Nubes moleculares

La clase pasada vimos que:

@ Las nubes moleculares son densas y frias

@ Tienen un alto contenido de polvo

@ Se conocen cientos de moléculas

@ Lineas rotacionales (radio), vibracionales (IR) y electrénicas
(LV)

Frias — lineas rotacionales

H> solo en zonas de altas temperaturas: choques

Se usa como trazadora la molécula de CO
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Nubes moleculares

Difieren en muchos aspectos de las nubes atémicas:

@ Son mas densas, tienen densidades de columna mayores

@ Como consecuencia, la intensidad de la radiacién UV es menor
y la quimica del gas estd dominada por la radiacién ionizante
de los rayos césmicos

@ La acresién en la superficie de los granos es mayor. Formacién
de moléculas.

@ Son mucho mas frias (10 K versus 100 K) debido a que el
enfriamiento es muy eficiente: niveles de energia pequefios
entre niveles rotacionales y alta densidad

@ Son autogravitantes. Formacién de estrellas.
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Caracteristicas de las lineas moleculares

i Como obtenemos pardmetros fisicos de las nubes a partir de las

intensidades recibidas de alguna linea espectral?

Ecuacién de transporte radiativo

Figure C.1 Propay
medium and its emi

(1) =1L(0)e ™ + S,(1 —e ™)

Aly(1,) =l = 1,(0) = (5, — L(0))(1 —e™™)
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Aly(r,) =l = 1,(0) = (5 = L(0))(1 —e™)

Donde:
@ S, es la funcién fuente, en ETL

_ 2m? 1
S 2 1
T T2 ehv/kTexc—1

@ La emisién de fondo se comporta como un cuerpo negro con
temperatura Tpg. A longitudes mm, esta radiacion esta
dominada por la radiacién césmica de fondo, Ty, = 2,725 K

_ 2h8 1
IV(O)_ c? M /KThe _q

Llamamos f(T) = WlTl

= A/V(TV) = 2/;12/3(7(( exc) f( Tbg))(l — 677”)
2u2kT

en la aprox. de RJ (hv << kT): I,
—

AT, = hTf(f(Texc) - f(Tbg)) (1 - e_TV)
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ATy = (f(Texc) — F(Thg)) (1 — ™)

@ Entonces:

—Si Texce = Tphg — no se ve linea

= si Texe > Tpg — linea en emisién

= si Texc < Tpg — linea en absorcién

Se define T, = h—k” como la temperatura caracteristica de la linea

Tenemos una ecuacién con 2 incoégnitas: Tec y 7,
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Temperatura de excitacion

La temperatura de excitacién ( Texc) se obtiene de la razén entre
poblaciones de dos niveles.

| |
JAH Wi \ﬁw 1
Ex

np (A21 + Boi uy + Co1) = n1 (B2 uy + Ci2)

u,: campo de radiacién = 4%B,,(Tbg)
Sabemos que:

Cio _ & ,—hv/kTy _
Cn — &€ 81B12 = g2Bx

A21 — 87rhl/ B 1 — Qe—hu/kTexc

LA
nm

™

6/50



Temperatura de excitacién

1 (Aul 7—bg) 1

1 Tx ‘nay T/ T
Texc - Aul Tbg
nqy Tx

nqy : tasa de desexcitacién colisional (C,)

La Tex depende del cociente %.

@ si % << 1, dominan las colisiones y Texe —> Tk
u

(nube termalizada)

@ si % >> 1, dominan los procesos radiativos y Texe — Thg
u

(nube traslicida)

n =

crit
ul
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En el caso de baja densidad (n < ngit), Texe — Thg yla
linea no sera visible.

En el caso de alta densidad (n > ngjt) Texe —> Tk y vemos
la linea dado que en la mayoria de los casos Ty > Ty,

A densidades bajas, menores a la densidad critica, la Teyc €s
solo un poco mayor a Tp, y la linea es practicamente invisible.
Por eso se dice que las lineas moleculares son visibles a
densidades iguales o superiores a la densidad critica.

Dado que las diferentes lineas moleculares tienen distinta
densidad critica, la visibilidad de cada linea sirve para hacer
una estimaciéon de la densidad.

Molecule  Transition Designation  Critical Density

(cm™)
co J=1-0 2.0 x 10°
Cco J=2-1 1.4 x 10*
HCO* J=1-0 2.2 x 10°
CN N=1-0,J=3/2-1/2 4.0x 10°
Cs J=3-2 1.4 x 105
HCN J=1-0 3.1 x 10°
HNC J=1-0 3.9 x 10°
CN N=2-1,J=5/