoacetileno protonado: HC3NH+

El cianoacetileno protonado es considerado un elemento importante en el proceso
de formación del HC3N y sus isómeros en nubes moleculares, y para la qúımica
de los cianopoliinos en general. Fue detectado por primera vez en el pico de los
cianopoliinos en TMC-1 durante el barrido espectral de Nobeyama (Kawaguchi et
al. 1994). Esto supuso la primera observación de transiciones puramente rotacionales
de esta especie, tanto en el espacio como en el laboratorio. Kawaguchi et al. (1994)
observaron dos transiciones que, junto con datos previos de laboratorio en el IR
(Lee & Amano 1987), utilizaron para obtener las constantes moleculares rotacional
(B) y de distorsión (D). Más tarde, Gottlieb et al. (2000) obtuvieron su espectro
microondas en el laboratorio.

En este trabajo hemos detectado únicamente una transición rotacional proce-
dente del HC3NH+ y sólo en una de las fuentes, en TMC-1(CP), la única fuente
interestelar donde se ha detectado este ión de forma clara. La Figura 2.37 muestra
la ĺınea observada en TMC-1 y los ĺımites superiores en el resto de las fuentes.

2.5.22. Vinil cianido: CH2CHCN

El vinil cianido se observó por primera vez en Sgr B2 (Gardner & Winnewisser
1975). Fué la primera especie detectada en el espacio con un doble enlace C=C,
las cuales resultan ser muy reactivas y, por tanto qúımicamente inestables. Desde
entonces esta molécula se ha observado en numerosos núcleos calientes de forma-
ción estelar. Matthews & Sears (1983b) detectaron dos transiciones pertenecientes
al CH2CHCN por vez primera en TMC-1, y Kaifu et al. (2004) observaron hasta 12
transiciones de esta molécula durante el barrido espectral de Nobeyama. Reciente-
mente esta especie ha sido detectada por primera vez en la envoltura de la estrella
IRC+10216, prototipo de estrellas evolucionadas AGB ricas en carbono (Agúndez
et al. 2007). En este trabajo hemos observado una transición del CH2CHCN en
L1544 y TMC-1 (ver Figura 2.38).

Es una molécula plana y asimétrica, con un complejo espectro rotacional (ver,
p.ej. Gerry et al. 1979). La estructura hiperfina debida al momento cuadrupolar del
núcleo de 14N, sólo se resuelve para transiciones de bajo J puesto que las constantes
de acoplamiento cuadrupolar son bastante pequeñas. En las transiciones observadas
por Matthews & Sears (1983b) se detectaron algunas de las componentes hiperfinas
más intensas, cuyas intensidades realtivas son consistentes con ETL. Esta molécula
se forma a partir de la reacción entre CN y el etileno, C2H4 (Herbst & Leung
1990), la cual se ha estudiado en el laboratorio y resulta ser muy rápida a bajas
temperaturas (Sims et al. 1993).

2.5.23. Formato de metilo: HCOOCH3

El formato de metilo presenta, como otras especies que contienen el grupo metilo
(CH3), movimientos de rotación interna o torsión donde cada nivel torsional se
separa en dos subestados A y E (ver, p.ej., Oesterling et al. 1999). Es otra de las
moléculas complejas que se encuentran t́ıpicamente en nubes moleculares gigantes
asociadas a formación de estrellas masivas, como Orión KL (Schilke et al. 1997;
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Blake et al. 1987), y en las nubes del CG (Snyder et al. 1994; Miao et al. 1995),
donde gracias a las elevadas temperaturas de estas regiones y la alta densidad de
ĺıneas del espectro del HCOOCH3 se han detectado gran cantidad de sus ĺıneas.

Se piensa que se forma después de la evaporación del metanol y del formaldeh́ıdo
almacenado en los granos de polvo, a través de reacciones rápidas en fase gas. Sin
embargo, Horn et al. (2004) encontraron que la producción en fase gas del metil
formato a partir del metanol protonado y del formaldeh́ıdo no es tan eficiente como
se asumı́a en los modelos. Estos autores sugieren que el HCOOCH3 también se
forma en la superficie de los granos. Recientemente, Requena-Torres et al. (2007)
presentaron observaciones de varias moléculas orgánicas complejas en la nube oscura
L183, y en el flujo molecular L1448–mm (ver también Cap. 6). El hecho de que el
metil formato no se detectara en el precursor del choque de L1448–mm sugiere sin
embargo, que esta especie no es evaporada directamente de los granos.

Hasta la fecha el HCOOCH3 no ha sido detectado en nubes oscuras, puesto
que la temperatura cinética es muy baja (∼10 K) para permitir su evaporación, o
la de sus especies precursoras, de los granos de polvo. La única fuente en la que
hemos detectado el metil formato es B1, donde se ha observado una transición para
cada una de las especies A y E del nivel torsional fundamental (ver Figura 2.39).
Aunque cerca de la posición observada existen indicios de formación estelar, ésta
debe encontrarse en una fase muy temprana ya que no hay evidencias de núcleos
calientes o flujos bipolares y por tanto, no es probable que exista inyección de
moléculas a la fase gas desde los granos (ver también Sección 3.3.5).

2.5.24. Propileno: CH2CHCH3

El propileno es una molécula que contiene un doble enlace C=C, y presenta mo-
vimientos de rotación-torsión interna alrededor del grupo metilo. Las transiciones
a 3mm del propileno se han detectado únicamente en la fuente TMC-1, en lo que
constituye la primera detección de esta especie en el medio interestelar (ver Marce-
lino et al. 2007, y Cap. 5). De este modo, el propileno es uno de los hidrocarburos
más saturados (con una relación H/C muy alta) observados en el espacio.

Esta molécula presenta dos estados torsionales diferentes A y E que se com-
portan como especies distintas y que se presentan en forma de dobletes. Esto nos
ayudó a identificar las dos ĺıneas observadas a 86.650 y 86.651 GHz, que en un
primer momento catalogamos como ĺıneas no identificadas (ĺıneas-U). Gracias a las
frecuencias disponibles para la especie A (Cernicharo et al. 2000) y las obtenidas en
el laboratorio por Pearson et al. (1994), pudimos detectar otros tres dobletes en el
rango de nuestro barrido espectral. Poco después de estas primeras identificaciones,
volvimos al 30-m para reobservar estas ĺıneas y observamos 3 dobletes más del pro-
pileno para confirmar esta detección. La Figura 2.40 muestra las ĺıneas observadas
dentro del rango del barrido espectral y como se puede apreciar, las frecuencias se
ajustan bien a las ĺıneas observadas.

2.5.25. Ĺıneas no identificadas

La identificación de nuevas especies es un subproducto muy interesante de los
barridos espectrales. En nuestro caso hemos encontrado varias ĺıneas no identifi-
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Figura 2.41: Perfiles de ĺınea de las transiciones no identificadas en las cuatro
fuentes. Nótese que en algun caso hay lineas que aparecen en varias fuentes.
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cadas entre las que se encontraban en un principio especies como el D2CS y el
CH2CHCH3, cuyas transiciones rotacionales se han detectado por primera vez du-
rante este trabajo. Por esto es importante buscar y tratar de identificar estas ĺıneas.

La Figura 2.41 presenta las ĺıneas-U (del inglés unidentified) detectadas que aún
permanecen sin identificar, siendo B1 la fuente con un mayor número de ĺıneas
desconocidas (2.1 ĺıneas/GHz). Para el resto de fuentes, hemos encontrado una
densidad de ĺıneas-U ∼ 1.5 ĺıneas/GHz en L1544 y TMC-1, y de 1.1 ĺıneas/GHz
en L183. Para poder afirmar que éstas son ĺıneas reales, en primer lugar se tuvo
en cuenta que apareciera la “ĺınea” negativa debida al modo de observación (ver
Figura 2.6), con lo cual también se elimina la posibilidad de que se trate de canales
imperfectos del espectro, que normalmente se presentan como un único canal o dos
con una elevada temperatura de antena. Las posibles imperfecciones de la ĺınea de
base obtenida con este método tampoco pueden ser confundidas con posibles ĺıneas,
puesto que las primeras suelen ser mucho más anchas que las ĺıneas observadas.
Otra fuente de confusión a la hora de identificar ĺıneas en este modo de observación
son las ĺıneas mesosféricas, las cuales no son eliminadas puesto que no se hace una
medida del cielo. Sin embargo estas ĺıneas suelen tener una anchura mucho mayor
que las ĺıneas procedentes de las nubes oscuras y una forma muy caracteŕıstica.
El hecho de que algunas ĺıneas aparezcan en más de una fuente nos asegura que
efectivamente son nuevas ĺıneas, y además nos puede dar pistas sobre su origen.

2.6. Resumen y conclusiones

En este caṕıtulo se han presentado los resultados preliminares del primer ba-
rrido espectral a 3 mm realizado en varias condensaciones pre-estelares. El número
de lineas y moléculas detectadas muestran, teniendo en cuenta el pequeño rango
espectral cubierto, la riqueza qúımica de estas fuentes, en las que se han detectado
especies complejas de hasta 9 átomos. Las fuentes que presentan mayor densidad
de ĺıneas son TMC-1 y L1544 (unas 10 ĺıneas/GHz), mientras que L183 es la fuente
donde menos ĺıneas hemos detectado (7.7 ĺıneas/GHz). B1 muestra, en general, las
mayores intensidades de ĺınea, debido a la gran columna de densidad que contiene
esta fuente, y también mayores anchuras que el resto de las fuentes observadas, lo
que nos indica que en ella existe cierta actividad dinámica producto de las primeras
fases de formación estelar.

La detección de dos especies nunca observadas antes en el espacio (D2CS y
propileno) demuestra la importancia de este tipo de estudios a la hora de conocer
la riqueza molecular de estas fuentes, lugar del nacimiento de estrellas y sistemas
planetarios como el nuestro. Además esto pone a prueba los modelos qúımicos al in-
tentar explicar la formación de especies moleculares complejas en estas regiones fŕıas
y quiescentes. Esta realidad está fomentando la construcción de nuevos espectróme-
tros que proporcionen la alta resolución espectral necesaria en las nubes oscuras,
junto con un mayor ancho de banda, y también receptores más sensibles y con un
mayor número de canales espectroscópicos, para aśı realizar barridos espectrales de
forma más rápida y efectiva.
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Caṕıtulo 3

Barrido espectral a 3mm en
nubes oscuras: Análisis

3.1. Densidades de columna

En este Caṕıtulo se describe la obtención de parámetros f́ısicos, tales como la
densidad de columna y temperatura rotacional de cada una de las especies obser-
vadas, a partir de la intensidad de sus ĺıneas. Para ello se han utilizado los llama-
dos diagramas rotacionales (ver Apéndice A, para una descripción detallada). Este
método consiste básicamente en la representación de la densidad de columna nor-
malizada con el peso estad́ıstico de cada nivel rotacional, en función de sus enerǵıas.
En condiciones de equilibrio termodinámico (ET), la representación logaŕıtmica de
estas variables describe una recta cuya pendiente es proporcional a 1/T , y a partir
de su ordenada en el origen se obtiene la columna de densidad total N de la especie.
Para poder aplicar este método hemos de asumir que existe equilibrio termodinámi-
co local (ETL), y que las ĺıneas observadas son ópticamente delgadas. También es
importante observar varias transiciones de una molécula, de manera que con un
mayor número de puntos obtendremos un mejor ajuste. Todos los parámetros es-
pectroscópicos de cada transición necesarios para obtener los puntos del diagrama
rotacional (Aul, Eu, gu, etc.), se han tomado de los catálogos JPL (Pickett et al.
1998), CDMS (Müller et al. 2001, 2005), y también de Cernicharo et al. (2000) para
las nuevas especies detectadas durante este trabajo.

En general, dentro de los 7 GHz que abarca este barrido espectral, hemos de-
tectado una transición rotacional de cada molécula observada y sólo en unas pocas
especies hemos observado al menos dos ĺıneas y construir aśı un diagrama rotacional
con unos pocos puntos. Las Figuras 3.1–3.5 muestran los diagramas en esos casos,
y la Tabla 3.1 recoge los resultados obtenidos. Los errores en la Tabla, vienen dados
principalmente por el error en el ajuste del diagrama rotacional, más que por el error
en la obtención de los parámetros de la ĺınea observada y el error en la calibración
(representados por las barras de error en las Figuras). Al realizar un ajuste con tan
pocos datos los errores obtenidos son grandes, incluso en los casos en que tenemos
más de dos ĺıneas (ver Tabla 3.1). El error es aún mayor para los diagramas en los
que únicamente dispońıamos de dos puntos, dando lugar incluso a algún resultado
poco probable (Figs. 3.1 y 3.3). En el caso del C2S en B1, la pendiente obtenida

97
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para la recta era prácticamente nula, lo que resultaba en un valor excesivamente
elevado de la temperatura. Para el HCOOH en L183, la pendiente que se obtendŕıa
es negativa, y por tanto también lo seŕıa la temperatura rotacional. Entonces, pa-
ra obtener la columna de densidad de estas dos especies se consideró que el gas
está termalizado, en cuyo caso Tkin ∼ Tex ∼ Trot, y se utilizó en la expresión A.8
una temperatura rotacional de 10 K, igual a la temperatura cinética t́ıpica en estas
nubes.

Para las moléculas con estructura hiperfina HCN, HC17O+, y NH2D, sus com-
ponentes se ajustaron mediante el método HFS contenido en el programa de reduc-
ción de datos CLASS (ver Apéndice A). Este método proporciona como resultado
al ajuste de las ĺıneas la temperatura de excitación del multiplete, la opacidad de
la componente principal y la densidad total de columna de la especie. La Tabla 3.2
muestra los resultados obtenidos. Los errores en esta tabla representan el error de
dicho ajuste a las componentes hiperfinas de la transición, más el error debido a
la calibración. El error en el cálculo de la densidad de columna para el HC17O+ es
especialmente elevado ya que, excepto para B1 y TMC-1, la detección es poco clara
(ver Fig. 2.25).

La aproximación a la temperatura mencionada anteriormente (Trot = 10 K) se
utilizó también para obtener la densidad de columna de la molécula en los casos
en los que se ha observado una única transición. Entre estas especies con una sola
transición observada, tres de ellas muestran una estructura fina e hiperfina compleja
–C2H, C3N y HCO–, cuyas componentes no era posible ajustar con el método HFS,
por lo que hemos utilizado expresiones ligeramente diferentes a la ecuación A.8 para
obtener su densidad de columna. Estos casos especiales se describen también en el
Apéndice A. Los resultados obtenidos para la densidad de columna de todos estos
casos en los que hemos asumido una temperatura rotacional de 10 K se encuentran
en la Tabla 3.3. El error considerado aqúı tiene en cuenta, además de los procedentes
de la calibración del espectro y del ajuste gaussiano, el hecho de que hemos supuesto
un valor para la temperatura y que en la mayor parte de las especies hemos utilizado
una sóla transición. Se ha comprobado que los valores que se obtienen de la densidad
de columna al variar la temperatura entre 8–12 K, se encuentran dentro de los
márgenes de error.

Por último, los ĺımites superiores a la densidad de columna en los casos de no
detección se calcularon como 2σ, con σ =

√
Δv · δv σrms, donde Δv es la anchura

esperada de la ĺınea, δv la resolución espectral, y σrms el ruido rms del espectro
observado.
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Figura 3.1: Diagramas rotacionales obtenidos para el CCS. En B1 no se realizó el
ajuste, ya que el valor de la temperatura resultaba ser excesivamente elevado (ver
texto).
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Figura 3.2: Diagramas rotacionales obtenidos para el HDCS.

Figura 3.3: Diagramas rotacionales obtenidos para el HCOOH. En L183 la tem-
peratura resultante del ajuste de los puntos resultaba ser negativa (ver texto).
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Figura 3.4: Diagramas rotacionales obtenidos para el CH3CN.

Figura 3.5: Diagrama rotacional obtenido para el CH2CHCH3. Los cuadrados
representan las transiciones de la especie A, mientras que los triágulos denotan las
correspondientes a la especie E.
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Tabla 3.1: Temperaturas y densidades de columna obtenidas de los diagramas
rotacionales. En algunos casos la temperatura se ha fijado en 10 K (ver notas).

Especie Fuente Trot (K) N (1012 cm−2)
CCS B1 10 a 9.3 (1.7)

L1544 5 ∼ 13
L183 10 b ≤ 0.2
TMC-1 5 ∼ 32

HDCS B1 8 ∼ 9
L1544 10 c 1.3 (0.5)
L183 10 c 0.62 (0.3)
TMC-1 6 ∼ 2

HCOOH B1 15 (13) ∼ 3 (3)
L1544 10 b ≤ 0.5
L183 10 a 2.3 (1.3)
TMC-1 10 b ≤ 0.4

CH3CN B1 10 b ≤ 0.5
L1544 10 ∼ 3
L183 10 b ≤ 0.2
TMC-1 8 ∼ 2

CH2CHCH3
d B1 10 b ≤ 6.3

L1544 10 b ≤ 6.8
L183 10 b ≤ 4.9
TMC-1 9 (3) 18 (10)

a Resultado obtenido en el diagrama rotacional poco plausible (ver texto)
b Ĺımite superior para la densidad de columna, se obtuvo para Trot = 10 K
c Sólo una ĺınea observada
d Suma de las especies A y E

Tabla 3.2: Resultados para las transiciones con estructura hiperfina obtenidos a
partir del método HFS en CLASS.

Especie Fuente Tex (K) τa N (1012 cm−2)
H 13CN B1 3.72 0.67 2.4 (0.1)

L1544 3.29 0.84 1.1 (0.1)
L183 3.14 0.51 0.8 (0.2)
TMC-1 3.30 1.16 1.71 (0.08)

HC 17O+ B1 2.74 2.24 2.1 (0.4)
L1544 ∼ 3 0.04 0.03 (0.5)
L183 ∼ 3 0.04 0.03 (1)
TMC-1 2.74 1.33 0.6 (0.7)

NH2D B1 5.18 1.39 239.7 (0.2)
L1544 4.65 1.41 165.9 (0.2)
L183 5.70 0.92 99.9 (0.9)
TMC-1 c ≤ 0.07

a Opacidad de la componente principal del multiplete
b Ĺımite superior a la densidad de columna, se consideró Trot = 10 K
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Tabla 3.3: Densidades de columna obtenidas asumiendo una temperatura de 10
K. Los espacios en blanco indican transiciones que no fueron observadas.

Especie N (1012 cm−2)
B1 L1544 L183 TMC-1

13CS 2.5 (0.3) 0.8 (0.1)
SO 146 (7) 13 (1) 28 (3) 1.5 (0.5)
SiO 0.05 (0.01) ≤ 0.009 ≤ 0.008 ≤ 0.006
CCH 1008 (26) 346 (24) 163 (2) 607 (70)
CC34S ≤ 0.07 ≤ 0.08 ≤ 0.07 0.3 (0.1)
HCN a 120 (5) 55 (5) 40 (10) 85 (4)
HC15N 0.43 (0.05) 0.21 (0.03) 0.07 (0.02) 0.21 (0.03)
HNC a 255 (15) 130 (5) 85 (5) 100 (5)
HN13C 5.1 (0.3) 2.6 (0.1) 1.7 (0.1) 2.0 (0.1)
H15NC 1.3 (0.1) 0.62 (0.07) 0.36 (0.04) 0.53 (0.06)
HCO 34 (10) 8 (1) 6 (1) 8 (3)
HCO+ a 285 (15) 58 (3) 44 (2) 88 (4)
H13CO+ 5.7 (0.3) 1.17 (0.06) 0.89 (0.05) 1.75 (0.09)
c-C3H 5 (2) 3.4 (0.8) 0.74 (0.05) 6 (1)
C3N ≤ 1.3 6.5 (0.2) ≤ 1.0 16 (4)
C3O 0.4 (0.1) ≤ 0.10 ≤ 0.08 0.22 (0.09)
D2CS 6.0 (0.9) ≤ 0.34 ≤ 0.26 ≤ 0.30
HNCO 33 (2) 16.1 (0.9) 10.9 (0.6) 14.9 (0.9)
HCCCN 28 (2) 26 (1) 2.6 (0.3) 51 (3)
HCC13CN ≤ 0.14 0.5 (0.1) ≤ 0.15 0.9 (0.2)
HC13CCN ≤ 0.14 0.6 (0.2) ≤ 0.14 0.5 (0.2)
H13CCCN ≤ 0.14 0.4 (0.1) ≤ 0.08 0.6 (0.2)
DCCCN 2.4 (0.6) 1.4 (0.3)
HCCNC ≤ 0.20 1.4 (0.3) ≤ 0.12 2.1 (0.3)
CH2DOH 45 (6) 8 (2) 12 (2) ≤ 1.6
CH3OD 3 (1) ≤ 0.4 ≤ 0.5 ≤ 0.4
HC3NH+ ≤ 0.6 ≤ 0.7 ≤ 0.6 3 (1)
CH2CHCN ≤ 0.2 0.6 (0.2) ≤ 0.12 0.9 (0.3)
HCOOCH3

b 14 (5) ≤ 2.2 ≤ 1.6 ≤ 2.2

a Ĺıneas ópticamente espesas, la columna de densidad se ha obtenido a partir de la
correspondiente a su sustitución isotópica 13C asumiendo una razón 12C/13C= 50 en nubes
oscuras (Cernicharo & Guélin 1987)
b Suma de las especies A y E
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CAPÍTULO 3. BARRIDO ESPECTRAL A 3MM EN NUBES OSCURAS:
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3.2. Abundancias

Las abundancias relativas al H2 de todas las especies observadas se muestran
en la Tabla 3.4. Para obtener estas abundancias hemos tomado las densidades de
columna de H2 encontradas en la bibliograf́ıa de otros estudios realizados en nuestras
fuentes. En el caso de B1 y L1544 los valores utilizados fueron derivados a partir de
la emisión del polvo a 850 μm y 1.3 mm respectivamente (Hirano et al. 1999; Ward-
Thompson et al. 1999). Para L183 y TMC-1 (Swade 1989; Cernicharo & Guélin
1987), la densidad de columna del hidrógeno molecular fue calculada a partir de la
densidad de columna observada de C18O y la razón C18O/H2 = 1.7 10−7 (Frerking
et al. 1982).

La Figura 3.6 muestra las abundancias de todas la especies observadas en las
cuatro fuentes, incluyendo también los ĺımites superiores en el caso de no detección.
En general las mayores abundancias observadas corresponden a las moléculas SO,
C2H, HCN, HNC, HCO+, HNCO, NH2D, y HC3N, en su mayor parte t́ıpicas de nu-
bes oscuras. En el caso del HNCO, a pesar de que no se ha observado comunmente en
nubes oscuras, presenta abundancias ∼ 10−9, demostrando ser una molécula común
y abundante en regiones con condiciones muy diferentes en el medio interestelar.

Para que la comparación entre las fuentes observadas resultara más sencilla,
hemos calculado las razones entre las abundancias de todas las moléculas de cada
fuente con respecto a las de TMC-1 (ver Figura 3.7). Hemos elegido esta fuente
como referencia por ser TMC-1 una fuente bien estudiada y conocida y cuyas abun-
dancias son las que intentan reproducirse t́ıpicamente en los modelos de qúımica de
nubes oscuras. En esta Figura vemos que, en general, las abundancias observadas
en las otras tres fuentes son menores que en TMC-1, excepto para SO, HCOOH
y algunas especies deuteradas entre las que destaca claramente el amoniaco deute-
rado. A continuación se describen los resultados generales obtenidos en cada una
de las fuentes individualmente, y en la sección 3.3 se estudia con más detalle las
conclusiones derivadas de las abundancias medidas en algunas especies interesantes.

3.2.1. Barnard 1

Esta fuente muestra una alta abundancia en SO, y en especies deuteradas como
NH2D y CH2DOH, en particular de D2CS y CH3OD, las cuales se detectaron úni-
camente en esta fuente. Es también importante destacar la detección de HCOOH,
HCOOCH3 y SiO (aunque sus abundancias sean similares a los ĺımites superiores
en TMC-1), ya que demuestra la existencia de una qúımica y/o actividad en B1
diferente al resto de fuentes observadas. La Figura 3.7 evidencia también la de-
ficiencia en especies carbonadas respecto a TMC-1, como se ve claramente de las
abundancias observadas de C2S, c-C3H, y HC3N. Además las especies no detectadas
en B1 son todas cadenas carbonadas como C3N, CC34S, las sustituciones isotópicas
13C de HC3N, su isómero HCCNC y el ión precursor de éstos (HC3NH+), CH3CN,
CH2CHCN, y CH2CHCH3. Esto demuestra otra vez la diferencia en la qúımica
de B1, y también de L183, con respecto a las fuentes L1544 y TMC-1, en las que
encontramos mayores abundancias de estas especies ricas en carbono.
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Tabla 3.4: Abundancias relativas al H2 de las moléculas observadas para cada
fuente.

Especie [X]/[H2] (10−10) a

B1 L1544 L183 TMC-1
13CS 0.2 0.8
SO 11 1.0 37 1.5
SiO 0.004 ≤ 0.0007 ≤ 0.01 ≤ 0.006
CCH 78 27 215 604
CCS 0.7 1.0 ≤ 0.2 32
CC34S ≤ 0.005 ≤ 0.006 ≤ 0.09 0.3
HCN 9.2 4.3 53 85
H13CN 0.2 0.09 1.1 1.7
HC15N 0.03 0.02 0.09 0.2
HNC 20 9.9 114 102
HN13C 0.4 0.2 2.3 2.0
H15NC 0.1 0.05 0.5 0.5
HCO 2.7 0.6 8.2 8.1
HCO+ 22 4.5 58 88
H13CO+ 0.4 0.09 1.2 1.8
HC17O+ 0.2 0.003 0.05 0.7
c-C3H 0.4 0.3 1.0 6.5
C3N ≤ 0.1 0.5 ≤ 1.3 16
C3O 0.03 ≤ 0.008 ≤ 0.1 0.2
D2CS 0.5 ≤ 0.03 ≤ 0.3 ≤ 0.3
HDCS 0.7 0.1 0.8 2.4
HNCO 2.5 1.2 14 15
NH2D 17 13 131 ≤ 0.07
HCCCN 2.2 2.0 3.4 51
HCC13CN ≤ 0.01 0.04 ≤ 0.2 0.9
HC13CCN ≤ 0.01 0.05 ≤ 0.2 0.5
H13CCCN ≤ 0.01 0.03 ≤ 0.1 0.6
DCCCN 0.2 1.4
HCCNC ≤ 0.02 0.1 ≤ 0.2 2.1
HCOOH 0.2 ≤ 0.04 3.0 ≤ 0.4
CH3CN ≤ 0.04 0.2 ≤ 0.3 2.4
CH2DOH 3.5 0.6 15 ≤ 1.6
CH3OD 0.3 ≤ 0.04 ≤ 0.7 ≤ 0.5
HC3NH+ ≤ 0.05 ≤ 0.06 ≤ 0.8 3.2
CH2CHCN ≤ 0.02 0.04 ≤ 0.2 0.9
HCOOCH3 1.1 ≤ 0.2 ≤ 2.1 ≤ 2.2
CH2CHCH3 ≤ 0.5 ≤ 0.5 ≤ 6.4 18

Nota.— La densidad de columna del H2 para cada fuente se ha tomado de la bibliograf́ıa:
Barnard 1: N(H2) = 1.3 1023 cm−2 (Hirano et al. 1999); L1544: N(H2) = 1.3 1023 cm−2

(Ward-Thompson et al. 1999); L183: N(H2) = 7.6 1021 cm−2 (Swade 1989); TMC-1(CP):
N(H2) = 1 1022 cm−2 (Cernicharo & Guélin 1987).
a El error en las abundancias es ∼ 20 − 30 %.
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3.2.2. L1544

Es una fuente rica en especies carbonadas por lo que guarda similitud en la
qúımica con TMC-1, como se aprecia en la Figura 3.7. Sin embargo las abundancias
obtenidas son menores que en el pico de los cianopoliinos de TMC-1. Entre estas
cadenas de carbono, se han detectado todas las especies isotópicas del HC3N (aunque
no el ión precursor de éstas), CH2CHCN y CH3CN, y no se ha encontrado emisión
de CC34S, C3O y CH2CHCH3. Otras especies que no se han detectado en L1544
son D2CS y CH3OD, a pesar de ser una fuente rica en especies deuteradas, como
muestran las abundancias de NH2D y de CH2DOH, que aún siendo menores que en
B1 si destacan sobre las observadas en TMC-1, en especial la abundancia de NH2D.
Otra molécula que destaca por su alta abundancia es SO, detectada débilmente en
TMC-1 pero observada en L1544 con una abundancia similar a la de otras moléculas
presentes en ambas fuentes, como C2S, HCO+ HC3N (ver Figura 3.6).

3.2.3. L183

Es la fuente donde hemos detectado el menor número de especies moleculares
aunque para éstas muestra grandes abundancias, similares a TMC-1. Por ejemplo,
la Fig. 3.7 muestra abundancias en L183 muy similares a TMC-1 de HCN, HNC,
HCO+ y sus sustituciones isotópicas 13C, y también de HCO y HNCO. Sin embargo
presenta claras diferencias en algunas especies que demuestran una qúımica diferente
a la de TMC-1, debido a la mayor presencia de especies que contienen ox́ıgeno sobre
las especies con carbono, lo cual la asemeja más a B1. Esto se puede ver en las
bajas abundancias observadas en C2S, c-C3H, y HC3N, y la no detección de otras
cadenas de carbono como C3N, los isotopólogos de HC3N, CH3CN, CH2CHCN, y
CH2CHCH3. También coincide con B1 en la alta abundancia observada de SO y de
especies deuteradas como CH2DOH y en especial NH2D, donde hemos observado
la mayor abundancia de esta especie deuterada. También es importante destacar la
detección del ácido fórmico (HCOOH), que junto con B1 son las dos únicas fuentes
donde hemos encontrado emisión procedente de esta especie.

3.2.4. TMC-1 (CP)

Es una fuente que destaca por su riqueza en cadenas carbonadas y en particular
en los cianopoliinos, por lo que esta posición de TMC-1 es especialmente conocida.
Es la única fuente donde hemos detectado el ión HC3NH+, presursor qúımico que los
cianopoliinos, y el propileno (CH2CHCH3), que es la especie con mayor número de
átomos y más saturada detectada en este barrido espectral. En cuanto a especies no
detectadas destaca NH2D y CH2DOH, observadas con una abundancia importante
en el resto de las fuentes. La primera es especialmente sorprendente ya que, como
otras nubes oscuras, es rica en amoniaco. Además esta fuente no parece ser deficiente
en deuterio, puesto que se han detectado HDCS y DC3N. El problema del NH2D
ya ha sido tratado con anterioridad y se discute más adelante (ver Sección 3.3.4).
También es importante señalar la pequeña abundancia de SO que presenta esta
fuente, lo que nos indica diferencias con las otras fuentes, incluso con L1544 la cual
es la más similar en cuanto a especies observadas con TMC-1.
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Figura 3.6: Abundancias relativas al H2 para todas las fuentes. Las flechas indican
ĺımites superiores a la abundancia.
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Figura 3.7: Abundancias de B1, L1544 y L183 respecto a las medidas en TMC-1.
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3.3. Discusión

3.3.1. CS, SO y HCO+

Como ya se dijo en la sección 2.5, a estas tres moléculas se les atribuye cierta
dependencia con la edad y el estado evolutivo de la nube. Esto lleva a la comparación
entre ellas y a utilizar las relaciones de sus abundancias como relojes qúımicos que
nos indican el estado evolutivo en el que se encuentra la nube (Ruffle et al. 1999;
Morata et al. 2005). La Figura 3.8 muestra los diagramas de evolución en el tiempo
de estas y otras especies (Bergin & Langer 1997).

El CS se considera una molécula de formación temprana, ya que su producción
implica al ión S+ y ocurre en las primeras fases de evolución qúımica. Más tarde,
el CS se incorpora al ión tioformil HCS+ y su abundancia se considera bastante
constante en el tiempo (Nejad & Wagenblast 1999). Además, cuando las conden-
saciones se encuentran más evolucionadas qúımicamente y la densidad es mayor,
el CS empieza a congelarse en la superficie de los granos de polvo, desapareciendo
de la fase gas (ver, p.ej., Bergin & Langer 1997). Por otro lado, el SO se forma
principalmente a partir de la reacción neutro-neutro S + O2 → SO + O, y puesto
que la formación de O2 en nubes oscuras está también determinada por reacciones
neutro-neutro, el tiempo para la formación de O2 y SO es larga (Millar & Herbst
1990). Además el monóxido de azufre es destruido por el carbono atómico, por lo
que su formación se beneficia de la desaparición del CO de la fase gas. Por tanto, su
abundancia aumenta lentamente y probablemente será pequeña mientras el gas sea
rico en carbono atómico. Después la abundancia de SO aumentará al consumirse
el carbono en la formación de CO, es decir, en las últimas fases de la evolución
qúımica (Bergin & Langer 1997; Nejad & Wagenblast 1999). El pico tard́ıo del SO
y la estabilidad de la densidad de columna del CS (hasta que éste se congela en los
granos), ha llevado a sugerir que la razón de abundancias CS/SO puede utilizarse
como reloj qúımico (Ruffle et al. 1999). Nilsson et al. (2000) llegan a la misma con-
clusión a partir de modelos de qúımica en fase gaseosa. Sin embargo, esto no es tan
sencillo, puesto que el cociente CS/SO es sensible a varios factores como la razón
C/O inicial en la nube, efectos en la densidad, influencia de rayos X, etc. (Bergin
et al. 1997; Nilsson et al. 2000). A partir de modelos de qúımica dependientes del
tiempo, se ha encontrado que la razón CS/SO aumenta durante la evolución de una
nube molecular estabilizándose más tarde en un valor dependiente de la razón C/O
inicial. Aśı, cuando se observe la razón CS/SO en dos nubes individuales, no es
sencillo distinguir entre los efectos debidos a la evolución en el tiempo de los que
provienen de la razón C/O caracteŕıstica de la nube.

Del mismo modo, el HCO+ es una molécula tard́ıa según los modelos de qúımica,
ya que se forma a partir del CO. Ha resultado ser un excelente trazador de las
primeras fases de la formación estelar y de objetos estelares jóvenes (YSO), donde
la emisión, extendida en el espacio, procedente de la transición rotacional J = 1− 0
traza la envoltura mientras que la emisión de las ĺıneas J = 3 − 2 y J = 4 − 3
se encuentra concentrada alrededor del objeto (ver, p.ej., Hogerheijde et al. 1997).
En cuanto a su relación con CS, Morata et al. (2005) realizaron mapas de la nube
molecular L673 en las ĺıneas rotacionales J = 2 − 1 de CS y C34S, y J = 1 − 0 de
HCO+ y H13CO+. Estos autores encontraron que en las posiciones donde no existen
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ANÁLISIS

Figura 3.8: Diagramas de evolución en el tiempo de las abundancias relativas de
varias moléculas (extráıdo de Bergin & Langer 1997). En este modelo se considera
únicamente la qúımica en fase gaseosa, sin interacción con los granos de polvo. La
densidad de H2 evoluciona desde un valor inicial n(H2) = 3.12 ×103 cm−3, hasta
alcanzar un valor de equilibrio pero sin llegar al colapso gravitacional.

fuentes IRAS o de emisión en el submilimétrico, la columna de densidad del CS era
mayor que la del HCO+, lo que indicaŕıa que las condensaciones son qúımicamente
más jóvenes. Por el contrario, en las posiciones que conteńıan una fuente IRAS o
submilimétrica, la columna de densidad del HCO+ resultó ser mayor que la del CS.
Esto es lo que se espera en épocas tard́ıas, cuando las condensaciones se encuentran
qúımicamente más evolucionadas, el HCO+ es más abundante y el CS comienza a
desaparecer de la fase gas.

La Tabla 3.5 muestra las densidades de columna y abundancias de CS, SO y
HCO+. La densidad de columna del CS se ha obtenido a partir de la especie isotópica
13CS, que fue observada únicamente en B1 y TMC-1. Vemos que la abundancia de
CS es algo menor en B1, de modo que es posible que esta especie haya comenzado
a congelarse en los granos desapareciendo aśı de la fase gas, lo que indicaŕıa que
B1 se encuentra qúımicamente más evolucionada que TMC-1. Lo mismo parecen
indicar las abundancias medidas de SO en ambas fuentes, de hecho la ĺınea más
intensa de SO se observa en B1, mientras que en TMC-1 se detecta débilmente.
Las otras dos fuentes también muestran diferencias en cuanto a las abundancias
de SO, L1544 presenta una abundancia similar a TMC-1 mientras que en L183
encontramos una abundancia similar a B1. Por tanto, estas dos últimas fuentes
seŕıan las condensaciones más evolucionadas qúımicamente, lo que concuerda con
los modelos de estas dos nubes (ver Sección 2.2). A pesar de que L183 es un núcleo
sin estrellas, esto no siempre implica que la fuente haya de ser qúımicamente joven
(ver, p.ej., Kontinen et al. 2000). B1 śı muestra signos de actividad de formación
estelar, como indican las dos fuentes de Clase 0 cercanas a la posición observada.
Sin embargo, como se ha dicho anteriormente, la alta abundancia de SO en B1 y
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Tabla 3.5: Abundancias relativas al H2 de CS, SO y HCO+, y razones de abun-
dancias entre ellas para B1 y TMC-1.

B1 L1544 L183 TMC-1
CS/H2

a 9.7 10−10 4.2 10−09

SO/H2 1.1 10−09 1.0 10−10 3.7 10−09 1.5 10−10

HCO+/H2 2.2 10−09 4.5 10−10 5.8 10−09 8.8 10−09

CS/SO 0.86 28
CS/HCO+ 0.44 0.48

Nota.— Para el cálculo de abundancias se han tomado las densidades de columna de H2 dadas en
la Tabla 3.4.
a La columna de densidad de CS se ha obtenido a partir del su sustitución isotópica 13CS,
observado únicamente en B1 y TMC-1, y considerando una razón 12C/13C=50.

L183 podŕıa deberse a la riqueza que presentan estas fuentes en especies oxigenadas,
mientras que L1544 y TMC-1 son más ricas en moléculas con carbono y por tanto,
las abundancias observadas de SO son menores. Para B1 y TMC-1 podemos calcular
la razón de abundancias CS/SO (ver Tabla 3.5), que resultan ser muy diferentes en
ambas fuentes, aunque aqúı puede ser importante la diferencia de la razón C/O entre
ambas fuentes. De hecho, también se han encontrado diferencias de las abundancias
de CH3OH y SO entre B1 y TMC-1, las cuales se explican en base a la mayor
razón O/C en B1 (Bachiller et al. 1990b). En cuanto al HCO+, vemos que sus
abundancias no siguen las conclusiones anteriores, puesto que la mayor abundancia
es para TMC-1, seguida de L183 y B1. La única que coincide con el resultado de
SO es L1544, que seguiŕıa siendo la fuente qúımicamente más joven. De este modo,
la razón CS/HCO+ resulta ser similar en B1 y TMC-1. Como se ha dicho antes, B1
contiene dos fuentes de Clase 0 muy cercanas a la posición observada, pero el pico
de los cianopoliinos en TMC-1 no contiene ninguna fuente IR o submilimétrica, sin
embargo según esto, parece estar qúımicamente evolucionada.

3.3.2. Cadenas de carbono

Tı́picamente se han relacionado las moléculas que contienen cadenas de carbono,
como algunos radicales insaturados (CnH y CnS) y los cianopoliinos (HC2n+1N), con
los núcleos pre-estelares densos y jóvenes, ya que es en esa época cuando alcanzan
su máximo de abundancia (ver p.ej., Herbst & Leung 1989). Esto se debe a que la
producción de estas especies requiere una alta abundancia de carbono neutro (C I),
condición que se satisface a edades tempranas en la evolución qúımica, mientras
que a edades tard́ıas prácticamente todos los átomos de carbono libres se emplean
en la producción de CO. Esto ha llevado a comparar sus abundancias con las de
otras especies consideradas tard́ıas, como el amoniaco (ver p.ej., Suzuki et al. 1992).
Esto se debe a que la producción de NH3 involucra al nitrógeno molecular, N2, el
cual se forma a partir de reacciones neutro-neutro y llega a ser abundante en las
últimas fases de la evolución de la nube. De modo que razones de abundancias, como
CCS/NH3 o HC3N/SO, han sido propuestas como indicadores del estado evolutivo
de la nube.
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Sin embargo, algunos modelos qúımicos predicen un segundo aumento en las
abundancias de C2S, C2H y los cianopoliinos (ver Figura 3.9), relacionado con el
aumento de la densidad del gas y la deposición de algunas especies en la superficie de
los granos de polvo (Li et al. 2002; Ruffle et al. 1997, 1999). Este proceso elimina el
ox́ıgeno atómico de la fase gas, el cual destruye los iones necesarios para la formación
de estas especies. Además, cuando el CO se encuentra congelado en los granos,
el ión C+ reacciona más fácilmente con moléculas que no contienen ox́ıgeno. A
continuación se describe en más detalle las relaciones entre estas especies.

C2H y C2S

La producción de las citadas especies carbonadas se encuentran ligadas entre śı,
y por tanto debe reflejarse en sus abundancias. Por ejemplo, la producción qúımica
del C2S está relacionada con la de otras cadenas de carbono en las nubes oscuras,
en particular con la del C2H. Esto se debe a que el ión S+ no reacciona con el
H2 en nubes fŕıas (Prasad & Huntress 1982), por tanto tendrá la oportunidad de
reaccionar con hidrocarburos. Smith et al. (1988) consideraron la qúımica en una
nube fŕıa y oscura sin radiación UV y propusieron la reacción entre S+ y C2H2 como
la principal v́ıa para producir HCCS+, el ión precursor del CCS. Otra posible v́ıa de
formación del C2S es a partir de la reacción del ión S+ con C2H (Suzuki et al. 1988;
Millar & Herbst 1990). En cuanto al radical etinilo, se forma a partir del ión C2H+

2 ,
cuya recombinación disociativa con electrones da lugar al C2H (Watson 1974). Este
ión se piensa que está también involucrado en la producción de los cianopoliinos, en
particular es uno de los precursores del HC3N (ver más adelante).

Suzuki et al. (1992) realizaron un estudio en el que observaron CCS, HC3N,
HC5N y NH3 en varias nubes oscuras, y encontraron que la emisión de CCS era
intensa en los núcleos quiescentes, sin signos de actividad de formación estelar,
mientras que no se detectaban ĺıneas de CCS, o eran marginales, en las regiones
de formación de estrellas. Estos autores encontraron una correlación positiva entre
las densidades de columna de CCS con las de HC3N y HC5N, lo que indica que
su producción qúımica se encuentra relacionada (ver también Ruffle et al. 1997).
Por otro lado, no entontraron relación entre las densidades de columna de CCS con
NH3, además de que ambas especies mostraban distribuciones espaciales diferentes.
Los modelos de qúımica predicen que la abundancia del C2S disminuye rápidamente
después de unos 105 años, ya que es una molécula polar y se congela fácilmente en
la superficie de los granos al aumentar la densidad del núcleo. Además este radical
es destruido por los iones HCO+ y H3O+, cuyas abundancias aumentan hasta los
106 años (Bergin & Langer 1997). Todo esto sugiere que el C2S es una molécula
temprana en evolución qúımica, en concordancia con la baja abundancia encontrada
en núcleos con formación estelar, que se espera que sean más viejos. Por tanto, la
emisión de CCS traza núcleos pre-estelares en su fase más joven, pero también las
envolturas de condensaciones muy densas en fases tard́ıas (Lai et al. 2000).

HC3N

La abundancia de HC3N ha sido sugerida como indicador de la evolución tem-
poral o del grado de empobrecimiento del gas, al depositarse algunas especies en
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Figura 3.9: Variación con el tiempo de las abundancias relativas de C2 y HC3N,
donde se muestra su segundo pico en abundancia (extráıdo de Ruffle et al. 1997).
En este modelo se ha considerado una densidad de H2 constante de 2 ×104 cm−3 y
una extinción visual AV = 10. En este caso śı se tiene en cuenta cierta interacción
con los granos de polvo, representado por el parámetro D, que está relacionado con
el tamaño del grano y la eficiencia de atrapar ciertas moléculas de la fase gas. Para
este modelo este parámetro toma un valor D = 0.1.
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la superficie de los granos, en nubes oscuras y en núcleos pre-estelares (ver, p.ej.,
Hirahara et al. 1992; Ruffle et al. 1997; Caselli et al. 1998). La abundancia de HC3N
alcanza un máximo temprano en la evolución de las nubes oscuras, cuando una
cantidad sustancial de carbono se encuentra en forma atómica en la fase gaseosa,
pero esta abundancia también aumentará a edades tard́ıas cuando algunas especies
pesadas se ven atrapadas en los granos de polvo (Ruffle et al. 1997). Debido a su
alto momento dipolar, y también a que es una especie temprana en evolución, el
HC3N debe ser útil a la hora de obtener las condiciones de los núcleos pre-estelares.

Las v́ıas de formación que se han sugerido para el HC3N involucran especies
como el acetileno y el HCN protonado, o bien la reacción de HCN o HNC con el ión
C2H+

2 , para producir el ión HC3NH+, precursor del cianoacetileno (Mitchell et al.
1979; Schiff & Bohme 1979; Winnewisser & Walmsley 1979; Kawaguchi et al. 1994).
Otras reacciones entre iones que contienen nitrógeno, como el HCNH+, con hidro-
carburos neutros también contribuyen a la producción de los cianopoliinos (Herbst
& Leung 1989). Puesto que el HCNH+ es el ión precursor de HCN y HNC (Herbst
1978), debeŕıa existir también cierta correlación entre estas especies isoméricas y
los cianopoliinos. Takagi et al. (1999) estudiaron las posibles v́ıas de formación de
HC3NH+, y encontraron que la más probable es la que involucra al ión C2H+

2 y los
isómeros HCN y HNC. Es más, entre estas dos posibles reacciones obtuvieron que la
más probable es la que involucra al HNC, y que la reacción entre C2H+

2 + HCN es
ineficiente para producir HC3NH+, ya que requiere muchos productos intermedios.
Además de las reacciones ión-molécula mencionadas, se han incluido también en los
modelos algunas reacciones entre neutros para intentar reproducir las abundancias
encontradas para los cianopoliinos en nubes oscuras (p.ej., CnH2 + CN → HCnCCN
+ H; Herbst & Leung 1990). Las abundancias calculadas utilizando estas reacciones
reproducen las observadas para los cianopoliinos HC5N, HC7N, y HC9N, pero no
para el HC3N.

Como ya se dijo en la Sección 2.5, una de las ventajas del HC3N es que sus
ĺıneas suelen ser ópticamente delgadas y, cuando sus sustituciones isotópicas 13C
son observables, proporcionan un buen método para el cálculo de la razón 12C/13C.
En nuestro caso, hemos detectado estas especies menos abundantes en L1544 y en
TMC-1, y hemos obtenido una razón 12C/13C ∼ 50 y 80, respectivamente, que se
encuentran entre los valores t́ıpicamente asumidos en la vecindad solar (Langer &
Penzias 1993).

La Tabla 3.6 recoge las densidades de columna y abundancias observadas de estas
especies en las cuatro fuentes, y también los cocientes con otras especies consideradas
tard́ıas. Vemos que las mayores abundancias de C2H, C2H y HC3N se encuentran
en TMC-1. En B1 se encuentra la menor abundancia de C2S, mientras que en L183
no se ha detectado, sin embargo las abundancias de C2H y HC3N no son pequeñas
en estas fuentes. De hecho, excepto TMC-1, las otras fuentes muestran abundancias
similares en HC3N. L1544 presenta, después de TMC-1, la mayor abundancia de
C2S. Esta tabla muestra también los valores de los cocientes C2/NH3 y HC3N/SO,
que se han sugerido como indicadores de la evolución qúımica en nubes moleculares.
Vemos que en ambos casos las mayores razones de abundancias se obtienen en TMC-
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Tabla 3.6: Abundancias relativas al H2 de las cadenas de carbono observadas y
algunas razones de abundancias relacionadas.

B1 L1544 L183 TMC-1
C2H/H2 7.8 10−9 2.7 10−9 2.2 10−8 6.0 10−8

C2S/H2 7.1 10−11 1.0 10−10 ≤ 2.4 10−11 3.2 10−9

HC3N/H2 2.2 10−10 2.0 10−10 3.4 10−10 5.1 10−9

C2S/NH3
a 0.004 0.02 ≤ 0.0002 0.13

HC3N/SO 0.2 2.0 0.09 35

a Las columnas de densidad de amoniaco empleadas se tomaron de la bibliograf́ıa:
N(B1) = 2.5 1015 cm−2 (Bachiller et al. 1990b); N(L1544) = 7.9 1014 cm−2 (Benson & Myers
1983); N(L183) = 1.1 1015 cm−2 (Dickens et al. 2000); N(TMC − 1) = 2.45 1014 cm−2 (Pratap et
al. 1997).

1, seguida de L1544. Esto indicaŕıa que estas dos fuentes son las más jóvenes en
evolución qúımica, mientras que L183 seŕıa la más evolucionada.

Sin embargo, debido al segundo pico de abundancia que predicen los modelos
para estas especies (Ruffle et al. 1997), es posible que TMC-1 y L1544 fueran las más
evolucionadas. Por un lado, en L1544 se ha encontrado una significativa desaparición
del CO de la fase gas (Caselli et al. 1999), lo que facilita otra vez la formación de estas
cadenas de carbono. Además del empobrecimiento del gas en CO observado en esta
fuente, la presencia de movimientos de cáıda del gas hacia el interior demuestran que
L1544 se encuentra en el proceso hacia la formación de una o más proto-estrellas. Es
posible también que la evolución qúımica no esté tan relacionada con la evolución
dinámica de la nube, y que estas diferencias qúımicas sean debidas a sus condiciones
intŕınsecas, como la densidad media de la nube o su capacidad para formar una
estrella en su interior. Por ejemplo, Kontinen et al. (2000) estudiaron dos nubes
oscuras, una pre-estelar y otra conteniendo un objeto de Clase 0 en su interior, y
encontraron que la razón HC3N/SO era 3 órdenes de magnitud mayor en la fuente
dinámicamente más evolucionada, al contrario de lo esperado (p.ej. Suzuki et al.
1992), y por tanto esta fuente se encontraŕıa en el segundo pico de abundancias
de los cianopoliinos. En el caso del núcleo pre-estelar, qúımicamente evolucionado,
estos autores concluyen que la evolución dinámica se ha ralentizado en esta nube,
o bien que se ha alcanzado el equilibrio y no va a llegar al colapso gravitacional.
Esto demuestra la dificultad de relacionar la composición qúımica de una nube con
su estado evolutivo hacia la formación estelar, lo cual depende de muchos otros
factores.

3.3.3. HCN y HNC

Entre los problemas sin resolver que existen en astroqúımica, uno de los más
misteriosos es la variación de la razón entre las abundancias de estos dos isómeros
en las nubes interestelares, tanto de una fuente a otra como dentro de la misma
nube. Esto resulta extraño puesto que HCN y HNC se encuentran qúımicamente
relacionados y se piensa que se forman de manera equivalente a partir del HNCH+,
por lo que se esperan valores de la razón [HNC]/[HCN] (desde ahora HNC/HCN)



116
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Tabla 3.7: Razones de abundancias HNC/HCN, obtenidas a partir de sus sustitu-
ciones isotópicas 13C y 15N, para las cuatro fuentes observadas.

B1 L1544 L183 TMC-1
HN13C/H13CN 2.13 2.30 2.16 1.20
H15NC/HC15N 2.96 2.93 5.26 2.48

del orden de la unidad.
Sin embargo, las observaciones muestran que la razón de abundancias HNC/HCN

excede la unidad en nubes fŕıas y oscuras (ver, p.ej., Irvine & Schloerb 1984; Chur-
chwell et al. 1984). En este trabajo hemos encontrado que las razones entre las
abundancias de las especies isotópicas menos abundantes y por tanto ópticamente
delgadas, exceden claramente la unidad en todas las fuentes (ver Tabla 3.7). Además
de esto, se ha encontrado que en nubes moleculares calientes asociadas a formación
estelar masiva esta razón puede ser mucho menor que 1, ya que, aunque la abun-
dancia de HCN relativa al H2 es similar a la observada en nubes fŕıas, la abundancia
de HNC es especialmente baja (Irvine et al. 1987; Schilke et al. 1992; Ungerechts et
al. 1997). Todas estas observaciones indican una variación de esta razón de abun-
dancias con la temperatura y reflejan los mecanismos de producción e isomerización
de ambas especies. Por tanto, los resultados obtenidos para la relación HNC/HCN
requieren un mecanismo de producción con la capacidad de producir más HNC que
HCN y un mecanismo de destrucción el cual destruya preferentemente el HNC al
aumentar la temperatura, o bien la existencia de caminos adicionales para la forma-
ción de HCN en regiones calientes, o que el proceso de isomeración sea más efectivo
en las nubes con mayor temperatura (Watson & Walmsley 1982).

Como se ha dicho anteriormente, HCN y HNC se forman a partir de la recom-
binación disociativa del ión HCNH+,

HCNH+ + e− → HCN, HNC + H (3.1)

donde ambos isómeros se producen con igual probabilidad (Watson 1976; Talbi &
Ellinger 1998; Hickman et al. 2005). Este ión puede formase en nubes densas a partir
de reacciones como (Marquette et al. 1985),

C+ + NH3 → HCNH+ + H (3.2)

o también en procesos menores entre C y NH+
3 , y entre N y CH+

3 . Como este
esquema de formación de HCN y HNC no se correspond́ıa con las observaciones, se
sugirió (Brown 1977; Allen et al. 1980) que la reacción 3.2 deb́ıa producir al mismo
tiempo otra forma isomérica además de la lineal y de menor enerǵıa HCNH+, el ión
metaestable H2NC+,

C+ + NH3 → H2NC+ + H (3.3)

cuya recombinación disociativa da lugar únicamente al HNC:

H2NC+ + e− → HNC + H (3.4)

En los modelos actuales de qúımica, para reproducir la razón HNC/HCN ≥ 1 ob-
servada en las nubes fŕıas y oscuras, se ha asumido comunmente que la reacción 3.3
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produce de forma significativa H2NC+. Asumiendo que esta reacción produce úni-
camente dicho ión, Millar et al. (1997) obtienen una razón HNC/HCN mayor que
la unidad. No ocurre aśı en los modelos de Lee et al. (1996), en los que se asume
que ambos iones, H2NC+ y HCNH+, se forman con igual probabilidad. Estas reac-
ciones son complicadas de reproducir en el laboratorio para poder confirmar estas
hipótesis, pero se han realizado varios estudios teóricos. A partir de cálculos ab
initio, los cuales utilizan métodos cuánticos para obtener las superficies de enerǵıa
potencial de estas reacciones y aśı determinar su eficiencia, Talbi & Herbst (1998)
han demostrado que el producto dominante es el HCNH+. Estos autores estudian
la producción de H2NC+ en sus posibles estados electrónicos y concluyen que ésta
parece improbable a partir de los canales C+ + NH3 y C + NH+

3 .
El ión lineal HCNH+ puede también producirse de nuevo a partir de sus pro-

ductos HCN y HNC en reacciones ión-molécula (Churchwell et al. 1984):

HCO+ + HCN, HNC → HNCH+ + CO (3.5)

H+
3 + HCN, HNC → HNCH+ + H2. (3.6)

Esto da lugar a una mezcla entre HCN y HNC cuya consecuencia es que, cualquiera
sea el mecanismo de producción primario de estos componentes es dif́ıcil obtener
una razón de abundancia diferente de 1. Existe además otra reacción importante en
nubes interestelares, N + CH+

3 → CH2N+ + H, que también da lugar a la forma
lineal HCNH+. De manera que la razón de abundancias HNC/HCN mayor que
la unidad en nubes interestelares fŕıas no puede explicarse a partir de reacciones
ión-molécula. Es también improbable, aunque no imposible, que algún canal de
destrucción, ya sea ión-molécula o neutro-neutro, sea más lento para el isómero
metaestable HNC que para el estable HCN.

Una segunda v́ıa para explicar la abundancia HNC/HCN a baja temperatura, es
considerar reacciones entre neutros. Los modelos qúımicos (Millar et al. 1997; Lee
et al. 1996) incluyen reacciones neutro-neutro como

C + NH2 → HNC + H (3.7)

N + CH2 → HCN + H (3.8)

aunque las velocidades de reacción son muy inciertas. Si la primera de ellas fuera
muy rápida a baja temperatura, al menos podŕıa resolver el problema HNC/HCN
en nubes fŕıas. Sin embargo, algunos modelos en nubes oscuras (Turner et al. 1997;
Terzieva & Herbst 1998) han encontrado que la reacción 3.8 parece dominar la pro-
ducción de HCN a edades tempranas, mientras que la reacción 3.7 es de menor
importancia. Herbst et al. (2000) estudiaron estos dos procesos utilizando cálculos
cuánticos y obtuvieron que, aunque en un principio se forman los productos HNC y
HCN, estas reacciones son tan exotérmicas que éstos tienen suficiente enerǵıa para
que se produzca un proceso de isomerización (HCN + H+ ↔ HNC + H+), dando
lugar finalmente a abundancias similares para ambos isómeros. De todas formas,
aunque la qúımica neutro-neutro pueda explicar el problema a baja temperatura,
aún habŕıa que explicar esta razón de abundancias en nubes calientes, o bien en-
contrando reacciones de destrucción para HNC o canales de formación adicionales
para HCN.
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Tabla 3.8: Abundancias observadas de HCN y HNC relativas a H2 y a NH3.

B1 L1544 L183 TMC-1
HCN/H2 9.2 10−10 4.3 10−10 5.3 10−9 8.5 10−9

HNC/H2 2.0 10−9 9.9 10−10 1.1 10−8 1.0 10−8

HCN/NH3
a 0.05 0.07 0.04 0.3

HNC/NH3 0.1 0.2 0.08 0.4

a Las columnas de densidad de amoniaco empleadas se tomaron de la bibliograf́ıa:
N(B1) = 2.5 1015 cm−2 (Bachiller et al. 1990b); N(L1544) = 7.9 1014 cm−2 (Benson & Myers
1983); N(L183) = 1.1 1015 cm−2 (Dickens et al. 2000); N(TMC − 1) = 2.45 1014 cm−2 (Pratap et
al. 1997).

De acuerdo a los modelos qúımicos dependientes del tiempo, tanto HCN como
HNC son abundantes a edades tempranas, mientras que estas disminuyen hacia la
fase de equilibrio (Lee et al. 1996). Además, si la reacción 3.2 es la v́ıa principal
para su formación, se espera que exista una correlación entre NH3 y los isómeros
HCN y HNC. Churchwell et al. (1984) observaron que las densidades de HNC, HCN
y HC3N relativas a NH3 disminuyen sistematicamente al aumentar la columna de
densidad de NH3. Esto indica que al aumentar la densidad de la nube y la deposición
de algunas moléculas en los granos, es decir, al alcanzar un estado evolucionado en
la nube, las abundancias de HCN y HNC disminuyen. Sin embargo, Hirota et al.
(1998) no encontraron diferencias significativas en las abundancias de HCN entre
condensaciones con formación estelar y condensaciones sin estrellas, por lo que no
parece haber un cambio sistemático debido a la evolución dinámica de la nube. La
densidad cŕıtica1 para las ĺıneas milimétricas de HCN y de HNC es de 106 cm−3,
por lo que las ĺıneas se originan en la parte más densa de la nube. Es posible que
esto explique la relativa constancia de sus abundancias a pesar de la presencia de
una protoestrella.

La Tabla 3.8 muestra las abundancias obtenidas de HCN y HNC relativas al
H2, y sus cocientes respecto a la abundancia de NH3. Las mayores abundancias de
HCN y HNC se encuentran en TMC-1 y L183, mientras que B1 y L1544 muestran
abundancias algo menores y similares entre ellas. Esto nos indica que no existe gran
dependencia de las abundancias de estos dos isómeros con el estado evolutivo. Al
comparar con el amoniaco, vemos que los menores cocientes son para B1 y L183,
donde la columna de densidad de NH3 es mayor, mientras que los mayores cocientes
son para TMC-1. Esto indicaŕıa de nuevo, puesto que el amoniaco es una especie
tard́ıa en evolución qúımica, que las nubes más jóvenes son TMC-1 y L1544, mientras
que B1 y L183 son las más evolucionadas qúımicamente.

3.3.4. Especies deuteradas

A pesar de la pequeña abundancia cósmica del deuterio (D/H ∼ 1.5 10−5, York
& Rogerson 1976; Linsky 1998), existen muchas evidencias de un gran enriqueci-
miento en especies deuteradas en nubes oscuras y en proto-estrellas de baja masa.

1La densidad cŕıtica es aquella para la que el coeficiente de emisión radiativa de Einstein es
similar a la probabilidad de desexcitación por colisión.
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Tabla 3.9: Abundancias relativas XD/XH de las especies deuteradas observadas
dentro del barrido espectral.

B1 L1544 L183 TMC-1
HDCS/H2CS a 0.5 0.08 0.04
D2CS/H2CS 0.4 ≤ 0.03 ≤ 0.005
NH2D/NH3

b 0.09 0.2 0.09 ≤ 0.0003
DC3N/HC3N 0.09 0.03
CH2DOH/CH3OH c 0.4 0.14 ≤ 0.09
CH3OD/CH3OH 0.03 ≤ 0.006 ≤ 0.03

Nota.— Las abundancias del tioformaldeh́ıdo, del amoniaco y el metanol se tomaron de la
bibliograf́ıa:
a H2CS: N(B1) = 1.7 1013 cm−2 (Marcelino et al. 2005); N(L183) = 8.0 1012 cm−2 (Irvine et al.
1989); N(TMC − 1) = 6.1 1013 cm−2 (Minowa et al. 1997).
b NH3: N(B1) = 2.5 1015 cm−2 (Bachiller et al. 1990b); N(L1544) = 7.9 1014 cm−2 (Benson &
Myers 1983); N(L183) = 1.1 1015 cm−2 (Dickens et al. 2000); N(TMC − 1) = 2.45 1014 cm−2

(Pratap et al. 1997).
c CH3OH: N(B1) = 1.2 1014 cm−2 (Bachiller et al. 1990b); N(L183) = 8.5 1013 cm−2 (Dickens et
al. 2000); N(TMC − 1) = 1.7 1013 cm−2 (Pratap et al. 1997).

Este enriquecimiento se produce en la fase pre-estelar fŕıa, en la que muchas espe-
cies pesadas se congelan en los granos de polvo y desaparecen de la fase gas. De
hecho los dos procesos están muy relacionados ya que la condensación de CO y
otras moléculas abundantes en la fase gas favorece la deuteración, al disminuir la
destrucción por éstas de los iones moleculares deuterados. (Roberts & Millar 2000a;
Bacmann et al. 2003). En los últimos años, la qúımica de los núcleos densos ha sido
revisada al mismo tiempo que se han descubierto la emisión de moléculas varias
veces deuteradas (D2CO: Turner 1990; Ceccarelli et al. 1998; ND2H: Roueff et al.
2000; ND3: Lis et al. 2002; van der Tak et al. 2002; CHD2OH, CD3OH: Parise et al.
2002, 2004). Puesto que estas especies varias veces deuteradas han sido encontradas
en condensaciones previas a la formación estelar (B1, L1689N), o en proto-estrellas
jóvenes (NGC 1333 IRAS 4A), pueden utilizarse para estudiar e identificar las fase
más tempranas en la formación estelar.

La Tabla 3.9 muestra las abundancias de las especies deuteradas detectadas den-
tro del rango espectral observado. En general, el mayor enriquecimiento en deuterio
lo encontramos en B1, que además es la única fuente donde se ha detectado D2CS y
CH3OD. Las menores abundancias de moléculas deuteradas se obtiene en TMC-1,
donde sólo se ha detectado la emisión de HDCS y DC3N. Saito et al. (2002) re-
lacionan el enriquecimiento en deuterio con el estado evolutivo de la nube, ya que
el primero se encuentra ligado al factor de empobrecimineto del gas que es mayor
cuando la nube se encuentra evolucionada qúımicamente. Si esto es cierto, B1 y
L1544 seŕıan las nubes más evolucionadas de nuestro estudio, mientras que TMC-1
seŕıa la condensación más joven de las cuatro. A continuación se discute en más
detalle cada una de las moléculas deuteradas observadas.
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HDCS y D2CS

Como ya se dijo en la Sección 2.5, el tioformaldeh́ıdo una vez deuterado se de-
tectó por primera vez en TMC-1 (Minowa et al. 1997), siendo la segunda molécula
con deuterio detectada en el MI que contiene el átomo de azufre después de HDS
(van Dishoeck et al. 1995). Nosotros hemos detectado HDCS en todas las fuentes,
siendo B1 la fuente que muestra una mayor intensidad de ĺıneas para esta especie
(ver Fig. 2.30) y una mayor abundancia. Además en esta fuente hemos detectado
por primera vez la especie doblemente deuterada. Llama la atencion el gran enri-
quecimiento en deuterio encontrado en B1 para estas especies, siendo HDCS/H2CS
unas 12 y 6 veces mayor que en TMC-1 y en L183, respectivamente (ver Tabla 3.9),
a pesar de ser también L183 una fuente particularmente intensa en moléculas deu-
teradas (ver, p.ej., Tiné et al. 2000; Roueff et al. 2000).

Para B1, en Marcelino et al. (2005) obtuvimos valores de la temperatura ro-
tacional ∼10 K, y columnas de densidad N(HDCS) = (4.5 − 7.0) 1012 cm−2 y
N(D2CS) = (1.0 − 4.0) 1012 cm−2 (ver también Cap. 4), que son similares a los
obtenidos utilizando únicamente las transiciones observadas en el rango espectral
de este barrido. El cálculo de estas densidades de columna en B1 se repite aqúı por
coherencia y mejor comparación con los valores obtenidos en las otras fuentes.

NH2D

Hemos obtenido grandes abundancias de NH2D para todas las fuentes donde se
ha detectado, siendo L183 la de mayor abundancia relativa al H2 (ver Tabla 3.4).
Tiné et al. (2000) sugieren que la presencia de varias moléculas deuteradas en L183
con una alta abundancia, debe ser el reflejo de un aumento local en la abundancia
del deuterio, puesto que con sus modelos no pudieron ajustar las abundancias ob-
servadas. Sin embargo el mayor enriquecimiento en deuterio en esta especie, esto es
mayor razón NH2D/NH3, la encontramos en L1544 (ver Tabla 3.9), donde se han
observado también grandes abundancias de moléculas deuteradas (ver, p.ej., Caselli
et al. 2002; Crapsi et al. 2007), además de un gran empobrecimiento del gas debido
a la deposición de especies en los granos, en concordancia con los modelos qúımicos
de deuteración. Para B1 y L183, las razones obtenidas son similares.

Lo más destacado aqúı es la falta de emisión de esta especie en el pico de los
cianopoliinos de TMC-1, aún siendo ésta una fuente rica en amoniaco y se hayan
observado aqúı otras especies deuteradas. La única posición de esta nube donde se
ha detectado esta especie es el pico del amoniaco (AP), aunque con ĺıneas unas 10
veces menos intensas que en L183 (Tiné et al. 2000). Del mismo modo otros autores
han encontrado diferencias en el grado de enriquecimiento en deuterio entre ambas
posiciones de esta nube en varias especies (DCO+, Guélin et al. 1982a; c-C3HD,
Bell et al. 1988; NH2D, Tiné et al. 2000; DNC, Hirota et al. 2001). En todos estos
trabajos existe un gradiente positivo en las razones XD/XH al moverse desde el CP
al AP.

Existen varias teoŕıas acerca de los gradientes de abundancias, en varias espe-
cies y también en el enriquecimiento en deuterio, observado entre el CP y el AP en
TMC-1. Una de ellas apela a la diferencia de edad en evolución qúımica (Saito et
al. 2002), donde la posición observada en este trabajo se encontraŕıa en una fase
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evolutiva más temprana que el pico del amoniaco. Estos autores relacionan la varia-
ción del cociente de abundancias DCO+/HCO+ con el factor de empobrecimiento
del gas, el cual es un indicador del estado evolutivo de la nube (Roberts & Millar
2000a, 2000b). Markwick et al. (2000, 2001) proponen un modelo en el que el paso
de ondas magnetohidrodinámicas de baja velocidad originadas en la fuente IRAS
04381+2540, seŕıan responsables de estas diferencias de abundancias. Estas ondas
producen la evaporación de especies congeladas en los mantos de los granos y esto
modifica los procesos qúımicos en las condensaciones de TMC-1 (en concreto modi-
fican las velocidades de reacción), primero en el AP, más cercano a la fuente IRAS,
y más tarde en el pico de los cianopoliinos. En este modelo la difusión ambipolar,
es decir la diferencia de velocidad entre los iones y los neutros inducida por la onda
Alfvén, suprime la contribución del ión H2D+ a la deuteración en la fase gas, lo que
disminuye el enriquecimineto en deuterio durante el paso de la onda (Markwick et
al. 2001). Una vez la onda ha pasado, las velocidades de reacción vuelven a sus va-
lores t́ıpicos a 10 K y la deuteración puede volver a restablecerse. Sin embargo este
modelo predice un gradiente de enriquecimiento en deuterio entre ambas posiciones
menor que el observado.

DC3N

Aunque la abundancia relativa al H2 obtenida para esta especie es mayor en
TMC-1 que en B1, debido a su mayor abundancia en los cianopoliinos en general,
el mayor enriquecimiento en deuterio sigue siendo para B1 (ver Tabla 3.9).

Langer et al. (1980b) detectaron por primera vez esta especie en TMC-1, y
obtuvieron una razón de abundancias DC3N/HC3N ∼ 0.02 − 0.08, mayor que la
observada para DCO+ en la misma posición (Guélin et al. 1982a). En este trabajo,
Langer et al. estudian varios mecanismos de formación del HC3N –en fase gas, en
la superficie de los granos, y por disociación de moléculas mayores–, y llegan a la
conclusión que el HC3N, y por tanto el DC3N, se producen por reacciones ión-
molécula en fase gas ya que es la única v́ıa que da lugar a un mayor enriquecimiento
en deuterio para DC3N que para el DCO+. Howe et al. (1994) realizaron un estudio
de la razón de abundancias DC3N/HC3N en varias nubes oscuras, y encontraron en
todas las fuentes observadas una razón ∼ 0.05−0.10. En TMC-1 la razón observada
es superada únicamente por la observada para c-C3HD/c-C3H2 (0.08–0.16, Bell et
al. 1988), y también muestra un gradiente espacial positivo al moverse hacia el pico
del amoniaco (ver Markwick et al. 2001). En su trabajo, Howe et al. (1994) también
estudian los diferentes procesos que llevan a la formación de esta especie y del HC3N,
y concluyen que la deuteración del cianoacetileno debe estar ligada al C3HD.

CH2DOH y CH3OD

En los últimos años se han detectado grandes abundancias de las especies deu-
teradas del metanol en varias proto-estrellas de Clase 0 (ver, Parise et al. 2006), y
se han relacionado estas abundacias con la evaporación de los mantos de los granos
y la qúımica en núcleos calientes. En estas regiones dominadas por los procesos de
formación estelar y las altas temperaturas que se alcanzan alrededor de las proto-
estrellas, se considera que los hielos altamente deuterados, formados en la superficie
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de los granos durante la fase fŕıa y densa previa al colapso (Tielens 1983), son de-
vueltos a la fase gas durante el colapso cuando el calentamiento producido por la
estrella en formación calienta estos mantos helados de los granos de polvo (Cecca-
relli et al. 2001). Es más, el metanol mismo se cree que es producto de la qúımica
de granos, ya que es una de las especies más abundantes observada en los granos y
los procesos en fase gas no son capaces de reproducir su abundancia (Herbst 2005).
Además un estudio realizado en una muestra de proto-estrellas poco masivas ha
demostrado que la abundancia del metanol aumenta en la parte interior y caliente
de la envoltura (Maret et al. 2005), lo que se atribuye a la evaporación de esta
especie de los mantos de los granos en la región de temperatura mayor de 100 K.
Parise et al. (2002, 2006) encontraron, como también en nuestro trabajo, una menor
abundancia de CH3OD respecto a las especies que contienen el deuterio en el grupo
metilo, lo cual atribuyen a la destrucción de CH3OD en la fase gas. Sin embargo,
Nagaoka et al. (2005) proponen que el metanol deuterado en el grupo OH se pro-
duce de manera ineficiente en la superficie de los granos, mientras que las especies
isotópicas con el enlace CD se ven favorecidas.

En este trabajo hemos observado en tres de las fuentes de nuestro estudio ĺıneas
intensas de la especie CH2DOH, aunque el mayor enriquecimiento es de nuevo para
B1 (Tabla 3.9). En esta fuente la razón de abundancias CH2DOH/CH3OH es similar
a la observada en los núcleos calientes alrededor de IRAS 16293 y algo menor que
en las fuentes IRAS de la región NGC 1333, mientras que la razón CH3OD/CH3OH
es algo mayor que en IRAS 16293 y en NGC 1333-IRAS4B, pero menor que en
NGC 1333-IRAS4A (ver Parise et al. 2006). Sin embargo no existen evidencias de
la existencia en esta fuente de un “hot corino” o de flujos moleculares que pudieran
producir la evaporación de especies congeladas en los granos y la qúımica de altas
temperaturas necesaria para explicar su producción. En el caso de L183, la razón
de abundancias CH2DOH/CH3OH es mayor que la observada en Orión (∼ 0.04;
Charnley et al. 1997), pero menor que la encontrada en los núcleos calientes asocia-
dos a la formación de estrellas de baja masa. Ni en esta fuente, como tampoco en
L1544, existen evidencias de formación estelar, de manera que deben existir otras
v́ıas para la deuteración del metanol que no implique su formación en los granos y
posterior evaporación.

3.3.5. HCOOH y HCOOCH3

Desde hace tiempo se conoce la existencia de moléculas orgánicas complejas en
los núcleos densos y calientes asociados a la formación de estrellas masivas (Blake
et al. 1987; Turner 1991; Nummelin et al. 2000). En estas regiones, especies como
HCOOH, HCOOCH3, CH3OCH3, CH3CN, C2H5CN, CH3CCH, etc., ven aumentada
su abundancia debido al aumento de la temperatura del gas y el polvo alrededor
de la nueva estrella, lo que permite la evaporación de moléculas formadas en la
superficie de los granos, y también la producción de especies en fase gaseosa a través
de rápidas reacciones qúımicas (Walmsley et al. 1992; Charnley et al. 1992; Caselli
et al. 1993; Charnley 1995; Rodgers & Charnley 2001, 2003). En los últimos años
se ha detectado la emisión de estas moléculas complejas en proto-estrellas de Clase
0 (Cazaux et al. 2003; Bottinelli et al. 2004, 2007), donde también la producción de
estas especies seŕıa similar a la encontrada en los núcleos calientes masivos. Dos de
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Tabla 3.10: Abundancias de HCOOH y HCOOCH3 relativas al H2 y al metanol.

B1 L1544 L183 TMC-1
HCOOH/H2 2.3 10−11 ≤ 4.0 10−12 3.0 10−10 ≤ 3.9 10−11

HCOOCH3/H2 1.1 10−10 ≤ 1.7 10−11 ≤ 2.1 10−10 ≤ 2.2 10−10

HCOOH/CH3OH 0.03 0.03 ≤ 0.02
HCOOCH3/CH3OH 0.12 ≤ 0.02 ≤ 0.13

Nota.— Las abundancias del metanol se han tomado de la bibliograf́ıa:
N(B1) = 1.2 1014 cm−2 (Bachiller et al. 1990b); N(L183) = 8.5 1013 cm−2 (Dickens et al. 2000);
N(TMC − 1) = 1.7 1013 cm−2 (Pratap et al. 1997).

estas especies, el ácido fórmico y el formato de metilo, han sido detectadas en dos de
las fuentes de nuestro estudio. La Tabla 3.10 muestra las abundancias encontradas
en B1 y L183, y los ĺımites superiores en las otras dos fuentes observadas en este
trabajo. En el Caṕıtulo 6 se describe la búsqueda de éstas y otras especies complejas
en dos nubes oscuras.

HCOOH

El ácido fórmico puede producirse tanto en la superficie de los granos, como en
la fase gas (Liu et al. 2002). De hecho, Irvine et al. (1990) detectaron por primera
vez el ácido fórmico en una nube oscura, en L183, aunque no fue detectada en la
nube arquet́ıpica TMC-1. Estos autores encontraron que la abundancia observada
en L183 y el ĺımite superior en TMC-1 eran 1–2 órdenes de magnitud menores
que las abundancias calculadas en los modelos de nubes oscuras (Herbst & Leung
1989). En este modelo se considera que el HCOOH se forma a partir de una reacción
entre HCO+ y H2O para dar el ión precursor HCOOH+

2 . Sin embargo, esta reacción
no llega a producirse. En su lugar, Irvine et al. proponen como principal v́ıa de
formación del HCOOH, la reacción ión-molécula

CH4 + O+
2 → HCOOH+

2 + H (3.9)

seguida de la recombinación disociativa con electrones. Esta reacción fue medida en
el laboratorio y se encontró que se produćıa de forma rápida a bajas temperaturas
(Rowe et al. 1984). Las nuevas abundancias calculadas resultaron ser del orden de
10−10, en concordancia con lo obtenido en L183 y TMC-1.

Dentro del rango espectral observado en el barrido a 3mm, hemos detectado va-
rias transiciones del HCOOH en dos de las fuentes, B1 y L183 (ver Sección 2.5.18).
Las abundancias obtenidas aqúı, como se muestra en la Tabla 3.4, también se en-
cuentran entre los valores encontrados por Irvine et al. y los calculados en los mo-
delos. La temperatura rotacional obtenida en los diagramas rotacionales para B1
(Tabla 3.1), es mayor que la obtenida para HDCS y que la temperatura cinética
del gas obtenida en esta fuente (ver, p.ej., Bachiller & Cernicharo 1984). Por tanto
la detección de esta especie en ambas fuentes con abundancias similares, y puesto
que L183 no presenta ningún signo de formación estelar, confirma la producción
del HCOOH en fase gaseosa. La no detección en L1544 y TMC-1 debe reflejar las
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diferencias intŕınsecas de los dos pares de nubes, donde estas últimas son deficientes
en especies con ox́ıgeno.

HCOOCH3

En el caso del formato de metilo, los modelos qúımicos para núcleos calientes
masivos predicen que se forma en el gas de alta temperatura a partir de los consti-
tuyentes de los granos, en particular a partir del metanol y el formaldeh́ıdo, cuyas
abundancias se ven aumentadas por la evaporación de los mantos de los granos de
polvo al aumentar la temperatura (Brown et al. 1988; Millar et al. 1991; Charnley
et al. 1992; Caselli et al. 1993; Rodgers & Charnley 2003). Una vez en la fase gas el
metanol puede ser parcialmente protonado por iones H+

3 para formar CH3OH+
2 , el

cual reacciona con el formaldeh́ıdo para dar lugar al metil formato protonado

CH3OH+
2 + H2CO → HCOOCH+

4 + H2 (3.10)

que tras la recombinación disociativa con electrones da lugar al HCOOCH3 (Blake
et al. 1987; Millar et al. 1991; Caselli et al. 1993). De este modo se pueden producir
grandes cantidades de formato de metilo en una escala de tiempo de 104 − 105

años tras la evaporación de los mantos de los granos. Sin embargo, la formación
de moléculas de segunda generación en la fase gas parece improbable en el caso
de los hot corinos, ya que ese tiempo requerido para su formación es mayor que
el tiempo de tránsito de granos y moléculas en el gas denso y caliente hacia el
objeto central (unos pocos 102 años, Schöier et al. 2002). Aśı que se ha sugerido que
el HCOOCH3 y otras especies consideradas de segunda generación, se produzcan
en la superficie de los granos en los hot corinos (Bottinelli et al. 2007). Si esto es
aśı, estas especies debeŕıan observarse en las primeras fases de la formación estelar,
cuando se está produciendo la evaporación de los mantos de los granos. En Requena-
Torres et al. (2007) estudiamos la emisión de moléculas complejas en una nube
oscura quiescente (L183), y en una fuente que contiene un flujo molecular muy
joven (L1448), por lo que se encuentra en las primeras fases de la formación de una
proto-estrella de baja masa. No encontramos emisión procedente del HCOOCH3

en ninguna de las componentes de L1448 (gas quiescente, gas chocado y precursor
del choque), lo que indicaŕıa que esta especie no es evaporada directamente de los
granos (ver también Cap. 6).

Por otro lado, cálculos recientes de qúımica cuántica han demostrado que la
reacción 3.10 es altamente ineficiente para producir el ión precursor del HCOOCH3

(Horn et al. 2004). Estos autores proponen otras v́ıas en fase gaseosa para producir
el formato de metilo protonado y otros iones precursores que puedan dar lugar al
HCOOCH3 tras sucesivas recombinaciones disociativas. Sus modelos qúımicos (para
T = 100 K) muestran que incluso utilizando velocidades de reacción optimistas,
estas reacciones no reprodućıan las abundancias observadas, y concluyen que al
menos parte del metil formato debe producirse en la superficie de los granos. Sin
embargo, es poco probable que tras el encedido de la nueva estrella, la temperatura
del gas y el polvo aumente súbitamente de ∼10 a ∼100 K, sino que más bien debe
haber un aumento gradual de la temperatura a través de la envolvura interior,
dando lugar a un calentamiento gradual de los granos (Viti et al. 2004; Garrod &
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Herbst 2006). En el modelo de Garrod & Herbst (2006), se investiga la qúımica
de moléculas complejas durante la fase de calentamiento del gas. Estos autores
incluyen en su modelo tanto reacciones en fase gas como las que se producen en la
superficie de los granos para formar HCOOCH3, y concluyen que ambos procesos
requieren un aumento gradual de la temperatura, más que un salto inmediato entre
10 y 100 K como normalmente se asume en los modelos. De este modo, y puesto
que la reacción 3.10 resulta ser más rápida a 10 K que a 100 K, su contribución
será importante durante las primeras fases del calentamiento de la región cercana a
la proto-estrella. Además en su modelo ambos procesos, en fase gaseosa y sólida, se
encuentran fuertemente acoplados durante esta fase de calentamiento, de manera
que las moléculas que se forman en los granos pueden ser evaporadas y afectar a
la qúımica en fase gas, cuyos productos pueden volver a los granos y modificar la
qúımica en la superficie de los granos. Por ejemplo, en el caso del HCOOCH3, éste se
produce en primer lugar a partir de reacciones en fase gas una vez el formaldeh́ıdo ha
sido inyectado a la fase gas desde los granos. La mayor parte del formato de metilo
que se produce aqúı es rápidamente congelado en los granos para ser evaporado más
tarde. Al mismo tiempo, el HCOOCH3 también puede formarse en la superficie de
los granos. Cuando la fase de calentamiento termina, una gran variedad de especies
complejas se encuentran en la fase gas, como muestran las observaciones. Por tanto
la qúımica compleja presente en los núcleos densos y calientes asociados a formación
estelar, seŕıa el resultado de la reciente evaporación de dichas especies y no debida
únicamente a la producción en fase gas posterior a la eyección de los mantos como
predicen muchos modelos.

En este trabajo el metil formato se ha detectado solamente en B1, que es también
la única fuente observada que presenta cierta actividad de formación estelar (ver
Sección 2.2.1). La ausencia de flujos moleculares indica que se encuentra en una
fase de evolución muy temprana hacia la formación estelar, aunque es posible que
en la región más cercana alrededor de estos dos objetos haya comenzado la fase
de calentamiento. Otra posibilidad seŕıa que estemos observando únicamente las
transiciones de menor enerǵıa y que no haya ninguna influencia procedente de la
formación de una proto-estrella, de modo que estas especies pudieran formarse en
la fase fŕıa y congelarse en los granos más tarde. Pero en ese caso, debeŕıamos
haber detectado también el formato de metilo al menos en L183, ya que al igual
que B1 es una fuente rica en moléculas que contienen ox́ıgeno, del mismo modo que
el ácido fórmico se ha detectado en ambas fuentes. Un estudio en más profundidad
sobre estas moléculas complejas debe ser realizado, no únicamente en proto-estrellas
de Clase 0, sino a ser posible en un mayor número de núcleos pre-estelares en las
últimas fases del colapso, o bien en sus primeros pasos hacia la formación de un
objeto central, como en el caso de L1448 (ver Cap 6). De este modo podŕıamos
llegar a entender los procesos que dan lugar a la producción de estas especies.
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3.4. Resumen y conclusiones

En este Caṕıtulo hemos analizado los resultados obtenidos en el survey a 3mm
presentado en el Caṕıtulo 2. Las temperaturas de excitación y las densidades de
columna se han calculado a partir de diagramas rotacionales. Sin embargo esto no
ha sido posible para todas las especies moleculares, ya que en su mayoŕıa sólo hemos
detectado una transición rotacional dentro del rango espectral observado. Se han
obtenido también las abundancias relativas al H2 de todas las especies moleculares
detectadas, para lo que se tomaron las columnas de densidad de H2 obtenidas en
otros estudios realizados en las fuentes observadas aqúı. Los resultados generales
obtenidos para las cuatro fuentes son los siguientes:

Las moléculas detectadas que muestran las mayores abundancias son SO, C2H,
HCN, HNC, HCO+, HNCO, NH2D, y HC3N. Por el contrario, las especies
detectadas con menores abundancias son SiO, C3O, y CH2CHCN.

Entre las especies detectadas hemos encontrado algunas dignas de mención,
como son moléculas deuteradas (NH2D, CH2DOH, D2CS, etc.), el ácido fórmi-
co, dos especies consideradas t́ıpicas de núcleos calientes (SiO y HCOOCH3,
detectadas ambas en B1), y el propileno (CH2CHCH3), detectado únicamente
en TMC-1 y que es la cadena más larga observada en este barrido espectral.

Considerando cada una de las fuentes observadas por separado, hemos encon-
trado que B1 y L183 son más ricas en especies que contienen ox́ıgeno (p.ej.
SO, HCOOH), mientras que L1544 y TMC-1 son especialmente abundantes
en cadenas carbonadas (C2S, c-C3H, C3N, HC3N, CH3CN, CH2CHCN). Es
importante remarcar las altas abundancias observadas para D2CS en B1 y
CH2CHCH3 en TMC-1, siendo las únicas fuentes donde se han observado
estas especies en el medio interestelar.

Hemos tratado de relacionar las abundancias observadas con el estado evolutivo
de la nube, aunque este es un trabajo complicado. Esto se debe a que existen muchos
factores que afectan a la qúımica (densidad, razón C/O, grado de empobrecimiento
del gas, etc.), además los modelos existentes fallan a la hora de reproducir algunas
abundancias y por tanto no se tiene una visión clara de qué especies pueden con-
siderarse tempranas o tard́ıas en la evolución de una nube interestelar. Además la
evolución qúımica no siempre está en concordancia con la evolución dinámica de la
nube hacia la formación estelar, como intuitivamente podemos pensar. El camino
hacia la formación de una estrella también depende de las condiciones intŕınsecas
de cada fuente (como su densidad, masa, grado de enfriamiento del gas, etc.), y no
todas las condensaciones sin estrellas van a dar lugar a su formación. Un ejemplo es
L183 la cual se encuentra qúımicamente evolucionada pero parece que se encuentra
en un estado de equilibrio y probablemente no llegará a formar ninguna estrella.
Sin embargo, la gran cantidad de estudios que se están realizando en estas nubes
nos van proporcionando cada vez mayor información para comprender estas impor-
tantes regiones de nuestra vecindad solar, futuros lugares de formación de estrellas
como nuestro Sol y de sistemas planetarios.



Caṕıtulo 4

Primera detección de D2CS en
el espacio

4.1. Introducción

Hace ya tiempo que se conoce la existencia, con gran abundancia, de moléculas
una vez deuteradas en las nubes moleculares fŕıas (van Dishoeck et al. 1995; Mi-
nowa et al. 1997; Saito et al. 2000; Tiné et al. 2000; Turner 2001). La formación
de moléculas deuteradas ocurre preferentemente a bajas temperaturas (≤80 K), y
da lugar a una elevada razón [XD]/[XH] en nubes densas y fŕıas que no contienen
fuentes luminosas en su interior. Estos núcleos pre-estelares ofrecen la oportunidad
de estudiar la fase evolutiva densa y fŕıa en la cual se supone que ocurre la deutera-
ción. Aunque éste es un proceso qúımico relativamente bien conocido, la detección
en los últimos años de moléculas varias veces deuteradas ha renovado el interés en
la formación de moléculas con deuterio en nubes densas: ND2H (Roueff et al. 2000);
ND2H y D2CO (Loinard et al. 2001); ND3 (Lis et al. 2002); D2S (Vastel et al. 2003);
D2CO (Ceccarelli et al. 2002; Bacmann et al. 2003); CHD2OH y CD3OH (Parise et
al. 2002, 2004). Entre estas especies isotópicas, únicamente se han detectado tres
que contengan azufre, HDS y D2S, observadas en varias protoestrellas y núcleos
densos (Vastel et al. 2003; van Dishoeck et al 1995); y HDCS, que fue detectada por
primera vez en TMC-1 (Minowa et al. 1997).

El gran enriqueciemiento en deuterio encontrado en estas regiones, ha dado
lugar a la revisión de los modelos de qúımica para explicar la formación de estas
moléculas varias veces deuteradas. La presencia de especies moleculares deuteradas
en regiones de formación estelar, como Orion-KL y en la protoestrella de Clase 0
IRAS 16293-2422 (Turner 1990; van Dishoeck et al. 1995; Ceccarelli et al. 1998;
Loinard et al 2000), se ha considerado como resultado de las reacciones qúımicas
que ocurren en la superficie de los granos de polvo, y de la posterior evaporación
de estas especies una vez formadas o de sus precursores, cuando los procesos f́ısicos
asociados a la formación estelar aumentan la temperatura del gas y de los granos de
polvo. Sin embargo, éste no es el caso de las nubes oscuras, donde la temperatura
cinética del gas no es suficiente para evaporar de forma eficiente los mantos de hielo
de los granos. Roberts & Millar (2000a,b) encontraron que la qúımica de la fase gas
puede reproducir las grandes abundancias encontradas, tanto para las moléculas una
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como dos veces deuteradas, cuando en el gas hay un empobrecimiento de algunas
moléculas y átomos (ya que se han adherido, por congelación, a los granos de polvo).
La razón es que tanto el CO como el ox́ıgeno atómico destruyen de manera eficiente
el ión H+

3 . Entonces, cuando éstos no se encuentran en la fase gas, el H+
3 reacciona

con el HD produciendo H2D+. Reacciones consecutivas del H2D+ con el HD llevan a
la formación de D2H+ y finalmente de D+

3 . Estos iones se van a encargar de propagar
la deuteración a otras moléculas (Lis et al. 2002; Roberts et al. 2003). En su modelo
qúımico, Roberts et al. (2003), concluyen que en regiones donde el CO se encuentra
en su mayor parte congelado en los granos, la abundancia de D2H+ va a ser similar
a la de H2D+ y que el ión D+

3 puede ser la forma más abundante del H+
3 deuterado.

La primera de estas afirmaciones ha sido confirmada con la primera detección de
D2H+ en el núcleo pre-estelar 16293E (Vastel et al. 2004). En el caso de B1, Lis
et al. (2002), basándose en sus observaciones de C18O y C17O, encontraron una
razón C18O/H2=5.4×10−8, que resulta ser ∼3 veces menor que el valor canónico,
C18O/H2=1.7×10−7 (Frerking et al. 1982; Cernicharo & Guélin 1987), indicando
que una parte apreciable del CO se encuentra congelado en los granos. Los modelos
que utilizan condiciones de baja temperatura y altos factores de empobrecimiento
permiten una comparación satisfactoria con las observaciones del amoniaco dos y
tres veces deuterado –ver, por ejemplo el caso de NHD2 en L134N (Roueff et al.
2000)– y también ayudan a los modelos de qúımica de granos para explicar las
grandes abundancias observadas en regiones de formación estelar.

Durante el barrido espectral a 3 mm descrito en los Caṕıtulos 2 y 3, pudimos
identificar una de las ĺıneas-U en B1 como una transición perteneciente al D2CS,
además de dos transiciones del HDCS. Mientras que el tioformaldeh́ıdo una vez
deuterado ya hab́ıa sido detectado a frecuencias más bajas en TMC-1 en el barrido
espectral de Nobeyama (Ohishi & Kaifu 1998; Kaifu et al. 2004), esta es la primera
detección de D2CS en el espacio. Esto nos animó a buscar más transiciones de
ambas especies en B1, y realizar aśı un estudio en profundidad de la deuteración
del H2CS. En la Sección 4.2 se describen las observaciones y en la Sección 4.3 los
principales resultados, que incluyen el cálculo de densidades de columna, condiciones
f́ısicas de la nube y el cálculo de nuevas constantes rotacionales y frecuencias para las
transiciones observadas de las especies isotópicas del tioformaldeh́ıdo, ya que las que
se encuentran disponibles en los catálogos resultaron no ser suficientemente precisas
para las ĺıneas tan estrechas que emergen de las nubes oscuras. En la Sección 4.4 se
discuten los procesos qúımicos que llevan a la formación de estas moléculas, y por
último la Sección 4.5 recoge las principales conclusiones de este trabajo.

4.2. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas con el radio telescopio de 30-m de IRAM
entre Octubre de 2003 y Febrero de 2004. Durante el mes de Octubre se observaron
las transiciones correspondientes al tioformaldeh́ıdo una y dos veces deuterado y en
Enero las de la especie principal y del H2C34S. Para poder comparar el grado de
enriquecimiento en deuterio, en Febrero observamos varias transiciones rotacionales
de diferentes isótopos del formaldeh́ıdo (H2CO, HDCO, D2CO y H13

2 CO).
Se utilizaron hasta 4 receptores SIS simultáneamente, gracias a las configuracio-
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nes posibles entre ellos que permite observar al mismo tiempo a 1.3 y 3 mm, o a 1 y
2 mm. Cada receptor fue sintonizado en LSB con un rechazo de la banda imagen de
20–27 dB (para los receptores a 3mm), 12–16 dB (para los 2 mm), y de 13 dB para
los receptores de 1mm. Como espectrómetro se utilizó el autocorrelador VESPA
con resoluciones de 40 kHz y 80 kHz, por lo que la resolución en velocidades se
encuentra entre 0.08–0.23 km s−1, dependiendo de la frecuencia. La mayor parte de
las observaciones se realizaron utilizando conmutación del secundario y conmutación
en frecuencia. El primero de estos modos de observación aprovecha el movimiento
del subreflector del telescopio para observar la fuente y una posición de referencia
(posición libre de emisión), sin necesidad de mover el telescopio entre una y otra.
Se utilizó una distancia entre la fuente y la referencia de 4′ en azimuth, en la que
comprobamos que no hab́ıa emisión, y una frecuencia de movimiento para el subre-
flector de 0.5 Hz. El modo de observación simétrico utilizado mejora notablemente
la ĺınea de base del espectro obtenido. Para el modo de conmutación en frecuencia,
se utilizó una diferencia en frecuencia entre las fases de 7.2 MHz, el cual proporciona
una buena calidad para la ĺınea de base (ver Thum et al. 1995). El apuntado, estado
del foco y la calibración de los espectros obtenidos se realizaron del mismo modo
que se describe en la Sección 2.3 para el barrido espectral a 3 mm. Los tiempos de
integración sobre la fuente fueron t́ıpicamente ∼1–2 horas, obteniendo aśı un rms
entre 15–50 mK en temperatura de brillo del haz principal (TMB).

Como ya hemos dicho anteriormente, el tamaño del haz del telescopio y la eficien-
cia del haz principal dependen de la frecuencia (Sec. 2.3). A 3 mm el haz abarcado
para las frecuencias observadas vaŕıa entre 30′′–21′′, y la eficiencia toma los valores
0.78-0.75. A 2mm el tamaño del haz es de 19′′–15′′ y la eficiencia de 0.69, y a 1mm
estos valores son de 12′′ y 0.57, respectivamente. Como se puede apreciar, el tamaño
de la región que observamos disminuye al aumentar la frecuencia, por tanto, a una
mayor frecuencia tendremos mejor resolución espacial.

En este caso las condiciones meteorológicas en las que observamos son algo más
cŕıticas que para el barrido a 3 mm, puesto que también se realizaron observaciones
de mayor frecuencia, para las que se requieren valores menores de vapor de agua
y opacidad atmosférica. La temperatura de sistema fue de 100–225 K en Octubre
de 2003 para los receptores de 2 y 3 mm, con una opacidad atmosférica muy baja,
de entre 0.05–0.1. En Enero de 2004 las condiciones meteorológicas fueron incluso
mejores, permitiendo excelentes observaciones a 1 mm (Tsys ≤ 100 y 200 K, para
3 mm y 1mm; y la opacidad atmosférica a 225 GHz se encontraba por debajo de
0.1).

4.3. Resultados

4.3.1. Descripción

Los perfiles de las ĺıneas observadas se encuentran en las Figuras 4.1–4.4, y las
Tablas 4.1 y 4.2 muestran los parámetros de ĺınea (intensidad y anchura), obteni-
dos a partir de ajustes gaussianos, de las diferentes especies isotópicas del tiofor-
maldeh́ıdo y del formaldeh́ıdo, respectivamente. En ambos casos la intensidad de
las ĺıneas viene dada en temperatura de brillo del haz principal (TMB).
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Tabla 4.1: Parámetros de ĺınea para las transiciones observadas de las especies
isotópicas del tioformaldeh́ıdo.

Frecuencia Frecuencia
Especie Transición Observadaa Calculada TMB Δv

(MHz) (MHz) (K) (km s−1)
HDCS 313-212 91171.086(20)b 91171.057 0.172( 10) 0.760

303-202 92981.658(30) 92981.607 0.467( 24) 0.900
312-211 94828.592(41) 94828.507 0.168( 19) 0.884
505-404 154885.070(40) 154885.053 0.278( 32) 1.100

D2CS 313-212 83077.759(24) 83077.758 0.110( 14) 0.754
303-202 85153.920(12) 85153.932 0.339( 15) 0.707
312-211 87302.662(24) 87302.659 0.084( 12) 0.638
414-313 110756.126(60) 110756.110 0.094( 19) 1.222
404-303 113484.714(12) 113484.711 0.446( 35) 0.682
505-404 141769.445(60) 141769.435 0.234( 23) 0.874
514-413 145461.965(20) 145641.965 0.115( 29) 0.402

H2CS 313-212 101477.879( 6) 101477.878 1.054( 9) 0.876
303-202 103040.539(12) 103040.539 0.766( 8) 0.891
312-211 104617.114(15) 104617.101 0.856( 29) 0.998
414-313 135298.407(15) 135298.373 0.884( 13) 0.870
404-303 137371.268(12) 137371.304 0.586( 16) 0.874
413-312 139483.741(24) 139483.706 0.716( 34) 0.855
515-414 169114.198(30) 169114.166 0.541( 44) 0.641
606-505 205987.954(60) 205987.908 0.151( 24) 0.832

H2C34S 303-202 101284.331(80) 101284.357 0.018( 5) 1.170
312-211 102807.426(40) 102807.380 0.042( 8) 0.497
414-313 133027.035(40) 133027.017 0.078( 22) 0.622
413-312 137071.099(30) 137071.093 0.105( 16) 0.758

a Las frecuencias observadas se estimaron a partir del ajuste gaussiano a las ĺıneas y
corresponden a la componente de velocidad de 6.7 km s−1.
b Entre paréntesis se muestran los errores de las frecuencias observadas.

La Figura 4.1 muestra las ĺıneas observadas para las especies una y dos veces
deuteradas del tioformaldeh́ıdo. La diferencia entre las velocidades observadas para
una misma transición de ambas moléculas (panel A de la Figura) indica que las
frecuencias disponibles en los catálogos, en concreto para el D2CS, no eran muy
precisas (Cernicharo et al. 2000). A partir de las frecuencias observadas en B1
realizamos un ajuste a las constantes moleculares para obtener una mejor predicción
de las frecuencias (ver Seccion 4.3.2). En el panel B de la Figura 4.1 se puede ver
que, al utilizar las nuevas frecuencias predichas para ambas especies, los perfiles de
las ĺıneas se ajustan perfectamente. En esta figura también se aprecia que las ĺıneas
procedentes del HDCS son algo más intensas que las que provienen del D2CS, lo que,
además de indicar una alta columna de densidad para la especie una vez deuterada,
implica un gran enriquecimiento en deuterio para el D2CS (ver Seccion 4.3.3). Las
ĺıneas resultan ser bastante estrechas, como se aprecia en la Figura 4.1 y en la
Tabla 4.1. La gran similitud entre los perfiles de las ĺıneas de ambas especies indica
que éstas coexisten espacialmente.
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Tabla 4.2: Parámetros de ĺınea para las transiciones observadas de las especies
isotópicas del formaldeh́ıdo.

Especie Transición Frecuenciaa VLSR TMB Δv
(MHz) (km s−1)b (K) (km s−1)

HDCO 202-101 128812.865 6.326 1.788( 17) 0.689
7.029 1.132 1.069

211-110 134284.909 6.389 0.781( 19) 0.681
6.962 0.374 1.017

312-211 201341.377 6.459 0.516( 20) 0.694
7.454 0.080 0.613

D2CO 212-111 110837.821 6.272 0.164( 20) 0.345
6.698 0.354 0.567
7.265 0.107 0.731

202-101 116688.442 6.658 0.817(121) 0.839
H2CO 202-1c

01 145602.949 6.244 2.217( 42) 0.590
6.860 1.340 0.563
7.513 0.722 0.795
8.483 0.264 2.264

313-2c
12 211211.448 6.095 1.348( 48) 0.294

6.404 1.425 0.684
7.592 0.769 3.215
7.595 0.590 0.501

H13
2 CO 212-111 137449.957 6.431 0.325( 24) 0.480

6.802 0.128 0.423
7.156 0.100 0.420

202-101 141983.748 6.454 0.195( 20) 0.733
211-110 146635.672 6.527 0.249( 22) 0.681

7.315 0.040 0.206

a Frecuencias tomadas del catálogo Lovas (ver texto).
b Diferentes componentes de velocidad identificadas en la ĺınea.
c Perfiles de ĺınea complejos con alas y autoabsorción.

Las alas y el perfil de doble pico que muestran las ĺıneas de H2CO (ver Figu-
ra 4.4), podŕıan ser producidas por el gas de alta velocidad asociado a la fuente
IRAS 03301+3057, situada cerca de la condensación B1-a –pudimos comprobar de
las observaciones en conmutación en frecuencia, que el perfil de absorción observado
no se deb́ıa a emisión procedente de la posición de referencia. Sin embargo, nótese
que nuestra posición (B1-b) se encuentra alrededor de 1′ Este de dicha fuente y del
pico de SiO que marca el lugar donde el flujo interacciona con el material de la
nube.

Las ĺıneas pertenecientes a las especies deuteradas del H2CO y de H13
2 CO son

más anchas que las del tioformaldeh́ıdo y sus sustituciones isotópicas, aunque me-
nos que las de H2CO, y tampoco muestran las alas observadas en las ĺıneas de
formaldeh́ıdo. Las ĺıneas de H2CO son más intensas que las de H2CS, y las proce-
dentes del HDCO y D2CO son unas 2 veces más intensas que las del tioformaldeh́ıdo
deuterado, indicando una mayor densidad de columna para las diferentes especies
isotópicas del H2CO.
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Figura 4.1: Transiciones observadas para el HDCS (ĺınea discontinua) y para el
D2CS con las frecuencias tomadas de los catálogos (a), y las corregidas (b) a partir
de las observadas en el cielo.
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Figura 4.2: Transiciones observadas para el H2CS. La escala de velocidades del
panel izquierdo (A) se obtuvo a partir de las frecuencias de laboratorio, mientras que
para el panel central (B) se utilizaron las frecuencias obtenidas a partir de un ajuste
a los datos de laboratorio (ver texto). En dichas columnas, las ĺıneas horizontales
representan una incertidumbre de 3σ en las frecuencias (medidas o calculadas).
Finalmente el panel derecho (C) muestra las ĺıneas de H2CS cuando asumimos una
velocidad de 6.7 km s−1.
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Figura 4.3: Transiciones observadas
del H2C34S en la dirección de B1.

4.3.2. Cálculo de frecuencias

Para poder obtener las frecuencias, en primer lugar, determinamos una velo-
cidad radial para la fuente de manera que el perfil de las ĺıneas de las diferentes
transiciones del tioformaldeh́ıdo y sus sustituciones isotópicas fuera “coherente”.
Para ello utilizamos 19 ĺıneas moleculares que fueron observadas en B1 durante es-
te trabajo y también en el barrido espectral a 3 mm, y cuyas frecuencias son bien
conocidas. Las ĺıneas que mostraban algún efecto de opacidad fueron descartadas.
Aśı que únicamente se utilizaron las ĺıneas procedentes del CCH (algunas componen-
tes hiperfinas), metanol, formaldeh́ıdo deuterado, CCS, y una de las componentes
hiperfinas de la transición N = 1−0 del CN. La velocidad media obtenida a partir de
estas ĺıneas fue de 6.70± 0.05 km s−1, donde el error representa la indeterminación
en las medidas de laboratorio y también la presencia de una segunda componente
de velocidad en la nube a 7.5 km s−1, que reduce la precisión de los ajustes gaus-
sianos. Este valor estimado para la velocidad se utilizó para obtener las frecuencias
observadas de todas las ĺıneas que aparecen en la Tabla 4.1.

Durante este trabajo se observaron cuatro transiciones de HDCS, cuyas frecuen-
cias fueron calculadas a partir de las constantes rotacionales obtenidas por Minowa
et al. (1997), y siete transiciones del D2CS en base a las frecuencias obtenidas a
partir de las constantes de Cox et al. (1982). Las constantes rotacionales para estas
especies fueron obtenidas a partir de transiciones de alto J . Sin embargo, la frecuen-
cia más alta cubierta por los datos de laboratorio es de 35 GHz, aśı que uno puede
esperar errores significativos a la hora de determinar transiciones a mayores frecuen-
cias. La Figura 4.1 sugiere errores en las frecuencias calculadas para las transiciones
de HDCS y D2CS del orden de 0.1-0.2 MHz. Incluso para el tioformaldeh́ıdo una
vez deuterado, en el que las constantes rotacionales se obtuvieron a partir de una
cantidad importante de datos (Minowa et al. 1997), las frecuencias observadas en
nubes oscuras suelen ser diferentes a las obtenidas en el laboratorio, principalmente
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Figura 4.4: Transiciones correspondientes a las diferentes especies isotópicas del
formaldeh́ıdo. La escala de velocidades para el isótopo principal se obtuvo a partir
de las frecuencias calculadas de esta especie, mientras que para el resto de especies
se adoptaron las frecuencias del espacio, asumiendo una velocidad de 6.7 km−1 (ver
texto).
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debido a la pequeña anchura de ĺınea que muestran estas regiones. Por ejemplo, la
transición 303-202 del HDCS fue observada por Minowa et al. (1997) con una fre-
cuencia de laboratorio de 92981.601± 0.018 MHz, mientras que los mismos autores
obtuvieron a partir de observaciones en TMC-1 una frecuencia para esa misma ĺınea
de 92981.680 MHz. Nosotros hemos observado la misma transición en B1 con una
mejor relación señal/ruido y obtuvimos una frecuencia de 92981.658± 0.030 MHz
(ver Tabla 4.1). De manera que, el uso de las frecuencias de laboratorio provoca un
desplazamiento en la velocidad de la ĺınea de 0.17 km s−1 (ver Figura 4.1). Pare-
ce evidente que las frecuencias predichas en los catálogos disponibles tienen errores
significativos para algunas moléculas. Este es un punto cŕıtico, porque muchas veces
los astrónomos comparan los perfiles de las ĺıneas de diferentes especies isotópicas
de una determinada molécula para trazar el colapso de la nube o la opacidad de
la ĺınea. Errores mayores de 20 kHz en la frecuencia calculada pueden producir un
desplazamiento en velocidad significativo cuando se comparan diferentes ĺıneas de
la misma especie o de diferentes moléculas.

La situación es incluso peor para sustituciones isotópicas como en el caso del
deuterio, 34S o 13C. La especie isotópica H2C34S es un mejor trazador de la densidad
de columna del tioformaldeh́ıdo que las ĺıneas de la especie principal. En nuestro
caso, observamos varias ĺıneas de estas especies (ver Tabla 4.1) usando frecuencias
del catálogo JPL (Pickett et al. 1998). El número de frecuencias medidas en el
laboratorio para el H2C34S es pequeño, por lo que las frecuencias calculadas pueden
tener errores considerables. Por ejemplo, la transición 303-202 predicha a 101283.899
MHz se observó a 101284.331, la transición 312-211 predicha a 102810.609 MHz fue
observada a 102807.426 MHz, la ĺınea 414-313 cuya predicción es de 133031.473 MHz
se observó a 133027.035 MHz, y la 413-312 predicha a 137077.543 MHz fue observada
a 137071.093 MHz. Se comprobó que dichas frecuencias observadas pertenećıan a
las ĺıneas buscadas de H2C34S con un ajuste simultáneo (ver más adelante) a las
frecuencias de laboratorio y del espacio de varias constantes rotacionales, algunas de
ellas fijadas a los valores del isótopo principal ya que el H2CS y el H2C34S tienen el
mismo momento de inercia alrededor del eje de la molécula. Las grandes diferencias
encontradas entre las frecuencias observadas en el espacio y las predichas pueden
dar lugar a no detecciones y/o llevar a confusión, ya que normalmente se utilizan
estos catálogos como un producto final para ser utilizado. Se ha de tomar un especial
cuidado cuando se utilizan frecuencias obtenidas a partir de un número reducido de
ĺıneas observadas, o de predicciones fuera del dominio de frecuencias observadas en
el laboratorio.

Usando las frecuencias medidas astronómicamente (Tabla 4.1) y las observadas
en el laboratorio, realizamos un ajuste por mı́nimos cuadrados al Hamiltoniano para
obtener unas nuevas constantes moleculares para H2CS, H2C34S, D2CS y HDCS.
Los resultados se encuentran en las Tablas 4.3–4.6, donde también aparecen los
resultados de los ajustes considerando únicamente los datos de laboratorio. Los Ha-
miltonianos utilizados en dicho ajuste tienen en cuenta la distorsión centŕıfuga que
sufre la molécula debido a la rotación. Este efecto es más importante en el caso de las
moléculas asimétricas, y produce un desplazamiento de las frecuencias observadas
respecto a las calculadas considerando la molécula ŕıgida. Para este análisis, se se-
lecciona un grupo de transiciones con bajo J y pequeñas correcciones por distorsión,
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para obtener aproximadamente los tres parámetros del rotor ŕıgido. La diferencia
entre la frecuencia observada y la calculada para el rotor ŕıgido se toma como el
efecto de la distorsión, y las constantes de distorsión se ajustan por mı́nimos cuadra-
dos a ese desplazamiento. Según la precisión deseada se pueden incluir más o menos
términos de distorsión. En nuestro caso llegamos a considerar términos de hasta
sexto orden (constantes HJK y HKJ). La determinación de constantes de distorsión
precisas requiere la utilización de varias transiciones rotacionales con efectos de dis-
torsión de magnitud considerable. También es importante utilizar transiciones de
tantas subramas como sea posible (una subrama se define por los cambios en J , K−1

y K1). La utilización de transiciones con efectos de distorsión suficientes proporcio-
na normalmente buenas predicciones para las frecuencias de nuevas transiciones,
aunque hay que ser cauteloso a la hora de utilizar predicciones para alto J cuando
las efectos de distorsión de alto orden no se han considerado. En general utilizamos
el Hamiltoniano para un rotor asimétrico. Aunque el HDCS es un casi un trompo
simétrico achatado y seŕıa preferible utilizar un Hamiltoniano S-reducido (Gordy &
Cook 1984; Watson 1977; Minowa et al. 1997), nosotros utilizamos la forma redu-
cida asimétrica (A) del Hamiltoniano de Watson en una representación Ir (Watson
1967, 1977). Las frecuencias de laboratorio de las diferentes especies isotópicas uti-
lizadas se tomaron de Clouthier & Ramsay (1983), Dangoise et al. (1978), Chu et
al. (1973), Cox et al. (1982) y McNaughton & Bruget (1993). Aunque parece que
las constantes rotacionales de las tablas muestran sólo pequeñas variaciones entre
las obtenidas a partir de los datos de laboratorio y las procedentes del laboratorio
más el espacio, estas variaciones producen cambios en las frecuencias calculadas de
0.1–0.2 MHz entre los dos grupos de datos. La especie menos afectada al introducir
las frecuencias del espacio es el HDCS y la más afectada el H2C34S.

Se podŕıa pensar que la situación debeŕıa ser mejor para el H2CS, ya que para
esta especie se han medido en el laboratorio 60 de sus transiciones rotacionales.
Sin embargo, la Figura 4.2 muestra que las frecuencias medidas en el laboratorio
y las calculadas dan como resultado diferentes velocidades para las ĺıneas. Aunque
los errores de las medidas de laboratorio son grandes, podŕıamos esperar que un
ajuste global a todos los datos de laboratorio nos daŕıa unas constantes rotacionales
suficientemente precisas para permitir una buena estimación del espectro de H2CS.
Esto es cierto, como puede apreciarse en el panel central de la Figura 4.2, pero no
lo suficiente para las ĺıneas tan estrechas procedentes de las nubes oscuras. Aśı que,
las frecuencias de las ocho ĺıneas observadas de H2CS se obtuvieron siguiendo un
proceso similar al utilizado para sus sustituciones isotópicas, y obtuvimos un nuevo
grupo de constantes rotacionales (Tabla 4.3). Con estas nuevas constantes rotacio-
nales, pudimos calcular las frecuencias de varias transiciones para todas las especies
isotópicas del tioformaldeh́ıdo con mejor precisión (ver Tabla 4.1).

Las ĺıneas de H2CO muestran un perfil asimétrico con un ala hacia el rojo
que podŕıa deberse a la existencia de flujos moleculares. Las ĺıneas observadas de
H2CO, HDCO y también de HDCS, presentan un segundo pico a ∼7.5 km s−1.
Esta segunda componente de velocidad también se observa en ĺıneas procedentes
de otras moléculas como HC17O+, CCH, c-C3H y HC3N (ver Caṕıtulo 2). Bachiller
& Cernicharo (1984) ya detectaron, en base a los perfiles anchos y asimétricos de
las ĺıneas de 13CO, dos componentes de velocidad en la nube (a 6.5 y 7.2 km s−1).
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Tabla 4.3: Constantes rotacionales para H2CS.

Parámetro Laboratorio Lab+espacio
A 291718.6 (133) 291708.3 (169)
B 17699.6447 (146) 17699.6529 (168)
C 16651.8711 (146) 16651.8587 (165)
DJ 2.0638 (391) × 10−2 1.8916 (178) × 10−2

DJK 5.20998 (739) × 10−1 5.22872 (573) × 10−1

DK 22.8519a 22.8519a

δj 1.21460 (129) × 10−3 1.21438 (163) × 10−3

δk 3.1922 (658) × 10−1 3.2438 (836) × 10−1

HJ 1.056 (492) × 10−5 -8.41 (313) × 10−6

a Valor adoptado de Clouthier & Ramsay (1983)

Tabla 4.4: Constantes rotacionales para D2CS.

Parámetro Laboratorio Lab+espacio
A 146400.549 (284) 146397.685 (725)
B 14904.7104 (116) 14904.70899 (556)
C 13495.4298 (116) 13495.38776 (506)
DJ 1.2579a × 10−2 1.29708 (846) × 10−2

DJK 2.8869 (166) × 10−1 2.7972 (178) × 10−1

DK 5.2084b 6.588 (294)
δj 1.40587 (269) × 10−3 1.38673 (369) × 10−3

δk 2.14468 (275) × 10−1 2.2554 (245) × 10−1

HJK 1.198 (106) × 10−6 7.25 (125) × 10−7

HKJ -3.6562 (919) × 10−4 -3.075 (151) × 10−4

a Valor adoptado de Cox et al. (1982)
b Valor del campo de fuerza (Turner et al. 1981)

Tabla 4.5: Constantes rotacionales del HDCS.

Parámetro Laboratorio Lab+espacio
A 202716.66 (217) 202716.54 (319)
B 16111.38339 (610) 16111.38820 (887)
C 14890.97584 (603) 14890.97943 (867)
DJ 1.587381 (547) × 10−2 1.588513 (787) × 10−2

DJK 3.180421 (533) × 10−1 3.181521 (768) × 10−1

DK 14.72a 14.72a

δj 1.38002 (484) × 10−3 1.37782 (621) × 10−3

δk 2.8831 (281) × 10−1 2.8839 (414) × 10−1

HJK 2.028 (217) × 10−6 2.476 (312) × 10−6

HKJ -4.188 (109) × 10−5 -4.193 (160) × 10−5

a Valor interpolado entre H2CS y D2CS
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Tabla 4.6: Constantes rotacionales del H2C34S.

Parámetro Laboratorio Lab+espacio
A 291708.3a 291708.3a

B 17389.1451 (120) 17389.1477 (108)
C 16376.6721 (120) 16376.6745 (108)
DJ 1.8417 (486) × 10−2 1.8283 (399) × 10−2

DJK 5.0236 (169) × 10−1 5.0328 (138) × 10−1

DK 22.8519a 22.8519a

δj 1.1662 (158) × 10−3 1.1673 (151) × 10−3

δk 3.2438a × 10−1 3.2438a × 10−1

a Valor fijado al de H2CS

Las ĺıneas de D2CO alcanzan su máxima emisión a 6.7 km s−1 (ver Figura 4.4),
mientras que las de HDCO y H13

2 CO la alcanzan a frecuencias ligeramente menores.
Si asumimos para estas ĺıneas una velocidad radial para la nube de 6.70 kms−1,
entonces las frecuencias para las ĺıneas de estas dos especies isotópicas del H2CO
estarán 0.1 MHz por encima de las predichas, que son mucho más precisas (existe
un mayor número de transiciones medidas en el laboratorio) que las frecuencias
de las sustituciones isotópicas del H2CS. Aśı que las velocidades observadas para
el HDCO y el H13

2 CO pueden ser debidas a efectos de profundidad óptica o a la
estructura qúımica de la nube. De hecho, la gran intensidad de las ĺıneas de HDCO
y los perfiles asimétricos en las del H2CO indican altas profundidades ópticas en el
núcleo de B1, o grandes columnas de densidad en las capas más exteriores para las
ĺıneas rotacionales de estas especies, incluso en las de HDCO.

4.3.3. Densidades de columna

Tanto el formaldeh́ıdo como el tioformaldeh́ıdo presentan una estad́ıstica de
esṕın nuclear que separa los niveles rotacionales en dos grupos diferentes. Los nive-
les rotacionales con valores K−1 y K+1 par/impar y par/par pertenecen a la especie
para, mientras que aquellos con valores impar/par e impar/impar pertenecen a la es-
pecie orto. Para el H2CO, H2CS, y las sustituciones isotópicas 13C, la estad́ıstica de
esṕın nuclear da lugar a una razón orto/para de 3:1. Las especies una vez deuteradas
HDCO y HDCS no presentan esta separación de los niveles rotacionales debido a que
la simetŕıa de la molécula se ha roto por la deuteración. Sin embargo, estas especies
presentan transiciones rotacionales de tipo-b ya que la deuteración introduce un pe-
queño momento dipolar permanente a lo largo del eje b de la molécula (t́ıpicamente
de 0.2-0.3 D). Por otro lado, las especies dos veces deuteradas también tienen eje de
simetŕıa, y la estad́ıstica de esṕın nuclear separa los niveles rotacionales. Sin embar-
go, puesto que el esṕın nuclear es diferente, los niveles rotacionales de las especies
dos veces deuteradas con valores de K−1 y K+1 impar/par o impar/impar pertenen-
cen a la especie para, y aquellos con valores par/impar y par/par a la especie orto,
es decir, justo al contrario que los isótopos principales. Además, la razón orto/para
en las especies dos veces deuteradas del formaldeh́ıdo y del tioformaldeh́ıdo es de 2.
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Figura 4.5: Diagramas de rotación para HDCS, D2CS y H2CS. Los valores de
densidades de columna son los valores medios.

Tioformaldeh́ıdo

Las densidades de columna del tioformaldeh́ıdo fueron obtenidas por dos méto-
dos diferentes. El primero consiste en el análisis de diagramas rotacionales o de
población para las especies observadas del tioformaldeh́ıdo (ver Apéndice A). Las
temperaturas rotacionales obtenidas son ∼10 K (ver Figura 4.5), Trot = 9.5 ± 1.0,
10.2± 2.0, y 7.4± 0.8 K para el HDCS, D2CS y el H2CS respectivamente, lo que
sugiere que la densidad de volumen de hidrógeno molecular es suficientemente gran-
de como para termalizar los niveles rotacionales de estas moléculas (en caso de
termalización, Trot debe ser parecida a Tkin).

Las densidades de columna obtenidas para estas especies, suponiendo que la
fuente llena todo el haz principal del telescopio, son N(H2CS) = 1.2 − 2.0 × 1013

cm−2, N(HDCS) = 4.5− 7.0× 1012 cm−2, y N(D2CS) = 1.0− 4.0× 1012 cm−2. De
manera que las correspondientes razones de abundancia resultan ser H2CS/HDCS
� 3 ± 1, HDCS/D2CS � 3 ± 2, y H2CS/D2CS � 9 ± 3. Finalmente, para el
H2C34S tomamos la temperatura rotacional del H2CS y obtuvimos N(H2C34S) =
6.0 ± 3.0×1011 cm−2. Las columnas de densidad de H2CS y H2C34S son compatibles
con una razón galáctica 32S/34S de 24.4± 5.0 (Chin et al. 1996). Este análisis no
proporciona información sobre la densidad de volumen del gas y supone que las
ĺıneas son ópticamente delgadas (lo que parece ser cierto en vista de la baja columna
de densidad obtenida para el H2C34S).

La densidad de volumen del gas y otros parámetros f́ısicos se pueden obtener a
partir de las intensidades observadas y un código de “Grandes Gradientes de Ve-
locidad” (LVG, del inglés Large Velocity Gradient, ver Apéndice B), para resolver
las ecuaciones acopladas de transferencia radiativa y de equilibrio estad́ıstico. Este
método se basa en la aproximación de Sobolev (ver Goldreich & Kwan 1974), en
la que se considera que la anchura de las ĺıneas se debe a la existencia de grandes
gradientes de velocidad a lo largo de la nube, de manera que regiones con diferentes
velocidades no se encuentran conectadas radiativamente. Entonces, un fotón emi-
tido por una molécula que no es re-absorbido localmente por otra molécula en la
misma región de velocidades podrá escapar de la nube. Este código necesita, entre
otros parámetros, la sección eficaz de colisión de la molécula que, en el caso del
tioformaldeh́ıdo y sus isótopos no son conocidas. Para el H2CS utilizamos las ta-
sas colisionales del formaldeh́ıdo obtenidas por Green et al. (1978), multiplicando
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por un factor 2 que tiene en cuenta la diferencia en superficie efectiva y enerǵıa
de los niveles de H2CS (un factor similar al que existe entre las de CO y CS).
Puesto que el número de ĺıneas observadas de H2CS es suficientemente grande, pu-
dimos comprobar que las tasas colisionales adoptadas reproducen las intensidades
observadas utilizando valores razonables de densidad del gas y temperatura. Desde
luego, el resultado final debe estar en concordancia con las columnas de densidad y
temperaturas rotacionales obtenidas de los diagramas de rotación. Asumiendo una
temperatura cinética del gas de 10 K (ver Sección 2.2.1) obtuvimos temperaturas
rotacionales para las transiciones observadas del tioformaldeh́ıdo entre 6.5 y 9.1 K,
para una densidad de volumen del gas de 2 − 4 × 105 cm−3 y unas columnas de
densidad de 1.2 × 1013 y 0.5 × 1013 cm−2 para las especies orto y para respectiva-
mente. Estos valores son compatibles con los obtenidos a partir de los diagramas de
rotación.

Para el D2CS utilizamos la misma tasa colisional que para el H2CS. Asumiendo
otra vez un valor de 10 K para la temperatura cinética, obtuvimos n(H2) = 3× 105

cm−3, Trot � 10 K, y N(D2CS) � 3.0 × 1012 cm−2, y una razón orto/para de 1.7,
muy cercana al valor esperado de 2.

En el caso del HDCS, las tasas colisionales pueden diferir bastante de las del
H2CS. Intentamos ajustar los datos utilizando las pertenecientes al HNCO, pero
era dif́ıcil obtener una buena reproducción de los datos con unos valores razonables
para los parámetros f́ısicos (algo esperable debido a esta cruda aproximación a las
tasas colisionales del HDCS). Aśı que para esta especie adoptamos los valores obte-
nidos anteriormente de los diagramas de rotación, ya que los resultados obtenidos
a partir del código LVG para las otras especies son comparables a los obtenidos de
los diagramas rotacionales.

Formaldeh́ıdo

Las densidades de columna para el formaldeh́ıdo y sus sustituciones isotópicas
se obtuvieron a partir de un análisis LVG y de las intensidades observadas, adop-
tando las tasas colisionales de Green et al. (1978). El perfil de ĺınea del H2CO
indica opacidades mayores de la unidad, de modo que la columna de densidad de
esta especie se calculó a partir del H13

2 CO asumiendo una razón isotópica 12C/13C
de 50 para nubes oscuras (Cernicharo & Guélin 1987; Langer et al. 1980a). To-
mando de nuevo un valor de 10 K para la temperatura cinética del gas, obtuvimos
N(H13

2 CO) = 1.2 ± 0.5×1012 cm−2 y n(H2) = 3×105 cm−3. No existe en los datos
observados ninguna evidencia de una razón orto/para distinta a 3. La columna de
densidad para la especie doblemente deuterada es de N(D2CO) = 3.0 ± 1.5 × 1012

cm−2. Para el HDCO asumimos la misma temperatura de rotación que para el resto
de especies isotópicas del formaldeh́ıdo y obtuvimos N(HDCO) = 7 ± 2×1012 cm−2.
De modo que las razones isotópicas son H2CO/HDCO � 7, H2CO/D2CO � 13, y
HDCO/D2CO � 2.5. Mientras que las razones de abundancia entre las especies una
vez sobre la dos veces deuterada para el formaldeh́ıdo y el tioformaldeh́ıdo son si-
milares (∼3), la razón entre la especie principal y la una vez deuterada es dos veces
mayor en el formaldeh́ıdo comparado con el tioformaldeh́ıdo.
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Tabla 4.7: Abundancias relativas XD/XH observadas en diferentes fuentes.

B1 TMC-1(CP) L134N IRAS16293 Orion-KL
DCO+/HCO+ 0.0121 0.1802 0.0093 <0.014

N2D+/N2H+ 0.1505 0.00641 0.3005 <0.304

NH2D/NH3 0.1286 <0.0011 0.102,7 0.1003 0.0628

ND2H/NH3 0.0507

ND3/NH3 0.00089

HDCO/H2CO 0.143 0.0681 0.1403 0.1408

D2CO/H2CO 0.080 0.0510 0.0038

D2CO/HDCO 0.400 <0.507 0.0218

HDS/H2S 0.1003 <0.0211

D2S/HDS 0.10812 <0.26412

HDCS/H2CS 0.300 0.02013

D2CS/H2CS 0.110
D2CS/HDCS 0.333
CH3OD/CH3OH 0.0261 <0.0321 0.01514 0.01-0.0615

CH2DOH/CH3OH 0.30614

CHD2OH/CH3OH 0.06014

CD3OH/CH3OH ∼0.01014

Referencias. — 1. Turner (2001); 2. Tiné et al. (2000); 3. van Dishoeck et al. (1995); 4. Turner &
Zuckerman (1978); 5. Gerin et al. (2001); 6. Saito et al. (2000); 7. Roueff et al. (2000); 8. Turner
(1990); 9. Lis et al. (2002); 10. Loinard et al. (2000); 11. Minh et al. (1990); 12. Vastel et al.
(2003); 13. Minowa et al. (1997); 14. Parise et al (2004); 15. Mauersberger et al. (1988).

4.4. La qúımica del deuterio

La Tabla 4.7 recoge las abundancias relativas de varias especies deuteradas ob-
servadas en nubes oscuras y regiones de formación estelar. También se han incluido
las razones obtenidas en este trabajo para B1. Todas ellas muestran abundancias
muy superiores al valor cósmico D/H ∼ 1.5 10−5 (York & Rogerson 1976; Linsky
1998). Comparando entre las especies de la Tabla podemos ver que el mayor enri-
quecimiento en deuterio es para el tioformaldeh́ıdo en B1. En general, las razones
de abundancia en B1 son sólo comparables con las observadas en la protoestrella
binaria de Clase 0 IRAS 16293-2422. Esto indica que los procesos de deuteración
deben ser similares en las dos fuentes y diferentes de los que ocurren en las nubes
oscuras y quiescentes.

Para reproducir los resultados descritos anteriormente, se utilizó un modelo de
qúımica para moléculas con deuterio (Lis et al. 2002; Roueff et al. 2005), en el
cual se incluyeron moléculas que contienen azufre. Se añadieron a este modelo SD,
HDS, D2S, HDCS, y D2CS, y los iones SD+, HDS+, D2S+, H2DS+, HD2S+, D3S+,
HDCS+, D2CS+, H2DCS+, HD2CS+, y D3CS+. Se ha asumido, como suele hacerse
en estudios similares, que las especies deuteradas se comportan como la especie prin-
cipal y hemos calculado las diferentes velocidades de reacción a partir de argumentos
estad́ısticos, excepto cuando se consideraron reacciones de recombinación disociati-
vas. En este último caso, hemos asumido que eliminar un átomo de hidrógeno era 2
veces más eficaz que la liberación de un deuterio. Esto ha sido demostrado en varios
estudios experimentales de iones varias veces deuterados (Le Petit & Roueff 2003).
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Las velocidades de reacción se han tomado del anterior modelo qúımico (Pineau des
Forêts et al. 1993), actualizado con los recientes cálculos de Anicich (2003), y del
trabajo disponible de la Universidad de Ohio (Herbst y colaboradores). Como se
recuerda en Millar (2003), el enriquecimiento en deuterio se inicia con las reacciones
de H+

3 , CH+
3 y C2H+

2 con D y HD. Hemos extendido las reacciones de las especies
parcialmente deuteradas hasta llegar a formar los iones totalmente deuterados D+

3 ,
CD+

3 , y C2D+
2 , como ha sido estudiado en el laboratorio por Gerlich & Schlemmer

(2002). Otra importante novedad ha sido el considerar las reacciones con D2, lo
que permite un mayor enriquecimiento en deuterio. Estudios recientes de labora-
torio han demostrado que las reacciones son menos efectivas de lo que se supone
normalmente (Millar 2003), y que la reacción endotérmica inversa puede ser más
rápida de lo esperado a partir de la termodinámica. De modo que hemos tomado los
coeficientes de velocidades de reacción obtenidos de los experimentos (Gerlich et al.
2002), pero hemos determinado las reacciones inversas a partir de la termodinámica.
También se han introducido posibles reacciones de H2CS+, H3CS+ y H3S+ con HD,
lo que no se hab́ıa considerado hasta este momento, ya que no existe información
disponible teórica o experimental. Las correspondientes reacciones y coeficientes de
velocidad se muestran en la Tabla 4.8, donde los valores endotérmicos de las re-
acciones inversas se han supuesto. Puesto que se han asumido las velocidades de
colisión de Langevin, los resultados obtenidos al incluir estas reacciones nos dan
un ĺımite superior para el enriquecimiento del deuterio. Su influencia se discute a
continuación.

El modelo resultante consiste en 210 especies ligadas por más de 3000 reacciones
qúımicas. Los detalles pueden encontrarse en Roueff et al. (2005). Aqúı nos centra-
remos en la deuteración de las moléculas con azufre. Observaciones recientes han
demostrado que el enriquecimiento en deuterio se encuentra ligado a un gran empo-
brecimiento de moléculas en la fase gas (ver, p.ej., Bacmann et al. 2003). De manera
que hemos considerado tres modelos diferentes con densidades de H2 de 104, 105 y
106 y diferente grado de empobrecimiento, como puede verse en la Tabla 4.9. Estos
tres modelos se corresponden aproximadamente con las condiciones encontradas en
TMC-1, B1 y L134N (L183). La velocidad de ionización cósmica y la temperatura
se han considerado constantes e iguales respectivamente a 2× 10−17 s−1 y 10 K. La
abundancia en azufre también se ha tomado como constante e igual al del caso de
baja metalicidad, i.e S/H2 = 3.70 × 10−7. La Tabla muestra que, como esperába-
mos, el enriquecimiento en deuterio aumenta de los modelos 1 a 3. Las reacciones
en las que intervienen H2CO+, H3CO+, H3S+ y H3CS+, parecen ser de considera-
ble importancia para el enriquecimiento del H2S. Sin embargo, su papel es mucho
menor en el caso del formaldeh́ıdo y el tioformaldeh́ıdo. Esto se debe a que el H2S
se obtiene directamente de la recombinación disociativa del H3S+ y necesita una su-
cesión de reacciones ión-molécula. En el caso del formaldeh́ıdo y el tioformaldeh́ıdo,
se producen reacciones neutras entre CH3 y ox́ıgeno, y CH3 y azufre atómico a una
velocidad de 1.4 × 10−10 cm3 s−1. De modo que el enriquecimiento en deuterio de
H2CO y H2CS reflejan directamente el de CH3. La reacción de CH3 y O sólo ha
sido estudiada en el laboratorio por debajo de 300 K y el coeficiente de velocidad
de reacción con el azufre se ha tomado del modelo qúımico del grupo de E. Herbst
de la Universidad de Ohio.
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Tabla 4.8: Reacciones para el enriquecimiento en deuterio introducidas en el mo-
delo (ver texto).

Reacción ka
f β

(cm3 s−1) (K)
H3CO+ + HD ⇀↽ H2DCO+ + H2 2.0 × 10−9 500
H3S+ + HD ⇀↽ H2DS+ + H2 2.0 × 10−9 500
H2DS+ + HD ⇀↽ HD2S+ + H2 2.0 × 10−9 400
HD2S+ + HD ⇀↽ D3S+ + H2 2.0 × 10−9 300
H3S+ + D2 ⇀↽ HD2S+ + H2 2.0 × 10−9 500
H2DS+ + D2 ⇀↽ D3S+ + H2 2.0 × 10−9 400
H2DS+ + D2 → HD2S+ + HD 2.0 × 10−9 400
HD2S+ + D2 ⇀↽ D3S+ + HD 2.0 × 10−9 300
H2CS+ + HD ⇀↽ HDCS+ + H2 2.0 × 10−9 500
HDCS+ + HD ⇀↽ D2CS+ + H2 2.0 × 10−9 400
H2CS+ + D2 ⇀↽ D2CS+ + H2 2.0 × 10−9 500
H2CS+ + D2 ⇀↽ HDCS+ + HD 2.0 × 10−9 400
HDCS+ + D2 ⇀↽ D2CS+ + HD 2.0 × 10−9 300
H3CS+ + HD ⇀↽ H2DCS+ + H2 2.0 × 10−9 500
H2DCS+ + HD ⇀↽ HD2CS+ + H2 2.0 × 10−9 400
HD2CS+ + HD ⇀↽ D3CS+ + H2 2.0 × 10−9 400
H3CS+ + D2 ⇀↽ HD2CS+ + H2 2.0 × 10−9 500
H3CS+ + D2 ⇀↽ H2DCS+ + H2 2.0 × 10−9 400
H2DCS+ + D2 ⇀↽ HD2CS+ + HD 2.0 × 10−9 500
HD2CS+ + D2 ⇀↽ D3CS+ + HD 2.0 × 10−9 500
H3S+ + D ⇀↽ H2DS+ + H 2.0 × 10−9 500
H2DS+ + D ⇀↽ HD2S+ + H 2.0 × 10−9 400
HD2S+ + D ⇀↽ D3S+ + H 2.0 × 10−9 300
H2CS+ + D ⇀↽ HDCS+ + H 2.0 × 10−9 500
HDCS+ + D ⇀↽ D2CS+ + H 2.0 × 10−9 400
H3CS+ + D ⇀↽ H2DCS+ + H 2.0 × 10−9 500
H2DCS+ + D ⇀↽ HD2CS+ + H 2.0 × 10−9 400
HD2CS+ + D ⇀↽ D3CS+ + H 2.0 × 10−9 300

a La velocidad de reacción es kf ; la correspondiente a la reacción inversa, kr, viene dada por kf

e−β/T .
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Tabla 4.9: Predicciones de enriquecimiento en deuterio para moléculas con azufre,
considerando diferentes modelos de nube.

Modelo 1 Modelo 2 Modelo 3

H2 (cm−3) 104 105 106

C/H2 7.5 × 10−5 3.0 × 10−5 1.5 × 10−5

O/H2 2 × 10−4 8 × 10−5 4 × 10−5

N/H2 2 × 10−5 2 × 10−5 2 × 10−5

x(e−) 6.03 × 10−8 3.52 × 10−8 2.60 × 10−8

nube molecular representativa TMC-1 Barnard 1 L134N
H (cm−3) 2.24 2.22 2.25
HD (cm−3) 2.76 × 10−1 2.76 26.8
D/H 0.0053 0.012 0.021
D2/HD 0.021 0.036 0.059
H2D+/H+

3 0.029 0.10 0.16
D2H+/H2D+ 0.054 0.10 0.16
D+

3 /D2H+ 0.041 0.086 0.15
HDCO/H2COa 0.091 0.12 0.14

0.048 0.07 0.089
D2CO/HDCOa 0.34 0.57 0.80

0.60 0.95 1.20
HDS/H2Sa 0.26 0.37 0.43

0.017 0.032 0.050
D2S/HDSa 0.53 1.0 1.32

0.0049 0.007 0.0086
HDCS/H2CSa 0.16 0.18 0.18

0.041 0.065 0.086
D2CS/HDCSa 0.48 0.85 1.17

0.37 0.67 0.92
DCO+/HCO+ 0.028 0.043 0.066
NH2D/NH3 0.040 0.077 0.20
ND2H/NH2D 0.027 0.041 0.051
ND3/ND2H 0.035 0.05 0.056
N2D+/N2H+ 0.032 0.047 0.068

a La primera y segunda ĺıneas corresponden respectivamente, a los modelos con y sin las
reacciones de enriquecimiento de H2CO+, H3CO+, H3S

+, H3CS+.
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Como se puede deducir de la Tabla 4.9, el modelo en fase gas nos da los ordenes
de magnitud correctos en el enriquecimiento por deuterio en amoniaco, HCO+, y
N2H+ para las altas densidades y grandes factores de empobrecimiento considera-
dos cuando se comparan con los valores observados. En este modelo los granos de
polvo realizan un papel pasivo, ya que éstos se encargan de atrapar una importan-
te fracción del carbono y ox́ıgeno atómicos, permitiendo que ocurran los procesos
qúımicos de fase gas. No se ha pretendido en este estudio obtener un perfecto ajuste
a los valores observados, ya que existen muchos parámetros f́ısicos y qúımicos que
aún no se conocen bien.

4.5. Resumen y conclusiones

En este caṕıtulo se ha presentado un exhaustivo estudio en la fuente B1 de
las especies deuteradas del tioformaldeh́ıdo. Para poder comparar el alto grado de
enriqueciemiento en deuterio observado en esta especie, también se observaron varias
transiciones procedentes del formaldeh́ıdo y sus formas deuteradas. A continuación
se resumen los principales resultados obtenidos.

La velocidad sistemática del gas denso en B1 fue determinada a partir de
cerca de 20 ĺıneas moleculares ópticamente delgadas cuyas frecuencias son
bien conocidas. Se obtuvo un valor para la velocidad de 6.70 ± 0.05 km s−1.

Las frecuencias observadas para las transiciones de HDCS, D2CS y H2C34S,
al igual que los datos de laboratorio disponibles, se ajustaron conjuntamente
para obtener nuevas constantes rotacionales para estas especies, con las que se
calcularon frecuencias más precisas en el dominio de las ondas milimétricas.

Las temperaturas rotacionales y las densidades de columna para H2CS, H2CO
y sus especies deuteradas se obtuvieron a partir de diagramas rotacionales y/o
utilizando la aproximación LVG. Las razones de abundancias H2CS/HDCS
y H2CS/D2CS obtenidas son de ∼3 y 9 respectivamente, mientras que las
correspondientes al formaldeh́ıdo son ∼7 y 13.

Los modelos de qúımica en fase gas son capaces de reproducir el enrique-
cimiento en deuterio observado de forma aproximada, si se consideran los
factores de empobreciemiento adecuados, como los encontrados en diferentes
condensaciones fŕıas. De este modo, los procesos qúımicos que tienen lugar en
la superficie de los granos no se han incluido de forma espećıfica, puesto que
se conocen poco, quedando aśı relegado el papel de los granos a un plano pasi-
vo, considerando únicamente el empobreciemiento del gas en especies como el
ox́ıgeno, CO, H2O, etc., de forma que éstos no se encuentran disponibles para
que se produzcan ciertas reacciones qúımicas en fase gas. Nuestros resultados
también incluyen algunas nuevas consideraciones qúımicas espećıficas, que no
han sido estudiadas en el laboratorio o teóricamente, que contribuyen a au-
mentar el fraccionamiento en deuterio. Sin embargo, su influencia en nuestros
resultados no es determinante excepto en el caso de la deuteración de H2S.



Caṕıtulo 5

Descubrimiento del Propileno
Interestelar

5.1. Introducción

En este Caṕıtulo se describe la primera detección del propileno (también llamado
propeno, CH2CHCH3), durante el barrido espectral a 3 mm en la dirección de la
nube oscura TMC-1. El propileno es el hidrocarburo más saturado (con una relación
H/C muy alta) detectado hasta el momento en el espacio a través de técnicas radio
astronómicas. Aunque este isómero del C3H6 puede jugar un papel importante en la
qúımica interestelar, ha sido ignorado en los modelos de la qúımica de nubes oscuras
puesto que no parece haber un canal de formación evidente en fase gas.

El propileno, cuya estructura se muestra en la Figura 5.1, es un rotor interno
con una barrera de potencial relativamente alta contra el movimiento de torsión
del grupo metilo (CH3). Esta rotación interna produce un desdoblamiento de cada
ĺınea rotacional en dobletes, donde cada una de las ĺıneas del doblete pertenece a
las especies A y E. Debido a la alta barrera torsional, estos desdoblamientos son
pequeños, del orden de 0.3–4 MHz en el rango milimétrico del espectro. El primer
estudio del espectro rotacional del propileno, en su estado torsional fundamental,
fue realizado a bajas frecuencias, entre 17–36 GHz (Lide & Mann 1957). Estos au-
tores también midieron las componentes del momento dipolar en la dirección de los
ejes principales, resultando ser μa = 0.36 D, μb = 0.05 D. Se han realizado también
estudios del espectro rotacional en los estados torsionales excitados νt = 1, 2 por
Hirota et al. (1966, 1968, 1970). Más recientemente, el espectro rotacional del pro-
pileno en su estado fundamental ha sido medido en el laboratorio en un rango de
frecuencias desde microondas hasta las ondas milimétricas (8–245 GHz, Wlodarczak
et al. 1994; 8–412 GHz, Pearson et al. 1994). Estos estudios de laboratorio permi-
ten predicciones a las frecuencias bastante precisas dentro del dominio de nuestra
búsqueda.

Pearson et al. (1994) ya sugirieron que esta molécula podŕıa ser detectada en
el espacio a pesar de su pequeño momento dipolar. Varios hidrocarburos con tres
átomos de carbono han sido ya detectados en nubes interestelares, o en la atmósfera
de la estrella evolucionada IRC+10216. Entre ellos, los isómeros ćıclico y lineal
del C3H y del C3H2 y el metil acetileno (CH3CCH), se han encontrado también
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148 CAPÍTULO 5. DESCUBRIMIENTO DEL PROPILENO INTERESTELAR

Figura 5.1: Estructura molecular del propileno. Las esferas representan los átomos
de carbono (gris oscuro), y de hidrógeno (gris claro).

en nubes oscuras con una abundancia importante (ver Tabla 5.1). Sin embargo,
puesto que el propileno es una especie mucho más hidrogenada que las anteriores,
Pearson et al. (1994) consideran que el lugar idóneo para su búsqueda seŕıan los
núcleos calientes asociados a formación estelar masiva, donde se han encontrado las
especies más saturadas. Los modelos de qúımica actuales explican la producción
de estas moléculas saturadas de manera eficiente en la superficie de los granos, v́ıa
reacciones de adicción de átomos de hidrógeno durante la fase pre-estelar y fŕıa
(T ∼ 10 K). Más tarde, tras la formación de una o varias estrellas, estas especies
son eyectadas a la fase gas al aumentar la temperatura del gas y de los granos
(T ∼ 100 − 200 K). Sin embargo, este mecanismo no es aplicable en nubes fŕıas y
quiescentes.

Como se ha visto anteriormente, las nubes fŕıas y oscuras poseen una qúımica
compleja de fase gas, que lleva a la formación de gran variedad de moléculas. La
ausencia de fuentes de calor en su interior y de procesos f́ısicos violentos, como los
choques, hace de estas nubes densas y quiescentes los mejores lugares para explorar
y modelizar la qúımica interestelar en fase gas y la deposición de especies en la
superficie de los granos de polvo. Entre ellas, el filamento denso TMC-1 (ver Sec-
ción 2.2.4) es una de las fuentes moleculares conocidas con mayor riqueza molecular,
en concreto posee una gran abundancia de cadenas de carbono tales como radica-
les insaturados (CnH) y cianopoliinos (HC2n+1N). Aunque la visión t́ıpicamente
adoptada en la bibliograf́ıa de esta región es la de una condensación fŕıa y quies-
cente (como indica la pequeña anchura de las ĺıneas observadas), algunos autores
sugieren que la presencia de choques, procedentes de la fuente infrarroja cercana
IRAS 04381+2540, podŕıan producir la inyección explosiva de los componentes de
los granos y contribuir aśı a la formación de largas cadenas de carbono como el
metilcianoacetileno (Markwick et al. 2000; Snyder et al. 2006).

El descubrimiento en una nube oscura de una especie tan saturada, que parece
más propia de nubes calientes y regiones de formación estelar, sugiere una revisión
exhaustiva de la completitud de los modelos actuales de la qúımica de fase gas.



5.2. OBSERVACIONES 149

Tabla 5.1: Densidades de columna para varios hidrocarburos en TMC-1.

Especie μ a (D) N (1012 cm−2) Especie μ a (D) N (1012 cm−2)
C2H (1) 0.77 70 c-C3H2

(2) 3.43 60
l-C3H (2) 3.55 0.8 H2C4

(4) 4.10 8
c-C3H (2) 2.40 10 H2C6

(5) 6.20 0.5
C4H (3) 0.87 300 CH3CCH (1) 0.78 80
C5H (4) 4.88 9 CH3C4H (4) 1.21 10
C6H (2) 5.54 8 CH3C6H (6) 1.50 3
l-C3H2

(2) 4.10 2 CH2CHCH3
(7) 0.36 40

a Los momentos dipolares se han tomado de los catálogos JPL y CDMS.
Referencias. — 1. Pratap et al. (1997); 2. Fossé et al. (2001); 3. Guélin et al. (1982b); 4. Ohishi &
Kaifu (1998); 5. Langer et al. (1997); 6. Remijan et al. (2006); 7. este trabajo.

En la Sección 5.2 se describen las observaciones y en la Sección 5.3 los resultados
obtenidos, incluyendo el cálculo de la columna de densidad para esta especie. En la
Sección 5.4 se discuten algunas consideraciones qúımicas para intentar explicar la
formación de esta molécula compleja y altamente saturada en TMC-1. Finalmente
se presentan las principales conclusiones de este trabajo (Sección 5.5).

5.2. Observaciones

Las observaciones se realizaron con el telescopio de IRAM de 30 m en varias
sesiones (ver más adelante), algunas de las cuales forman parte del barrido espectral
descrito en los Caṕıtulos 2 y 3.

Se utilizaron simultáneamente dos receptores SIS sensibles en la banda de 3 mm.
Ambos fueron sintonizados a la misma frecuencia y en modo de banda simple, con
un rechazo de la banda imagen de ∼20 dB. Las temperaturas de sistema fueron de
110–150 K en todos los periodos observacionales. Se utilizó también en este caso
el modo de observación de conmutación en frecuencia, con una diferencia entre las
fases de 1.8 MHz (observaciones del barrido a 3 mm), y de 7.2 MHz para las nuevas
ĺıneas fuera del rango espectral del barrido, ya que este valor evita la formación de
ondas estacionarias instrumentales y mejora la ĺınea de base del espectro (ver Thum
et al. 1995). Se utilizó nuevamente el autocorrelador VESPA, con una resolución
espectral de 40 kHz (∼0.13 km s−1) y un ancho de banda máximo de 315 MHz.
La calibración en intensidades y la obtención de parámetros atmosféricos se hizo
del mismo modo que en las observaciones descritas en los caṕıtulos anteriores. Los
tiempos de intregración sobre la fuente fueron t́ıpicamente ∼3 horas. El apuntado y
el foco del telescopio se comprobaron cada 1.5 y 3 horas respectivamente, en fuentes
de continuo intensas y cercanas.

La escala de intensidades viene dada en temperatura de brillo de haz principal
(TMB). A las frecuencias observadas, la anchura del haz del 30 m es de 24–29′′, y
la eficiencia del haz principal de 0.78–0.75. Las ĺıneas observadas se muestran en la
Figura 5.2 y los parámetros de ĺınea, obtenidos a partir de ajustes gaussianos, se
encuentran en la Tabla 5.2.
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Figura 5.2: Transiciones observadas de las dos especies, A y E, del CH2CHCH3. La
frecuencia en reposo se ha obtenido para una velocidad vLSR = 5.6 km s−1. Nótese
en el panel superior, que para la transición 515 − 414 sólo se detectó la especie A
(ver texto).
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Tabla 5.2: Parámetros de ĺınea para las transiciones observadas de CH2CHCH3,
obtenidos a partir de ajustes gaussianos.

Frecuenciaa Transición Esup μ2S
∫

TMBdv VLSR Δv TMB

(MHz) (K) (D2) (Kkm s−1) (km s−1) (km s−1) (K)
Especie A

84151.670 515 − 414 13.9 0.610 0.014 (4) 5.72 0.46 0.028 (4)
86651.566 505 − 404 12.5 0.635 0.027 (4) 5.52 0.62 0.041 (4)
87134.576 524 − 423 19.8 0.534 0.005 (2) 5.68 0.32 0.016 (3)
87677.584 523 − 422 19.8 0.534 0.007 (2) 5.65 0.41 0.017 (3)
89998.180 514 − 413 14.8 0.610 0.012 (2) 5.53 0.31 0.036 (3)

100911.394 616 − 515 18.8 0.741 0.010 (2) 5.62 0.43 0.022 (4)
103689.979 606 − 505 17.5 0.761 0.020 (2) 5.71 0.55 0.033 (4)

Especie E
86650.873 505 − 404 12.5 0.635 0.017 (2) 5.68 0.35 0.044 (4)
87137.941 524 − 423 19.8 0.531 0.011 (2) 5.76 0.42 0.024 (3)
87673.663 523 − 422 19.8 0.531 0.008 (2) 5.68 0.42 0.018 (2)
89997.200 514 − 413 14.8 0.610 0.014 (2) 5.63 0.46 0.029 (3)

100911.141 616 − 515 18.8 0.741 0.018 (2) 5.72 0.56 0.031 (4)
103689.117 606 − 505 17.5 0.761 0.017 (2) 5.79 0.41 0.040 (4)

Nota. — Los números entre paréntesis muestran la incertidumbre a 1σ para la última cifra.
a Las frecuencias de la especie A se han tomado del catálogo de Cernicharo et al. (2000), y las
correspondientes a la especie E son las medidas en el laboratorio por Pearson et al. (1994).

5.3. Resultados

5.3.1. Identificación de las ĺıneas

Durante el barrido espectral a 3mm en TMC-1 (ver Caṕıtulos 2 y 3), detectamos
un par de ĺıneas a 86.650 GHz con intensidades similares y separadas 3 km s−1, en la
dirección del pico de los cianopoliinos (CP) de esta nube. Al recurrir a los catálogos
t́ıpicos para la identificación de ĺıneas moleculares, no encontramos las frecuencias
observadas de estas dos ĺıneas ni en el catálogo de JPL (Pickett et al. 1998), ni en
el CDMS (Müller et al. 2001, 2005). Utilizando el catálogo de ĺıneas desarrollado
y mantenido en el Departamento de Astrof́ısica Molecular e Infrarroja (DAMIR-
IEM-CSIC, Cernicharo et al. 2000), pudimos identificar de forma tentativa dichas
ĺıneas como un doblete (especies A y E) procedente de la transición (505 − 404) del
propileno.

Animados por esta posible nueva detección, buscamos otras transiciones de esta
molécula dentro del rango de frecuencias observado en el barrido espectral a 3mm
(85.9–93.1 GHz). El hecho de que las ĺıneas deben aparecer como un doblete separa-
do por unos 0.3–4 MHz, y con intensidades similares nos ayudó en dicha búsqueda.
Utilizando el catálogo mencionado anteriormente, el cual sólo contiene predicciones
completas para la especie A, junto con las frecuencias medidas en el laboratorio para
la especie E (Pearson et al. 1994), identificamos otros tres dobletes a 87.1, 87.7, y
90.0 GHz a un nivel de 3–4 σ (ver Sección 2.5.24). Para poder confirmar de manera
más fiable la detección del propileno, volvimos al telescopio de 30-m de IRAM en
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Abril y Mayo de 2007 para reobservar estas ĺıneas y para buscar otros tres dobletes
adicionales fuera del rango de frecuencias observado en el barrido espectral, a 84.1,
100.9, y 103.7 GHz. Todas las ĺıneas fueron detectadas, excepto la componente E
de la transición a 515 − 414 a 84.1 GHz, para la cual la frecuencia no es conocida ya
que no fue medida en el laboratorio por Pearson et al. (1994). Sin embargo, puesto
que la separación en frecuencia de las dos componentes del doblete es pequeña, la
ĺınea correspondiente a la especie E podŕıa encontrarse solapada con una de las
componentes hiperfinas de la transición N = 1 − 0 del 13CCH a 84151.5 MHz (ver
panel superior de la Fig. 5.2). De hecho, esta componente hiperfina del 13CCH tiene
una fuerza de ĺınea dos veces menor que la que se encuentra a 84153.4 MHz (que
también se muestra en el panel superior de la Fig. 5.2). Por tanto, con un total
de 13 ĺıneas observadas, la primera detección del propileno en el medio interestelar
está definitivamente confirmada en TMC-1.

Los parámetros de ĺınea se obtuvieron a partir del ajuste a una gaussiana, utili-
zando el paquete GILDAS1, y se muestran en la Tabla 5.2. Todas las ĺıneas observa-
das se encuentran centradas alrededor de una velocidad sistemática de 5.6 km s−1,
la cual se encuentra en concordancia con la velocidad obtenida para otras especies
en TMC-1 (ver Tabla ??, y Kaifu et al. 2004). Sin embargo, varias ĺıneas muestran
un segundo pico más débil a mayores velocidades, que puede ser el resultado de
la emisión procedente de una componente diferente de la nube a 5.9 o 6.1 km s−1

(Peng et al. 1998; Dickens et al. 2001). La anchura de las ĺıneas es de 0.3–0.6 km s−1,
siendo en algunos casos mayor que el valor esperado de ∼0.4 km s−1 (Kaifu et al.
2004). Estas mayores anchuras también puede ser resultado de la emisión de otra
componente de la nube.

5.3.2. Densidad de columna

Para obtener la densidad de columna de esta molécula y la temperatura ro-
tacional de los niveles de enerǵıa, Trot, construimos un diagrama rotacional (ver
Apéndice A) en el que incluimos ambas especies (ver Figura 5.3). De este modo ob-
tuvimos Trot = 9.5±2.0 K y N(A-CH2CHCH3) = N(E-CH2CHCH3) = (2.0±0.8)
× 1013 cm−2, de manera que la densidad de columna total para el propileno es de
(4.0±1.5) × 1013 cm−2. La temperatura rotacional obtenida es similar, dentro de
los márgenes de error, a la encontrada para otras especies en TMC-1 (ver Tabla 3.1;
Ohishi & Kaifu 1998; Fossé et al. 2001; Kalenskii et al. 2004). Sin embargo, la den-
sidad de columna para el propileno es particularmente alta para una especie tan
saturada y que contiene 9 átomos. Es similar a las observadas para el c-C3H2, y pa-
ra el CH3CCH, que también contiene el grupo metilo y posee un momento dipolar
bastante pequeño (ver Tabla 5.1). Es importante destacar que algunas transiciones
procentes de la especie E muestran una intensidad algo mayor que la especie A (ver
Fig. 5.2 y Tabla 5.2), por tanto la densidad de columna para la especie E podŕıa
ser algo mayor. De hecho, realizando los diagramas rotacionales para cada especie
por separado, la temperatura rotacional obtenida para la especie E, Trot = 12 K,
es algo mayor que para la A, Trot = 8 K. Sin embargo, la densidad de columna
obtenida de este modo no difiere mucho de la calculada con un solo diagrama rota-

1http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS
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Figura 5.3: Diagrama rotacional incluyendo ambas especies, A y E, del propileno.

cional. De forma que, dentro de los errores experimentales, ambas especies tienen
una abundancia similar.

5.4. Producción qúımica del propileno

El propileno, un hidrocarburo relativamente simple, no hab́ıa sido detectado has-
ta ahora porque aparentemente nadie lo ha considerado merecedor de una búsqueda
directa, y también debido a su pequeño momento dipolar, 10 veces menor que el
de otras molécula con tres carbonos (ver Tabla 5.1). Previamente a esta detección,
hemos buscado transiciones del propileno en el barrido espectral realizado en Orión
a 1, 2, y 3 mm por Tercero & Cernicharo (en preparación). Con un ĺımite de ruido de
50 mK, no se ha detectado ninguna de las ĺıneas más intensas. Hemos comprobado
las ĺıneas no identificadas de otros barridos espectrales realizados en Orión y en el
centro galáctico a diferentes frecuencias (Sutton et al. 1985; Cummins et al. 1986;
Turner 1989; Schilke et al. 1997; Nummelin et al. 1998; Friedel et al 2004), y tam-
bién las ĺıneas no identificadas encontradas en el barrido espectral de Kaifu et al.
(2004) en TMC-1. Ninguna de estas ĺıneas coincide con transiciones del propileno.

La abundancia del propileno relativa al H2 en TMC-1 es 4 × 10−9, asumiendo
que N(H2) = 1022 cm−2 (Cernicharo & Guélin 1987). A pesar de ser un hidrocar-
buro bastante abundante, no ha sido considerado en los modelos de qúımica para
nubes oscuras. Las cadenas de reacciones utilizadas para modelizar la qúımica inter-
estelar son testeadas habitualmente comparando con las abundancias moleculares
observadas en TMC-1 (Smith et al. 2004; Woodall et al. 2007). De modo que, se ha
empleado un gran esfuerzo en explorar e incluir las reacciones que dan lugar a la
formación de las moléculas observadas, cuyas abundancias son en general explica-
das de forma satisfactoria, sin embargo la qúımica de moléculas no observadas no
está suficientemente explorada.

Hemos buscado en la bibliograf́ıa reacciones relevantes para la qúımica del pro-
pileno y hemos realizado modelos qúımicos para investigar las v́ıas de formación
más probables. La śıntesis de muchos hidrocarburos en las nubes oscuras implican



154 CAPÍTULO 5. DESCUBRIMIENTO DEL PROPILENO INTERESTELAR

una serie de reacciones ión-molécula junto con la recombinación disociativa (RD) de
un catión molecular y un electrón como último paso (Herbst & Leung 1989). Aśı, la
RD del ión C3H+

7 , el cual se sabe que se produce en la reacción C3H6 + H con una
fracción de producción de 0.42 (Ehlerding et al. 2003), puede ser un paso clave en la
śıntesis del propileno. Entonces, el problema para producir el propileno se traslada
en cómo formar el ión C3H+

7 . Las reacciones entre un ión y un hidrocarburo neutro,
ya sean de condensación como C2H+

4 + CH4 → C3H+
7 + H, o asociaciones radiativas

como C2H+
3 + CH4 → C3H+

7 + hν y otras similares, o bien son endotérmicas, muy
lentas, o tienden a producir otros productos diferentes al C3H+

7 (Anicich 2003). Una
v́ıa plausible podŕıa ser la asociación radiativa de un ión hidrocarburo y el H2, que
en general son procesos exotérmicos y, si son suficientemente rápidos, podŕıan pro-
ducir hidrocarburos altamente saturados. Hemos comprobado que esto ocurre para
C2H+

2 y otros iones hidrocarburo con dos, tres, cuatro y cinco átomos de carbono.
Sin embargo, las velocidades de reacción correspondientes no se encuentran en la
bibliograf́ıa y es posible que estas reacciones den lugar a otros productos. Intro-
duciendo estas reacciones con unos valores realistas para la velocidad de reacción
seguidas de recombinaciones disociativas, nos permite producir el propileno a niveles
razonables.

El propileno también podŕıa ser producido por RD de iones mayores que el
C3H+

7 . Experimentos recientes han demostrado que puede haber una fragmentación
sustancial, con rotura de enlaces C–C, en la RD de iones hidrocarburo (Viggiano
et al. 2005). Por ejemplo, los modelos qúımicos predicen una śıntesis eficiente del
ión C6H+

7 en nubes oscuras, el cual por RD se asume que produce benceno y C6H2

(ambos con una abundancia de ∼ 10−9; McEwan et al. 1999), aunque también
puede producir fragmentos neutros más pequeños como el propileno. La śıntesis del
propileno a través de reacciones neutro-neutro como por ejemplo, CH3 + C2H4 o
C2H3 + CH4 no es efectiva, puesto que estas reacciones son endotérmicas.

Por último, los hidrocarburos altamente saturados se producen de manera sen-
cilla en la superficie de los granos por hidrogenación directa, aunque no está tan
claro como estas especies producidas en los granos pueden llegar a la fase gaseosa
bajo las condiciones de temperatura tan baja que existe en estas nubes fŕıas. Una
posibilidad seŕıa recurrir a los choques para la eyección/evaporación de especies sa-
turadas congeladas en la superficie de los granos (Markwick et al. 2000), o apelar
a un aumento local de la velocidad de ionización cósmica, la cual tendŕıa un efecto
importante en el estado qúımico y evolutivo de TMC-1 (Hartquist et al. 2001). Sin
embargo, la densidad de columna observada para el metanol no se ajusta a este
escenario. Además, si este mecanismo se está produciendo en TMC-1, otras molécu-
las t́ıpicas de las regiones de formación estelar (como el CH3OCH3, CH3OCOH,
etc.) debeŕıan detectarse también en TMC-1. Estudios recientes de mecanismos no
térmicos de evaporación de los granos de polvo (Garrod et al. 2007), muestran que
algunas moléculas formadas en la superficie de los granos podŕıan llegar a la fase
gas. La presencia de hidrocarburos altamente saturados como el propileno en la fase
gaseosa es una información importante para mejorar estos modelos.
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5.5. Resumen y conclusiones

En este Caṕıtulo se ha presentado la primera detección en el espacio de una
especie altamente saturada como es el propileno (CH2CHCH3). Esta identificación
y la gran abundancia observada en una nube oscura como TMC-1 es sorprendente
debido a la baja temperatura que presentan estas regiones.

Se han discutido diferentes v́ıas de formación posibles para el propileno, aunque
ninguna de ellas lo produce de forma satisfactoria en fase gas. Algunas cadenas de
carbono con un gran nivel de saturación pueden producirse de forma eficiente en
la superficie de los granos de polvo, pero no está claro como estas especies pueden
evaporarse/eyectarse a la fase gas en una nube fŕıa y quiescente sin la presencia
de choques, aunque existen otros posibles modelos no térmicos que no requieren
procesos energéticos. Esta detección proporciona una información importante para
mejorar estos modelos y para avanzar un poco más en la comprensión de la qúımica
y los procesos de formación de muchas especies en el medio interestelar. En cualquier
caso, parece que la qúımica de la fase gas no está considerando algunas reacciones
importantes que impliquen pequeños hidrocarburos, los cuales podŕıan producir
moléculas como el propileno con grandes abundancias. La detección del propileno
sugiere que otros pequeños hidrocarburos, como el propano (CH3CH2CH3), podŕıan
encontrarse en nubes oscuras.
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Caṕıtulo 6

Moléculas orgánicas complejas
en nubes oscuras: L1448 y L183

6.1. Introducción

La interacción entre el gas y los granos de polvo existentes en el medio interes-
telar puede tener un gran impacto en su composición qúımica, debido a los procesos
de evaporación y/o la deposición de moléculas en los mantos de los granos. La
abundancia en fase gas de aquellas moléculas que se considera que se forman de
manera eficiente en los granos de polvo, como son el metanol (CH3OH), el etanol
(C2H5OH), y el formaldeh́ıdo (H2CO), puede verse aumentada en varios órdenes de
magnitud debido a la eyección/evaporación de estas moléculas desde los mantos de
los granos.

Un aspecto interesante de la qúımica en fase gas después de la expulsión de
estas moléculas desde los granos, es la rápida conversión de estas moléculas de
primera generación o “parentales” en especies de segunda generación o “moléculas
hija”, a través de rápidas reacciones qúımicas producidas en el gas caliente. Por
ejemplo, los modelos predicen que la abundancia relativa del dimetil éter ((CH3)2O)
cambia en tres órdenes de magnitud en un corto periodo de tiempo después de la
eyección de CH3OH en la fase gas (Millar et al. 1991; Caselli et al. 1993; Charnley
et al. 1995; Horn et al. 2004). Básicamente todos los modelos de qúımica para los
alcoholes indican que el (CH3)2O y el formato de metilo (HCOOCH3) alcanzarán
sus mayores abundancias en 104–105 años tras la aparición de CH3OH en la fase gas.
Sin embargo, Horn et al. (2004) han demostrado que la formación de HCOOCH3

en fase gas a partir del CH3OH es menos eficiente de lo que se consideraba en
los modelos. Esto planteó algunas dudas sobre la producción del HCOOCH3, y se
propuso que esta molécula se formaba en la superficie de los granos. La producción
en fase gas y en granos del (CH3)2O ha sido estudiada por Peeters et al. (2006),
y han demostrado que la principal v́ıa para su formación es en fase gas, mientras
que la producción en granos es una fuente menor en las abundancias observadas.
Otras moléculas orgánicas como el ácido fórmico (HCOOH), se producen tanto en
fase gas como en los granos de polvo (Liu et al. 2002).

Durante mucho tiempo se han observado grandes cantidades de moléculas orgáni-
cas complejas (COMs, del inglés Complex Organic Molecules), como las menciona-

157
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das arriba, en regiones del medio interestelar asociadas en su mayoŕıa a la qúımica
de granos de polvo (Charnley et al. 1995; Horn et al. 2004). Estas regiones son
por ejemplo, las nubes moleculares afectadas por choques en la región del centro
Galáctico (CG) (Mart́ın-Pintado et al. 1999; Requena-Torres et al. 2006), los núcleos
calientes en regiones de formación de estrellas masivas (Ikeda et al. 2001; Bisschop
et al. 2006), y núcleos calientes asociados con regiones de formación de estrellas po-
co masivas (Cazaux et al. 2003; Bottinelli et al. 2004, 2007). Los modelos qúımicos
para las regiones de formación estelar masiva explican las abundancias de estas es-
pecies como el resultado de una serie de procesos secuenciales (Walmsley et al. 1992;
Charnley et al. 1992; Caselli et al. 1993; Charnley 1995; Rodgers & Charnley 2001,
2003). En concreto, durante la fase fŕıa previa al colapso (T ∼ 10 K), en la superficie
de los granos se forman moléculas simples por hidrogenación del CO y otros elemen-
tos pesados (p.ej., H2CO, CH3OH, y H2S). Tras el encendido de la proto-estrella
estas especies de primera generación se evaporan de los granos debido al aumento
de temperatura y dan lugar a moléculas de segunda generación, más complejas, a
través de rápidas reacciones neutro-neutro e ión-neutro. La comparación entre las
abundancias de COMs en dichas fuentes ha demostrado que la qúımica de estas
moléculas en las nubes del CG y en los núcleos calientes masivos son muy similares,
lo que sugiere la existencia de una composición qúımica “universal” en las capas
de los granos que al evaporase es la responsable de las abundancias encontradas en
estos objetos. Sin embargo en los núcleos calientes de estrellas poco masivas, estas
especies muestran abundancias relativas diferentes de las encontradas en núcleos
calientes masivos y las nubes del CG (Bottinelli et al. 2007). Esto indica que o bien
la composición de las capas de los granos es diferente en las nubes oscuras que en
los núcleos calientes y en el CG, o que los procesos de formación estelar cambian
localmente las abundancias en la fase gas de COMs en las nubes oscuras (Garrod
& Herbst 2006).

En las nubes oscuras que no presentan signos de formación estelar activa, las
abundancias de COMs en fase gaseosa no debeŕıa estar influenciada por la evapo-
ración/eyección de moléculas complejas desde los granos de polvo, y debeŕıan ser
reflejo únicamente de la qúımica en fase gaseosa (Irvine et al. 1987; Hasegawa &
Herbst 1993a,b). Además, observaciones recientes de moléculas en fase sólida en
nubes oscuras ha demostrado la existencia de algunas de estas especies en las capas
de los granos de polvo (Knez et al. 2005). Sin embargo, las nubes oscuras que po-
seen flujos de materia muy jóvenes deben mostrar las abundancias de COMs recién
eyectadas de los granos por el efecto de los choques. Por tanto, las nubes oscuras
ofrecen la posibilidad única de estudiar la formación de moléculas complejas en el
medio interestelar. En este caṕıtulo se presentan los resultados obtenidos a partir
de observaciones de alta sensibilidad de COMs en las nubes oscuras L183 y L1448
(Requena-Torres et al. 2007). A continuación se describen las fuentes observadas
(Sección 6.2) y las observaciones (Sección 6.3). En la Sección 6.4 se presentan los
resultados, que se discuten en la Sección 6.5, donde se comparan las abundancias
encontradas en estas dos nubes con las que existen en regiones de formación es-
telar o en el CG, y se discuten las implicaciones de la no detección de alguna de
estas especies. Por último, la Sección 6.6, recoge las conclusiones principales de este
caṕıtulo.
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6.2. Fuentes

6.2.1. L183

L183 es una nube oscura fŕıa y quiescente sin signos de actividad de formación
estelar y que presenta una qúımica rica en ox́ıgeno dominada por reacciones en fase
gas. Para una descripción detallada de esta fuente ver la Sección 2.2.3.

En esta nube se ha observado anteriormente CH3OH, con una densidad de colum-
na para el metanol ∼ 1013 cm−2, que corresponde a una abundancia de 10−9 (Friberg
et al. 1988). Estos autores obtuvieron también un ĺımite a la densidad de columna
para el (CH3)2O de 4 1012 cm−2. Los ĺımites superiores que obtuvieron para las
abundancias relativas entre COMs concuerdan con las observadas para las nubes
moleculares del CG y en núcleos calientes masivos (Requena-Torres et al. 2006).

6.2.2. L1448

L1448 es una nube oscura que se encuentra dentro del complejo molecular de
Perseo, a 1◦ al suroeste de la región de formación estelar de NGC1333. A partir
de mapas en NH3 (1, 1) y (2, 2), Bachiller & Cernicharo (1986) obtuvieron una
masa total en la condensación de 50 M�, una temperatura cinética Tkin = 12 ± 1
K, y una densidad de H2 de unos pocos 104 cm−3. Esta nube se encuentra en
las primeras fases de la formación de una o varias estrellas de baja masa, como
demuestra la presencia de un flujo molecular extremadamente joven, L1448–mm, y
de tres fuentes infrarrojas detectadas por el satélite IRAS. La Figura 6.1 muestra la
emisión en la transición J = 2− 1 de CO (Bachiller et al. 1990a) donde se muestra
el flujo bipolar en toda su extensión y también las posiciones de la fuente central,
L1448–mm y de la posición L1448–IRS. El flujo en L1448 es un flujo muy joven
con una edad dinámica de tan sólo ∼3500 años (Bachiller et al. 1990a). Dada su
juventud, este objeto proporciona un laboratorio excelente para estudiar el origen
de algunas moléculas en cuya formación juegan un papel importante la qúımica de
choques y las reacciones en fase gas de especies evaporadas de los granos, ya que su
edad es tan corta que el gas tras la interacción con el choque aún no ha alcanzado
el equilibrio (Chièze, Pineau des Forêts & Flower 1998).

En esta fuente se presentan tres componentes de velocidad que correspondeŕıan
al gas quiescente (4.7 km s−1), el precursor magnético de los choques de tipo C
(5.2 km s−1) y el gas afectado por el choque (alas anchas de velocidad; Jiménez-
Serra et al. 2004, 2005). El aumento de las abundancias de SiO y CH3OH en el
precursor del choque (de más de 5 órdenes de magnitud para el SiO) sugiere que
estas moléculas han sido eyectadas recientemente de los granos y que la contribución
de las reacciones qúımicas en fase gas posteriores a la evaporación no es importante.

6.3. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas utilizando el radio telescopio de 30-m de
IRAM en Pico Veleta (Granada), en dos sesiones diferentes en 2005. La Tabla 6.1
muestra las transiciones observadas en L183 y en dos posiciones en la dirección de
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Figura 6.1: Mapa de la emisión integrada de CO J = 2− 1 en la región de L1448
(extráıdo de Bachiller et al. 1990a). Los contornos en ĺınea continua muestran la
emisión desplazada al azul (desde -55 km s−1 a 0 km s−1), y los contornos disconti-
nuos se refieren a la emisión desplazada al rojo (desde 10 kms−1 a 65 km s−1). El
primer contorno y el intervalo entre ellos se corresponde a 10 K km s−1. Las estrellas
marcan las posiciones de la fuente infrarroja IRS 3, y la de la fuente excitante del
flujo principal, L1448–mm.
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L1448. La anchura del haz principal del telescopio es de ∼24′′, 17′′ y 12′′ para las
bandas de 3, 2 y 1.3 mm, respectivamente.

Los receptores, equipados con mezcladores SIS, fueron sintonizados en simple
banda con una atenuación de la banda imagen de ≥10 dB. Para las observaciones
de L1448–mm se utilizaron los modos de conmutación en frecuencia y del secunda-
rio, con unos valores para el cambio en frecuencia y posición de 7.2 MHz y 240′′,
respectivamente. La resolución espectral utilizada fue de 40 kHz, que se corresponde
con unas resoluciones de velocidad de ∼0.14, 0.08, y 0.05 km s−1 a las frecuencias
observadas. Para L183 se utilizó el modo de conmutación en frecuencia, y la misma
resolución utilizada para L1448 para las ĺıneas a 2 y 3 mm, pero una resolución de
80 kHz para las de 1.3 mm (0.09 km s−1 de resolución en velocidad). Las tempe-
raturas de sistema fueron t́ıpicamente de 100 y 650 K para los receptores de 3 y
1 mm, respectivamente. Los espectros fueron calibrados utilizando el sistema de car-
ga dual (caliente/fŕıa) estandard. La intensidad de las ĺıneas viene dada en unidades
de temperatura de antena (T ∗

A).

Tabla 6.1: Transiciones observadas en L183 y L1448.

Especie Transición ν (MHz) Eu (K)
HCO+ 1 → 0 89187.41 4.29
H13CO+ 1 → 0 86754.33 4.17
HN13C 1 → 0 87090.85 4.20
C2H5OH 414 → 303 90117.61 9.36
SiO 2 → 1, v = 0 86846.96 6.26
HCOOCH3 725 → 624 E 90145.69 19.69

725 → 624 A 90156.48 19.67
HCOOH 404 → 303 89579.17 13.57

422 → 321 90164.63 23.53
H2CO 313 → 212 211211.47 32.07

303 → 202 218222.19 20.97
CH3OH 2−1 → 1−1 E 96739.39 12.55

20 → 10 A+ 96741.42 6.97
20 → 10 E 96744.58 20.10
30 → 20 E 145093.75 27.06

3−1 → 2−1 E 145097.47 19.52
30 → 20 A+ 145103.23 13.94
50 → 40 E 241700.22 47.95

5−1 → 4−1 E 241767.22 40.41
50 → 40 A+ 241791.43 34.83

Nota. – Los números cuánticos y las frecuencias se tomaron del catálogo JPL (Pickett et al.
1998). L183 fue observada en la posición α[J2000]=15h54m08s.6, δ[J2000]=-02◦52′10′′00; y L1448
en dos posiciones diferentes, (0′′,−20′′) y (−30′′, +74′′), relativas a la posición de L1448–mm
(α[J2000]=03h25m38s, δ[J2000]=30◦33′05′′).
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6.4. Resultados

6.4.1. Descripción

La Tabla 6.2 muestra los parámetros de ĺınea obtenidos a partir de ajustes gaus-
sianos, y la Figura 6.2 los espectros observados. En el panel izquierdo se muestran
los perfiles de ĺınea observados en L183 y, en los paneles central y derecho, los per-
files observados en L1448 en las posiciones (Δα,Δδ) = (0′′,−20′′) y (−30′′,+74′′)
respectivamente. Las ĺıneas discontinuas verticales indican el gas quiescente en L183
a 2.5 kms−1, y las componentes del gas quiescente y del precursor del choque en
L1448 (0′′,−20′′) a 4.8 y 5.2–5.5 km s−1. Para la posición (−30′′,+74′′) en L1448,
la emisión de la componente correspondiente al flujo está centrada a 4.6 km s−1

(ĺınea vertical en el panel derecho de la Figura 6.2) y la del precursor del choque,
trazada por las emisión estrecha de SiO, está solapada con el gas quiescente. En
L1448 (0′′,−20′′), también se han detectado alas de alta velocidad desplazadas al
rojo en las ĺıneas de CH3OH (a 2mm) y de SiO, que son especies asociadas al gas
afectado por el choque. Las alas de alta velocidad radial en la transición a 1mm
de CH3OH son muy inciertas debido a que la ĺınea de base no es muy buena en las
observaciones de frequency switching para frecuencias altas.

La emisión de SiO, al tratarse de un trazador de choques, sólo fue detectada en
las componentes correspondientes al precursor y al gas chocado en L1448–mm pero
no en el gas quiescente de L183 y L1448–mm. El metanol fue detectado en todas
las fuentes y para todas las componentes de velocidades. La emisión de H2CO se
detectó en todas las fuentes pero en L1448–mm los perfiles de ĺınea son diferentes
a los de otras moléculas. En la posición (0′′,−20′′) de L1448 la emisión de H2CO
procede de las componentes quiescente y del precursor, como sucede en el caso
de H2S (Jiménez-Serra et al. 2005). En la posición (−30′′,+74′′) también hemos
encontrado un perfil ancho para el formaldeh́ıdo, indicando la presencia de gas
afectado por el paso del choque. El ácido fórmico (HCOOH) ha sido únicamente
detectado en L183, y las moléculas más complejas como C2H5OH y HCOOCH3, no
han sido detectadas en niguna de las fuentes.

6.4.2. Densidades de columna y abundancias

Para obtener las columnas de densidad se utilizó la aproximación de Equilibrio
Termodinámico Local (ETL), y las temperaturas de excitación rotacionales (Trot)
obtenidas a partir de los diagramas de población del CH3OH. Se obtuvieron Trot

entre 5–10 K, que son valores t́ıpicos para nubes oscuras con densidades de unos
pocos 105 cm−3 y temperaturas cinéticas de 10–20 K (Dickens et al. 2000; Curiel
et al. 1999). La columna de densidad de H2 fue estimada a partir de las columnas
de densidad de HCO+, H13CO+ y HN13C y asumiendo una razón 12C/13C de 90
y unas abundancias HCO+/H2 y HNC/H2 de 1 10−8 para L1448 (Irvine et al.
1987); y una razón 12C/13C de 64 y unas abundancias HCO+/H2 y HNC/H2 de
8 10−9 para L183 (Dickens et al. 2000). La Tabla 6.3 muestra las columnas de
densidad de hidrógeno molecular y las abundancias moleculares relativas para SiO
y CH3OH, en las diferentes componentes de velocidad. Esta Tabla también contiene
las abundancias de C2H5OH, HCOOCH3, HCOOH y H2CO relativas al metanol.
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Figura 6.2: Perfiles de las ĺıneas observadas en L1448 y L183. Las ĺıneas disconti-
nuas verticales muestran las velocidades de cada componente del gas en las diferentes
etapas del choque. L183 (panel izquierdo) muestra únicamente una componente cen-
trada a 2.5 km s−1. Los perfiles para L1448 (0′′,−20′′), en el panel central, y para
L1448 (−30′′,+74′′), en el panel derecho, muestran componentes en velocidad que
corresponden a la nube en reposo a 4.8 kms−1 y 4.6 km s−1, respectivamente. La
posición L1448 (0′′,−20′′) muestra también un precursor a 5.5 km s−1 y, a velocida-
des mayores, la emisión asociada al gas chocado para las transiciones de 2 mm de
CH3OH (30 − 20)A+ y (3−1 − 2−1)E.
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Como es de esperar para el gas quiescente en L1448 (0′′,−20′′) y en L183, la
abundancia de SiO relativa al H2 es muy pequeña, (< 2 10−12), lo que sugiere
que el SiO se encuentra almacenado en los granos de polvo (Ziurys et al. 1989b;
Mart́ın-Pintado et al. 1992). Esto contrasta con las abundancias de CH3OH y H2CO
en el gas quiescente, las cuales vaŕıan en más de uno y dos órdenes de magnitud
respectivamente entre L1448–mm y L183. Para las especies complejas restantes
hemos obtenido ĺımites superiores a las abundancias similares para el gas quiescente
en ambas fuentes.

Al igual que lo obtenido en Jiménez-Serra et al. (2005), hemos encontrado un
incremento moderado (en un factor 3) en la abundancia del metanol y un gran in-
cremento de un factor >15 en la abundancia del SiO para el precursor del choque
(L1448 (0′′,−20′′)-p), con respecto a las observadas en el gas quiescente. También
hemos encontrado un gran incremento de más de un orden de magnitud en la abun-
dancia de H2CO para el precursor del choque en ambas posiciones de L1448–mm,
como es de esperar si esta molécula, al igual que el SiO y el CH3OH, es eyectada
de los mantos de los granos. Los ĺımites superiores a las abundancias de las otras
COMs son similares a las encontradas en el gas quiescente, lo que sugiere que las
abundancias de esas moléculas no han sido afectadas apreciablemente por la eyec-
ción/evaporación desde los granos.

Las abundancias de SiO y de CH3OH en el gas chocado [fuente L1448 (0′′,−20′′)-
c en la Tabla 6.3], han aumentado cerca de 4 órdenes de magnitud con respecto a
las del gas quiescente debido a la evaporación de dichas moléculas desde los granos.
Sorprendentemente, la razón de abundancia de H2CO respecto a CH3OH disminuye
en más de un orden de magnitud en el gas afectado por el paso del choque comparado
con la obtenida en la componente del precursor del choque. Estos datos sugieren
que la abundancia de H2CO en los mantos de los granos es menor que la de CH3OH.
Sin embargo, los ĺımites superiores obtenidos para las razones de abundancias de
C2H5OH, HCOOCH3 y HCOOH respecto a la de CH3OH en el gas chocado son
pequeñas comparadas con las obtenidas en los núcleos calientes de estrellas poco
masivas, aunque son consistentes con las medidas en núcleos calientes masivos y en
las nubes del CG.

En la Tabla 6.3 también se muestran los resultados procedentes del barrido
espectral a 3mm (Caṕıtulos 2 y 3). Excepto en al caso de B1, en la que detectamos
HCOOH y HCOOCH3, el resto se refiere a ĺımites superiores a la abundancia. En
este caso, las razones de abundancia obtenidas en B1 y los ĺımites superiores son
también consistentes con los valores en las nubes del CG y en los “hot cores”. La
diferencia más significativa es la detección de HCOOCH3 en B1, la cual aún no
muestra signos evidentes de formación estelar activa, mientras que en L1448–mm
no se detecta en ninguna de las componentes de velocidad relacionadas con el choque
(ver también Sección 3.3.5).

6.5. Discusión

Las abundancias de SiO y de COMs que hemos obtenido en L183 y L1448–
mm, dos nubes oscuras con diferente actividad de formación estelar, muestran una
tendencia clara. El gas quiescente en ambas fuentes contiene una abundancia muy
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pequeña de SiO (<10−12), como es de esperar si la complejidad qúımica de la fase
gas no se hubiera visto afectada de forma significativa por la evaporación de molécu-
las desde los granos de polvo (Mart́ın-Pintado et al. 1992). Entonces, los modelos
de qúımica en fase gaseosa debeŕıan explicar las abundancias observadas. Los mo-
delos de qúımica para la formación de COMs en nubes oscuras (Hasegawa et al.
1992; Hasegawa & Herbst 1993a,b), predicen abundancias relativas de ∼10−9 para
el CH3OH, 10−9 − 10−10 (dependiendo de la abundancia metálica1 inicial) para el
HCOOH, de 10−7 − 10−8 para H2CO y de 10−12 para C2H5OH y HCOOCH3. Las
abundancias medidas y los ĺımites superiores en el gas quiescente en L1448–mm son
consistentes con las predicciones de los modelos, excepto para el H2CO que muestra
una abundacia inferior a la esperada por los modelos. Esa pequeña abundancia de
H2CO (10−10) se ha encontrado también en la envoltura de la posición central en
L1448–mm, relacionada posiblemente con la reducción del CO en la fase gas (ver
Maret et al. 2005). En el caso de L183, hemos encontrado discrepancias de hasta
un orden de magnitud entre las abundancias predichas y las medidas para CH3OH,
HCOOH y H2CO en el gas quiescente. Sin embargo, las razones entre abundancias si
son consistentes con los modelos y sólo H2CO presenta un comportamiento diferente
como en L1448–mm. Las abundancias de C2H5OH y HCOOCH3, al igual que ocu-
rre en L1448–mm, también son consistentes con los modelos. Podemos concluir que,
excepto en el caso del H2CO y dentro de un orden de magnitud, la abundancia ob-
servada de COMs en las nubes oscuras quiescentes son consistentes con los modelos
de qúımica en fase gas. Sin embargo, estos modelos de la qúımica en nubes oscuras
han de ser revisados, ya que Geppert et al. (2005) han predicho que la formación
de CH3OH en la fase gas es menor que la asumida hasta ahora, y esta molécula
no puede producirse de manera eficiente en la fase gas. Además se ha observado la
posibilidad de que muchas de las COMs en nubes oscuras se formen en los granos
(Knez et al. 2005).

La abundancia de SiO en la posición de L1448 (0′′,−20′′), la correspondiente al
precursor del choque (5.2 km s−1), aumenta en más de un orden de magnitud debido
a la evaporación de SiO o Si de los mantos de los granos producida por la repentina
aceleración de los iones respecto a los neutros con la propagación del choque tipo-C
a través de la nube molecular quiescente (Jiménez-Serra et al. 2004). La abundancia
de H2CO en esta componente también se ve incrementada en más de un factor 10.
Un incremento menor, de sólo ∼3, se observa en CH3OH. Los ĺımites superiores
a las abundancias de HCOOH, C2H5OH y HCOOCH3 en el precursor del choque
indican que estas moléculas no son expulsadas de los granos en las primeras etapas
de la interacción con el choque. Se observa un moderado aumento en la abundancia
de CH3OH para el gas quiescente y el precursor en L1448 (−30′′,+74′′), junto con
un gran incremento en las abundancias de SiO y H2CO, mientras que para el resto
de COMs no se observa ningún cambio significativo. La tendencia observada en la
abundancia de algunas moléculas en el precursor es incluso más drástica para la
componente del gas tras el choque. Mientras que las abundancias de SiO y CH3OH
aumentan en 4 y 3 ordenes de magnitud respectivamente en el gas chocado, la razón
de abundancias para el resto de COMs (incluyendo H2CO) relativas a la del CH3OH
se mantienen similares a las observadas en el gas quiescente.

1En astronomı́a, todos los elementos con excepción de H y He se suelen denominar “metales”
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Para comparar los resultados obtenidos, la Tabla 6.3 muestra también las razones
entre la abundancias de COMs relativas a CH3OH para los diferentes tipos de
objetos donde estas moléculas han sido detectadas: núcleos calientes en regiones de
formación estelar masiva y poco masiva, y en las nubes moleculares del CG. Las
razones de abundacia C2H5OH/CH3OH y HCOOCH3/CH3OH en el CG y en los
núcleos calientes masivos sugiere una composición similar en las capas de los granos
de estos dos objetos.

Los ĺımites superiores observados de las abundancias relativas de C2H5OH y
HCOOCH3 respecto a la de CH3OH en el gas quiescente y en el chocado, son
consistentes con los observados en núcleos calientes masivos y en las nubes del CG
y por tanto, compatibles con una composición en los granos similar en todos los
objetos. Sin embargo, las grandes abundancias de COMs observadas en los núcleos
calientes asociados a estrellas poco masivas, excede en más de un orden de magnitud
las del gas después de la interacción con el choque en L1448–mm. Esto sugiere que
este incremento de las abundancias en fase gas de las COMs, o bien se encuentra
restringida al material envolvente afectado por el proceso que lleva a la formación de
estrellas poco masivas, o existe un cambio drástico en la composición de los granos
entre diferentes tipos de nubes.

Recientemente, se ha comenzado a probar nuevos modelos de qúımica que ex-
pliquen las abundancias de COMs observadas. Charnley & Rodgers (2005) han pro-
puesto algunas v́ıas para la formación de largas moléculas complejas en los mantos
de los granos. Garrod & Herbst (2006) han propuesto que en la fase de “encendido”
protoestelar, el calentamiento del gas y el polvo circunestelar podŕıa dar lugar a
una qúımica en la superficie de los granos muy efectiva y a la formación en fase gas
de COMs. Aunque estos modelos no son capaces de reproducir la elevada razón de
abundancia HCOOCH3/CH3OH en los núcleos calientes poco masivos, nos sugieren
que los cambios locales asociados con el proceso de formación estelar pueden produ-
cir importantes variaciones en las abundancias relativas. Sin embargo, las grandes
abundancias observadas de COMs en las nubes del CG no pueden explicarse de la
misma manera, ya que la formación estelar no juega un papel importante a gran
escala. Además, las reacciones en la superficie de los granos no son tan efectivas
debido a las temperaturas relativamente bajas en la mayor parte de los granos (<15
K, Rodŕıguez-Fernández et al. 2004).

6.6. Resumen y conclusiones

En este caṕıtulo se han presentado las observaciones de moléculas complejas,
realizadas en dos nubes oscuras que se encuentran en diferente estado de evolución
hacia la formación de estrellas. Podemos concluir que:

Las abundancias de muchas COMs aumentan en el gas precursor del choque
y también en el gas chocado.

Los ĺımites superiores de las abundancias de COMs en estas nubes son con-
sistentes con las observadas en las nubes moleculares del CG y en los núcleos
calientes asociados a formación de estrellas masivas.
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Las grandes abundancias que se observan en los núcleos calientes de estre-
llas poco masivas pueden ser reproducidas considerando cambios locales de la
qúımica en la región más cercana a la proto-estrella.

Por tanto, las pequeñas razones entre abundancias de COMs encontradas en
estas dos nubes oscuras, corroboran el escenario propuesto por Maret et al. (2005),
donde las abundancias crecen localmente en el material circunestelar. Sin embargo,
el grueso del material quiescente puede tener la misma composición en las capas de
los granos que la observada en las nubes del CG y en núcleos calientes masivos, lo
que parece sugerir una especie de composición “universal” en las capas de los granos,
como ha sido propuesto por Requena-Torres et al. (2006). Futuras medidas de alta
sensibilidad y resolución de las abundancias de COMs en la fuente que produce el
flujo en L1448–mm y en B1 (única fuente del barrido a 3 mm donde se ha detectado
HCOOCH3), ayudaŕıa a esclarecer si las altas abundancias de alguna de las COMs
observadas en núcleos calientes poco masivos son un efecto local asociado con la
formación estelar.
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Caṕıtulo 7

Conclusiones y perspectivas

7.1. Conclusiones

En este trabajo se ha presentado el primer barrido espectral a 3mm de varias
nubes oscuras, posibles lugares de formación de estrellas de baja masa y sistemas
planetarios. A continuación se enumeran los principales resultados obtenidos de este
estudio.

Dentro de los 7 GHz observados en este barrido espectral, se han detectado
20 moléculas diferentes y 17 especies isotópicas, además de varias ĺıneas no
identificadas. Las fuentes que presentan mayor densidad de ĺıneas son TMC-1
y L1544 (unas 10 ĺıneas/GHz), mientras que L183 es la fuente donde menos
ĺıneas hemos detectado (7.7 ĺıneas/GHz). La cuarta fuente estudiada, B1 (9.4
ĺıneas/GHz), presenta en general las mayores intensidades de ĺınea observadas.
El número de ĺıneas y moléculas detectadas muestran, teniendo en cuenta el
pequeño rango espectral cubierto en este barrido, la riqueza qúımica de estas
fuentes, habiendo detectado en este trabajo especies complejas de hasta 9
átomos.

En todas las fuentes se han encontrado ĺıneas rotacionales muy delgadas, con
anchuras del orden de < 1 km s−1, t́ıpicas de las nubes oscuras quiescentes. Sin
embargo una de ellas, B1, presenta mayores anchuras que el resto de fuentes
observadas, lo que nos indica que en ella debe existir cierta actividad dinámica
producto de las primeras fases de formación estelar.

Muchas de las especies observadas son t́ıpicas de nubes oscuras (p.ej, CS,
HCN, HNC). Aunque se han detectado también otras moléculas menos comu-
nes, como algunas sustituciones isotópicas y deuteradas (NH2D, CH2DOH,
D2CS, etc.), HCO, HNCO, ácido fórmico (HCOOH), y otras especies que no
esperábamos encontrar en este tipo de fuentes como son SiO y HCOOCH3

(ambas consideradas t́ıpicas de núcleos calientes de formación estelar), o el
propileno (CH2CHCH3), detectado únicamente en TMC-1 y que es la cadena
más larga observada en este barrido espectral.

El principal resultado de este trabajo es la detección de dos nuevas especies
moleculares, D2CS y CH2CHCH3, nunca observadas antes en el espacio. La
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detección de nuevas moléculas es un producto muy interesante de los barridos
espectrales, y demuestra la importancia de este tipo de estudios a la hora de
conocer la riqueza molecular de estas fuentes. Además esto pone a prueba
los modelos qúımicos al intentar explicar la formación de especies moleculares
complejas en estas regiones fŕıas y quiescentes.

Para cada una de las moléculas observadas se han obtenido temperaturas de
excitación, densidades de columna y abundancias relativas al H2. Las molécu-
las detectadas que muestran las mayores abundancias son SO, C2H, HCN,
HNC, HCO+, HNCO, NH2D, y HC3N. Por el contrario, las especies que pre-
sentan las menores abundancias son SiO, C3O, y CH2CHCN.

Considerando cada una de las fuentes observadas por separado, hemos encon-
trado que B1 y L183 son más ricas en especies que contienen ox́ıgeno (p.ej.
SO, HCOOH), mientras que L1544 y TMC-1 son especialmente abundantes
en cadenas carbonadas (C2S, c-C3H, C3N, HC3N, CH3CN, CH2CHCN). Es
importante remarcar las altas abundancias observadas para D2CS en B1 y
CH2CHCH3 en TMC-1, siendo las únicas fuentes donde se han observado
estas especies en el medio interestelar.

Se ha tratado de relacionar las abundancias observadas con el estado evolutivo
de la nube, aunque este es un árduo trabajo puesto que existen muchos factores
que influyen en la composición qúımica de la región. Además la evolución
qúımica no siempre está en concordancia con la evolución dinámica de la nube
hacia la formación estelar, como intuitivamente podemos pensar. También los
modelos qúımicos existentes fallan a la hora de reproducir algunas abundancias
y por tanto no se tiene una visión clara de qué especies pueden considerarse
tempranas o tard́ıas en la evolución qúımica de una nube interestelar.

A partir de la detección de una transición de D2CS durante el barrido es-
pectral a 3mm, se realizó un estudio exhaustivo de la deuteración del tiofor-
maldeh́ıdo, y también del formaldeh́ıdo, en B1. Para ambas especies se obtuvo
un gran enriqueciemiento en deuterio, pero mientras que las abundancias para
la especie una vez deuterada son similares, sorprende la alta abundancia del
D2CS respecto a su especie principal (∼ 0.3), superior a la correspondiente al
formaldeh́ıdo (D2CO/H2CO ∼ 0.08).

Las frecuencias observadas para las transiciones de H2CS, H2C34S, HDCS y
D2CS, al igual que los datos de laboratorio disponibles, se ajustaron con-
juntamente para obtener nuevas constantes rotacionales para estas especies,
con las que se calcularon frecuencias más precisas en el dominio de las ondas
milimétricas. Este trabajo demuestra que las frecuencias t́ıpicamente encon-
tradas en los catálogos disponibles no siempre se ajustan a las frecuencias
observadas en el espacio, en especial para las ĺıneas tan delgadas procedentes
de las nubes oscuras.

Los modelos de qúımica en fase gas son capaces de reproducir el enriquecimien-
to en deuterio observado para el H2CS de forma aproximada, si se consideran
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factores de empobreciemiento del gas adecuados, como los encontrados en di-
ferentes condensaciones fŕıas. Los procesos qúımicos que tienen lugar en la
superficie de los granos no se han incluido de forma espećıfica, puesto que se
conocen poco. De este modo el papel de los granos se ha limitado a un plano
pasivo, considerando únicamente la incorporación a los mantos de los granos
de especies como el ox́ıgeno, CO, H2O, etc., de forma que éstas no se encuen-
tran disponibles para que se produzcan ciertas reacciones qúımicas en fase gas.
Nuestros resultados también incluyen algunas nuevas consideraciones qúımi-
cas espećıficas, que no han sido estudiadas en el laboratorio o teóricamente, y
que contribuyen a aumentar el enriquecimiento en deuterio. Sin embargo, su
influencia en nuestros resultados no es determinante, y demuestra la necesidad
de nuevos estudios teóricos o de laboratorio en tierra.

Después de la detección de 4 dobletes procedentes del propileno dentro del
rango del barrido espectral, se observaron 3 dobletes más para confirmar esta
nueva detección. La densidad de columna y abundancia relativa observadas en
TMC-1 son de 4 × 1013 cm−2 y 4 × 10−9 respectivamente, las cuales resultan
ser bastante elevadas para tratarse de una nube fŕıa y quiescente.

Se han discutido diferentes v́ıas de formación posibles para el propileno, aun-
que ninguna de ellas lo produce de forma satisfactoria en fase gas. Algunas
cadenas de carbono con un gran nivel de saturación pueden producirse de
forma eficiente en la superficie de los granos de polvo, pero no está claro
cómo estas especies pueden evaporarse/eyectarse a la fase gas en una nu-
be fŕıa y quiescente sin la presencia de choques. Esta detección proporciona
una información importante para mejorar los modelos qúımicos, tanto en fa-
se gaseosa como de interacción gas-grano, y aśı avanzar un poco más en la
comprensión de la qúımica y los procesos de formación de muchas especies
en el medio interestelar. En cualquier caso, parece que la qúımica en fase gas
no está considerando algunas reacciones importantes que involucren pequeños
hidrocarburos, los cuales podŕıan producir moléculas como el propileno con
grandes abundancias. La detección del propileno sugiere que otros pequeños
hidrocarburos, como el propano (CH3CH2CH3), podŕıan encontrarse en nubes
oscuras.

En este trabajo hemos buscado algunas moléculas orgánicas complejas, t́ıpicas
de regiones de formación estelar, en dos nubes oscuras (L183 y L1448). En
general sus abundancias aumentan en la posición del flujo bipolar contenido
en L1448, y en las componentes del gas precursor del choque y del gas chocado.
Sin embargo, estas especies no se detectan en la componente quiescente del
gas en ninguna de las dos fuentes.

Los ĺımites superiores de las abundancias de estas especies complejas en nu-
bes oscuras son consistentes con las observadas en las nubes moleculares del
Centro Galáctico y en los núcleos calientes asociados a formación de estrellas
masivas. Las grandes abundancias que se observan en los núcleos calientes de
estrellas poco masivas pueden ser reproducidas considerando cambios locales
de la qúımica en la región más cercana a la proto-estrella.



174 CAPÍTULO 7. CONCLUSIONES Y PERSPECTIVAS

7.2. Perspectivas

Recientemente me he incorporado al Departamento de Astrof́ısica Molecular e
Infrarroja (DAMIR), perteneciente al Instituto de Estructura de la Materia (CSIC)
en Madrid, donde voy a realizar un Post-doc. En los próximos meses voy a publicar
el art́ıculo con los resultados del barrido espectral presentados en los Caṕıtulos 2 y
3, además de estudiar en detalle algunos aspectos encontrados durante este trabajo,
como son

Excitación y deuteración en HCN y HNC en las cuatro fuentes observadas.
Aqúı vamos a modelizar la emisión de las ĺıneas observadas en cada una de
las fuentes del barrido espectral, y también los procesos qúımicos que llevan
a la formación de sus especies deuteradas, para lo que ya se han realizado la
mayor parte de las observaciones.

Búsqueda del propileno en varias nubes oscuras en la región de Tauro, para
ver si esta especie es una peculiaridad de TMC-1 o puede encontrarse en otras
regiones similares. Además existe actualmente un proyecto en el telescopio
de 30-m de IRAM para la búsqueda en TMC-1 del propano (CH3CH2CH3)
y de algunos derivados del propileno, como los cianidos CH2CHCH2CN y
CH3CHCHCN, para aśı intentar discernir los procesos qúımicos que llevan a
la formación de especies tan complejas y saturadas en una nube oscura.

Estudio de la variación de abundancias de especies deuteradas a lo largo de
la nube TMC-1. Para ello utilizaremos las especies detectadas en el barrido
espectral presentado aqúı, y otras observaciones realizadas fuera del rango
espectral observado en la posición de CP y en el pico de NH3. Además de
las observaciones, contamos con los modelos de qúımica espećıficos para esta
fuente que ha desarrollado S. Viti, del University College en Londres.

Estudio en profundidad de Barnard 1. Este va a ser un trabajo más amplio
que los nombrados anteriormente puesto que pretendemos cubrir varios as-
pectos encontrados en esta nube, como son la gran abundancia encontrada en
especies deuteradas, la presencia de especies t́ıpicas de regiones de formación
estelar como el HCOOCH3, etc. Para ello disponemos ya de algunas observa-
ciones realizadas en la posición observada aqúı en algunas especies (metanol
deuterado, DCN, DNC, DCO+, DNCO), y también de varios mapas de la
región denominada B1-b en alguna de estas moléculas, proporcionados por E.
Roueff y M. Gerin del Observatorio de Paŕıs y la École Normale Supérieure. A
partir de este trabajo en B1 pretendemos estudiar los procesos qúımicos que
ocurren alrededor de los objetos proto-estelares encontrados en esta fuente,
y probar la existencia de actividad de formación estelar y la presencia de un
posible hot corino.

Además de esto, a principios del próximo año viajaré al telescopio de Effelsberg
(Alemania), para completar las observaciones del barrido espectral a 1.3 cm que es-
tamos realizando en las mismas fuentes de este trabajo. También vamos a continuar
extendiendo el barrido espectral presentado aqúı para cubrir toda la banda a 3mm
(entre 80–115 GHz) en las dos fuentes más ricas de este estudio, B1 y TMC-1.
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Durante mi estancia en el DAMIR también voy a participar en varios proyectos
utilizando HERSCHEL, en el cual el Departamento participa también aportanto
software para la reducción y análisis de los datos procedentes de este saltélite que
se pondrá en órbita el próximo año. En uno de ellos voy a estudiar la región de
formación estelar masiva de Orión, donde se pretende observar la emisión de ĺıneas
atómicas como C II, O I, etc. para probar las regiones de gas ionizado y H II pro-
ducidas por la formación de estrellas masivas de tipo OB. En otro de los proyectos
en los que estoy involucrada, se pretende estudiar la emisión de ĺıneas atómicas y
moleculares y del continuo del polvo procedente de varios discos en estrellas Herbig
AeBe, para poder realizar modelos de evolución de discos circunestelares y de la
qúımica en ellos.
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Apéndice A

Diagramas de población

Los diagramas de población, de Boltzmann o rotacionales permiten estimar,
a partir de la emisión molecular, condiciones f́ısicas de la nube como la densidad
de columna de las especies observadas y la temperatura de la región de emisión
abarcada por el haz del telescopio (ver, p.ej., Goldsmith & Langer 1999).

Este método se basa en la relación entre la intensidad de las ĺıneas observadas
y la densidad de columna. Una transición rotacional ópticamente delgada produ-
ce una temperatura de brillo que es proporcional a la densidad de columna en el
nivel superior de la transición observada. Si además todas las transiciones están
termalizadas podemos convertir esa densidad de columna del nivel en densidad de
columna total de la especie. Observando varias transiciones correspondientes a una
misma especie se puede construir un diagrama en el que se representa la densidad
de columna normalizada por el peso estad́ıstico en cada nivel de enerǵıa en función
de sus enerǵıas. En condiciones de equilibrio termodinámico (ET), los puntos repre-
sentados describen una recta cuya pendiente es proporcional a 1/T . La temperatura
obtenida de este modo, llamada temperatura rotacional (Trot), será igual a la tem-
peratura cinética (Tkin) de la nube, y a la de excitación de los niveles rotacionales
(Tex), siempre que estos niveles se encuentren termalizados.

La densidad de columna de una molécula en el nivel de enerǵıa superior de una
transición observada se puede expresar en función de la intensidad integrada de la
ĺınea como

Nu =
8πkν2

ul

hc3Aul

(
1 − Jν(Tbg)

Jν(Tex)

)−1 τ

1 − e−τ

∫
TBdv (A.1)

siendo

- νul la frecuencia de la transición entre el nivel superior (u) y el inferior (l);

- Aul el coeficiente de Einstein para la probabilidad de transición entre los dos
niveles, que podemos calcular como

Aul =
64π4ν3

ulμ
2S

3hc3gu
(A.2)

donde S es la fuerza de ĺınea, μ la componente del momento dipolar eléctrico
permanente de la molécula a lo largo del eje principal de inercia, y gu la
degeneración del nivel superior;
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- Jν(T ) es la función fuente, que se define como

Jν(T ) =
hν

k
(exp(hν/kT ) − 1)−1; (A.3)

- Tbg =2.7 K es la temperatura de la radiación de fondo cósmico, y Tex la
temperatura de excitación de la transición;

- τ es la profundidad óptica de la transición; y

- TB la temperatura de brillo observada en la ĺınea.

Si consideramos una emisión ópticamente delgada (τ � 1), y asumiendo que
nos encontramos en la región del espectro en que se puede aplicar la aproximación
de Rayleigh-Jeans (es decir, hν � kT ) y que la radiación de fondo es despreciable
(Tbg � Tex), la ecuacion A.1 se reduce a

Nu =
8πkν2

ul

hc3Aul
W (A.4)

donde, por claridad, se ha abreviado la temperatura de brillo integrada de la ĺınea
como W =

∫
TB dv.

En un caso de excitación arbitrario, la población de cada uno de los niveles
relativa al nivel fundamental o a cualquier otro nivel puede estar caracterizada por
una temperatura diferente. La temperatura de excitación se define a través de las
poblaciones o densidades de columna relativas de cualquier par de niveles u y l con
pesos estd́ısticos gu y gl y energias Eu y El relativas a una referencia común, de la
forma

Nl

Nu
=

gl

gu
exp

(
−El − Eu

kTex

)
. (A.5)

Supondremos que, por el contrario, nos encontramos en una situación de equili-
brio termodinámico local (ETL) en el que todas las temperaturas de excitación son
la misma, a la que denominaremos temperatura de rotación (Trot). La población de
cada uno de los niveles vendrá expresada entonces como

Nu =
N

Z
gu exp

(
− Eu

kTrot

)
(A.6)

donde N es la densidad de columna total de la especie estudiada, y Z es la función
de partición dada por

Z =
∑
∀i

Ni (A.7)

Aplicando logaritmos a la ecuación A.6 e incluyendo la ecuación A.4, se obtiene

log
8πkν2

ulW

hc3Aulgu
= log

N

Z
− Eu log e

kTrot
(A.8)

En casos en los que los datos proporcionados son el momento dipolar y la fuer-
za de ĺınea, sustituyendo en la expresión anterior Aul gu en función de μ2 S de la
expresión A.2, se obtiene la expresión equivalente

log
3kW

8π3νulμ2S
= log

N

Z
− Eu log e

kTrot
(A.9)
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De esta forma, si representamos el logaritmo de la densidad de columna en el
nivel superior de la transición dividido por su degeneración (log Nu/gu) frente a
la enerǵıa del nivel superior (Eu/k), podremos ajustar una ĺınea recta cuya pen-
diente será proporcional a la inversa de la temperatura de rotación (1/Trot) y cuya
ordenada en el origen será igual a la densidad total de la molécula dividido por la
función de partición (N/Z). Esta función de partición, dependiente de la tempera-
tura, la podemos calcular para cada especie con la temperatura derivada del propio
diagrama.

En el caso en que la molécula utilizada presente una separación en especies orto
y para, se pueden incluir en la expresión A.8 los factores gI y gk, que representan el
peso de esṕın nuclear reducido y la degeneración del nivel K, respectivamente (ver
Turner 1991). De manera que esta última expresión queda de la forma

log
8πkν2

ulW

hc3AulgugIgk
= log

N

Z
− Eu log e

kTrot
(A.10)

Esta expresión se utilizó en el Caṕıtulo 4 para obtener las densidades de columna
de H2CO, H2CS y sus especies dos veces deuteradas. El factor gI es importante en
este caso puesto que para la forma orto suele tomar un valor tres veces superior al
de la especie para. En concreto, para dichas especies este factor toma los valores
3/4 si K−1 es impar y 1/4 si K−1 es par.

A continuación se describe la determinación de las densidades de columna y
temperaturas en casos espećıficos de algunas moléculas observadas en el barrido
espectral a 3 mm (Cap. 3), como el de ĺıneas con estructura fina e hiperfina, en los
que se han empleado métodos y/o expresiones ligeramente distintas a las anteriores.

A.1. Ĺıneas con estructura hiperfina

Para el cálculo de la densidad de columna en el caso de transiciones que presen-
tan una estructura hiperfina bien definida, se ha utilizado el método HFS (del inglés,
HyperFine Structure) del programa CLASS, que forma parte del paquete GILDAS
para reducción de datos radioastronómicos. Este método asume que todas las ĺıneas
del multiplete tienen la misma anchura y la misma temperatura de excitación, y
nos proporciona, a partir de un ajuste conjunto a todas las componentes hiperfi-
nas, la profundidad óptica total de la transición, la anchura media de las ĺıneas en
aproximación de ETL, y la temperatura de radiación TR del multiplete.

A partir de estas cantidades se puede obtener la temperatura de excitación de
la transición de la forma

TR = [Jν(Tex) − Jν(Tbg](1 − e−τ ) (A.11)

en la práctica la temperatura de excitación se obtiene fácilmente a partir de dos de
los valores salida del método HFS y la Tbg. Con esta temperatura, la opacidad y
la anchura obtenidas del ajuste, podemos calcular la densidad de columna según la
siguiente expresión

N =
8πν3

ul

c3

Z(Tex)
guAul

Δv
exp(Eu/kTex)

exp(hν/kTex) − 1
τul (A.12)
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donde νul es la frecuencia correspondiente a la transición sin desdoblamiento hiper-
fino.

Este método se utilizó para calcular la densidad de columna para las especies
H13CN, HC17O+ y NH2D, observadas en el barrido a 3mm y cuyos resultados se
muestran en la Tabla 3.2.

A.2. Ĺıneas con estructura hiperfina no resuelta

En el caso de que la transición observada presenta una estructura hiperfina
no resuelta, es decir, cuando se observa una sola ĺınea, hemos considerado a ésta
como resultado de la contribución de todas las componentes hiperfinas. Para ello
hemos obtenido una “ĺınea total” resultado de la contribución de cada componente
hiperfina según su intensidad. Por tanto, en primer lugar calculamos la intensidad
de cada una de estas componentes a una temperatura T = 10 K, utilizando la
expresión

Iul(T ) = Iul(T0)
Z(T0)
Z(T )

exp(−El/kT ) − exp(−Eu/kT )
exp(−El/kT0) − exp(−Eu/kT0)

(A.13)

donde Iul(T0), con T0 = 300 K, se obtiene de los catálogos.
Con esta intensidad calculamos la intensidad relativa de cada una de las compo-

nentes hiperfinas, que nos servirán para calcular la contribución relativa de cada una
de ellas a la “ĺınea total”. De este modo, el coeficiente de Einstein y la degeneración
serán

Atot
ul =

∑
∀i

(Ai
ulr

i) gtot
u =

∑
∀i

(gi
uri) (A.14)

Esto se utilizó en el cálculo de las densidades de columna de las especies C3N,
HNCO, HCC13CN, HC13CCN, H13CCCN, HCCNC, DC3N, y CH3CN, dentro del
barrido de 3 mm. En el caso de varias transiciones observadas se utilizaron después
las “ĺıneas totales” para construir el diagrama rotacional o, en el caso de una sola
transición, calcular la densidad de columna asumiendo una temperatura de 10 K.

A.3. Ĺıneas con estructura fina e hiperfina

A.3.1. C2H & C3N

Para calcular la densidad de columna de estas dos especies partimos de la si-
guiente expresión, válida para moléculas lineales, para la densidad de columna del
nivel superior (ver Ziurys et al. 1982)

NN+1(cm−2) =
3k(2N + 3)TRΔv
8π3μ2

0ν(N + 1)Rhf
(A.15)

siendo TR, la temperatura de radiación de una componente hiperfina en concreto
de la transición N + 1 → N ; Δv, la anchura de la linea y Rhf la intensidad relativa
de la transición hiperfina (F + 1 → F ); y μ0 el momento dipolar permanente de la
molécula.



A.3. LÍNEAS CON ESTRUCTURA FINA E HIPERFINA 181

Sustituyendo en la ecuación anterior el momento dipolar de la expresión

A =
64π4ν3

3hc3
μ2

0

J + 1
2J + 3

(A.16)

obtenemos

NN+1(cm−2) =
8πkν2TRΔv

hc3ARhf
(A.17)

y asuminendo ETL podemos obtener la densidad de columna de la molécula

NN+1 =
N

Q
gN+1 exp

−EN+1

kT
(A.18)

sustituyendo y aplicando logaritmos obtenemos una expresión equivalente a la uti-
lizada anteriormente para los diagramas rotacionales

log
8πkν2W

hc3AguRhf
= log

N

Q
− Eu log e

kT
(A.19)

Con esta expresión obtuvimos un valor de la densidad de columna para cada
componente hiperfina, asumiendo una temperatura de 10 K para todas las fuentes.
En el caso del CCH, en el que encontramos diferencias en las intensidades relativas
de las componentes hiperfinas con respecto a los valores en ET (ver Sección 2.5.4),
la densidad de columna total se obtuvo a partir de los valores obtenidos para las
dos ĺıneas centrales, cuyas intensidades relativas son las más similares a los valores
en equilibrio.

A.3.2. HCO

La profundidad óptica, τν , para una componente hiperfina del HCO con frecuen-
cia ν es (ver Snyder et al. 1985)

τν =
AulNf

8πΔV
(
c

ν
)(

fu

fl
)[1 − exp(− hν

kTe
)] (A.20)

sindo Aul, el coeficiente de Einstein; Nf , la densidad de columna en el nivel hiperfino
correspondiente; ΔV , la anchura a media altura de la ĺınea en cm s−1; y f = (2F +1),
es la degeneración en el nivel hiperfino superior o inferior.

En el caso en que las ĺıneas son ópticamente delgadas,

TR =
ANfhc3

8πΔV kν2
(
fu

fl
) exp(− hν

kTe
)1 − [exp(hν/kTe) − 1]

exp(hν/kTb) − 1]
(A.21)

o también

TR ≈ fu

4
[

Ahc3

8πΔV kν2
]
NT

Q
exp(− Eu

kTe
) (A.22)

donde Eu, es la enerǵıa del nivel rotacional superior sin desdoblar; NT , es la densidad
de columna total; y Q la función de partición rotacional.

Con esta expresión podemos calcular un valor de la densidad de columna para
cada una de las componentes hiperfinas, asumiendo una temperatura Tex = 10 K.
La densidad de columna total la calculamos haciendo una media ponderada de los
valores obtenidos para cada componente.
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Apéndice B

Aproximación de Sobolev o
LVG

Las ecuaciones de equilibrio estad́ıstico describen la variación de la población de
un nivel i con enerǵıa Ei debida tanto a transiciones radiativas como colisionales

dni

dt
= −

∑
j �=i

Rij ni +
∑
j �=i

Rji nj −
∑
j �=i

C
′
ij ni +

∑
j �=i

C
′
ji nj (B.1)

donde, Rij es la probabilidad de transición radiativa del nivel i al j y C
′
ij la pro-

babilidad de transición colisional. Las primeras se pueden escribir en función de los
coeficientes de Einstein

Rij = Aij + 4πJ Bij (Ei > Ej) (B.2)

Rij = 4πJ Bij (Ej > Ei) (B.3)

siendo J la intensidad promediada a todo ángulo y frecuencia

J =
∫

Jν Φ(ν) dν ; Jν =
1
4π

∫
Iν(θ, φ) dω (B.4)

donde Φ(ν) es el perfil de la ĺınea.
Los coeficientes de las transiciones colisionales, C

′
ij, representan la probabilidad

de que se produzca la transición tras una colisión entre una part́ıcula de la especie
considerada y cualquier otra. Son proporcionales a la densidad de hidrógeno mole-
cular del medio, la sección eficaz geométrica de la colisión y a la velocidad t́ıpica
de las part́ıculas para la temperatura cinética. Se estiman por medio de cálculos
mecanocuánticos complejos, a partir de las propiedades microscópicas de la inter-
acción electromagnética de dos part́ıculas en colisión y apoyados por medidas de
laboratorio de tiempos de relajación de niveles excitados.

En el equilibrio, dni/dt = 0, ∀i, por lo que tenemos un sistema de ecuaciones que
nos permite, en principio, calcular la población de los niveles. Sin embargo, vemos en
B.2–B.4 que los términos de estas ecuaciones dependen de la densidad de radiación
en el punto considerado y ésta a su vez depende de la población de los niveles. Por
tanto la resolución de estas ecuaciones acopladas puede resultar complicada. Esto
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se puede evitar utilizando la llamada aproximación de Sobolev o LVG (de Large
Velocity Gradient).

Esta aproximación considera que la anchura de las ĺıneas se debe a la existencia
de grandes gradientes de velocidad a lo largo de la nube, de manera que la variación
de la velocidad entre puntos relativamente próximos es mayor que la dispersión
local de velocidad. Este gradiente de velocidades puede aparecer en una envoltura
en expansión (por ejemplo, en la formación de nebulosas planetarias) o, en el caso
de regiones de formación estelar, en una nube en colapso gravitatorio.

El modelo que vamos a considerar es el de una esfera de densidad uniforme que
ha colapsado desde un radio infinito y por tanto tendrá una velocidad radial de
caida

v(r) =
(

2GM

R3

)1/2

r ≡ V

R
r (B.5)

donde M es la masa de la nube, R es el radio exterior, G la constante gravitacional
y r la distancia desde el centro de la nube.

Supondremos que el campo de velocidades es tal que no hay interacción radiativa
entre puntos muy distantes, de manera que un fotón emitido por una molécula que no
es reabsorbido localmente por otra que se encuentre en esa misma zona de velocidad
podrá escapar de la nube. Los puntos de una misma zona de velocidades presentan
similares condiciones f́ısicas y, por tanto de excitación.

Para obtener una solución general del conjunto de ecuaciones acopladas que
describen la transferencia radiativa y el equilibrio estad́ıstico de una nube de gas en
colapso, podemos aplicar un método aproximado, desarrollado por Sobolev (1960)
y ampliado por Castor (1970) y Lucy (1971). Estos autores demuestran que en este
ĺımite de interacción radiativa, el valor de la intensidad media en cualquier punto
de la nube, cuando se integra sobre el perfil de la ĺınea, depende unicamente del
valor local de la función fuente J y de la probabilidad de que un fotón emitido
en ese punto escape de la nube sin sufrir interacciones. La aproximación Sobolev
implica por tanto una localización de la transferencia radiativa. Es decir, un punto
sólo interacciona radiativamente con su entorno próximo, con lo que J no depende
de lo que pase fuera de ese entorno, es una función local.

Seguiremos aqúı la formulación para la parte radiativa de B.1 debida a Castor
(1970). Para un campo de velocidades radial y con simetŕıa esférica, la opacidad total
del medio a una frecuencia dada y según una dirección, definida por un parámetro
de impacto p, se puede escribir

τ(ν, p) =
τ0(ν)

1 + μ2
(

d lnv
d lnr − 1

) =
τ0(ν)

1 + μ2
(

r
v

dv
dr − 1

) =
τ0(ν)

1 + μ2(ε − 1)
(B.6)

donde τ0 es una función suave de la frecuencia

τ0 =
c2Aul

8πν2
gu(xl − xu)

r

ν v(r)/c
(B.7)

siendo ε el gradiente logaritmico de la velocidad, μ el coseno del ángulo que forma
la ĺınea de visión y la dirección radial, Aul el coeficiente de Einstein de la transición
u → l, gu la degeneración del nivel superior u y xu,l las fracciones de población en
el nivel superior e inferior.
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En coordenadas esféricas y para un punto genérico r, J viene dada por

J =
1
2r

∫ r

−r
dz

∫ ∞

0
Φ(ν) I(ν, z) dν (B.8)

En nuestra aproximación LVG, podemos escribir una expresión local para J (ver
Castor 1970) de la forma

J = [1 − β(r)]S(r) + βc(r) Ic(r) (B.9)

β(r) =
∫ 1

0

1 − e−τ(μ,r)

τ(μ, r)
dμ (B.10)

donde βc(r) Ic(r) representa la contribución de las fuentes de continuo. Ic es el brillo
promedio de la fuente y depende suavemente de la frecuencia, mientras que βc toma
diferentes formas según la fuente de continuo de que se trate. Por ejemplo en el
caso de una nube sin fuentes próximas de radiación, la fuente principal de continuo
que hay que considerar es la radiación cósmica de fondo en la que, al ser isótropa,
βc = β e Ic = Bν(2.7K).

El concepto básico de esta formulación es el de probabilidad de escape, β, la
probabilidad de que un fotón abandone la nube, que es también una función local.
Cuando la opacidad no es despreciable, no basta con la emisión de un fotón en
una transición, puesto que será reabsorbido y reemitido varias veces antes de que
pueda escapar de la nube. Para tener esto en cuenta, el formalismo LVG modifica
las probabilidades de emisión al introducir este parámetro β. Esto se puede ver
claramente al introducir la expresión de la intensidad integrada en la parte radiativa
de las ecuaciones B.1 para una transición u → l

dxu

dt
= −Aul xu−Bul 4π[1−β(r)]S(r) (xu −xl)−Bul 4πβc(r) Ic(r) (xu−xl) (B.11)

Utilizando las relaciones entre los coeficientes de Einstein y la expresión de la función
fuente, S(r), en función de las poblaciones de los niveles

Bul = Aul
c2

8πhν3
; Blu = Aul

c2

8πhν3

gu

gl
(B.12)

S =
2hν3

c2

xu

xl − xu
=

2hν3

c2

1
ehν/kTexc

(B.13)

podemos escribir

dxu

dt
= −Aulβxu − Bul 4πβc(r) Ic(r) (xu − xl) (B.14)

El término Aulβxu sustituye al Aul xu del caso ópticamente delgado, lo que muestra
el significado de la probabilidad de escape.

En Goldreich & Kwan (1974) podemos encontrar la aplicación detallada de es-
ta aproximación a nubes moleculares, donde presentan soluciones numéricas para
algunas moléculas y discuten los resultados y la validez del modelo de colapso.
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Publicaciones

Publicaciones en revistas internacionales con sistema de
arbitraje

- “Tracing the Shock Precursors in the L1448-mm/IRS 3 Outflows”
Jiménez-Serra, I., Mart́ın-Pintado, J., Rodŕıguez-Franco, A., Marcelino, N.
2004, ApJ, 603, L49

- “Deuterated Thioformaldehyde in the Barnard 1 Cloud”
Marcelino, N., Cernicharo, J., Roueff, E., Gerin, M., Mauersberger, R.
2005, ApJ, 620, 308

- “Organic Chemistry in the Dark Clouds L1448 and L183. Unique Grain Mantle
Composition”
Requena-Torres, M.A., Marcelino, N., Jiménez-Serra, I., Mart́ın-Pintado,
J., Mart́ın, S., Mauersberger, R.
2007, ApJ, 655, L37

- “Discovery of Interstellar Propylene (CH2CHCH3): Missing Links in Inters-
tellar Gas–Phase Chemistry”
Marcelino, N., Cernicharo, J., Agúndez, M., Roueff, E., Gerin, M., Mart́ın-
Pintado, J., Mauersberger, R., Thum, C.,
2007, ApJ, 665, L127
(Reseña publicada en Research Highlights en la revista Nature, vol. 448, p.
843)

- “A 3mm Line Survey of Prototype Stellar Cores”
Marcelino, N., Mauersberger, R., Mart́ın-Pintado, J., Cernicharo, J., Thum,
C., Roueff, E., Gerin, M.
En preparación

Otras publicaciones

- “Test observations at frequencies below 80 GHz at the IRAM 30m telescope”
Belloche, A., Navarro, S., Sievers, A., Thum, C., Cernicharo, J., John, D.,
Marcelino, N., Menten, K.M.
2004, IRAM Internal Report (http://iram.fr/IRAMFR/PV/veleta.htm)

- ”Test observations of Cloudsat”
Morris, D., Butin, G., Marcelino, N.
2007, IRAM Internal Report
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Publicaciones en actas de congresos internacionales

- “A 3mm Line Survey of Prototype Stellar Cores”
Marcelino, N., Mauersberger, R., Mart́ın-Pintado, J., Cernicharo, J., Thum,
C., Roueff, E., Gerin, M. en Science with ALMA: a new era for Astrophysics,
Madrid, Epaña, 13-17 Noviembre 2006, Madrid, España. Editado por Springer
“Astrophysics and Space Science (Ap&SS)” en proceso de edición

Otras contribuciones en congresos internacionales

- “Deuterium in dark clouds” Marcelino, N. en 1er Congreso Nacional de As-
trof́ısica Molecular: Una visión general del potencial de los grupos de qúımica
españoles antes los nuevos desaf́ıos de la Astrof́ısica., Ciudad Real, España,
1-4 Diciembre, 2003, p55 (Contribución oral)

- “Deuterated Thioformaldehyde in the Barnard 1 Cloud” Marcelino, N., Cer-
nicharo, J., Roueff, E., Gerin, M., Mauersberger, R. en Fourth IRAM Millime-
ter Interferometry School, Grenoble, Francia, 22-27 Noviembre, 2004 (Contri-
bución en poster)

- “A 3mm Line Survey of the Simplest Star Forming Regions” Marcelino,
N. en Summerschool in Molecular Astrophysics, Les Houches, Francia, 26-30
Septiembre, 2005 (Contribución oral)

- “A 3mm Line Survey of the Simplest Star Forming Regions” Marcelino, N.
en The XXXVI Young European Radio Astronomers Conference (YERAC),
Dalsfen, Holanda, 12-15 Septiembre, 2006 (Contribución oral)

- “A 3mm Line Survey of the Simplest Star Forming Regions” Marcelino, N.,
Mauersberger, R., Mart́ın-Pintado, J., Cernicharo, J. en Science with ALMA:
a new era for Astrophysics, Madrid, Epaña, 13-17 Noviembre, 2006 (Contri-
bución en poster)
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[152] Jacq, T., Walmsley, C. M., Mauersberger, R., Anderson, T., Herbst, E., & De
Lucia, F. C. 1993, A&A, 271, 276

[153] Jewell, P. R., Hollis, J. M., Lovas, F. J., & Snyder, L. E. 1989, ApJS, 70, 833
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[279] Schenewerk, M. S., Snyder, L. E., Hollis, J. M., Jewell, P. R., & Ziurys, L. M.
1988, ApJ, 328, 785

[280] Schiff, H. I., & Bohme, D. K. 1979, ApJ, 232, 740

[281] Schilke, P., Walmsley, C. M., Pineau des Forêts, G., Roueff, E., Flower, D. R.,
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A&A, 356, 1039

[325] Thompson, M. A., & Macdonald, G. H. 1999, A&AS, 135, 531

[326] Thompson, M. A., & Macdonald, G. H. 2003, A&A, 407, 237

[327] Tucker, K. D., Kutner, M. L., & Thaddeus, P. 1974, ApJ, 193, L115

[328] Tucker, K. D., & Kutner, M. L. 1978, ApJ, 222, 859

[329] Turner, B. E. 1971, ApJ, 163, L35

[330] Turner, B. E. & Zuckerman, B. 1978, ApJ, 225, L75

[331] Turner, B. E. 1979, A&AS, 37, 1

[332] Turner, P.H., Halonen, L. & Mills, I.M., 1981, JMSp, 88, 402

[333] Turner, B. E. 1982, ApJ, 255, L33

[334] Turner, B. E. 1988, en Galactic and extragalactic radio astronomy, 2nda ed.,
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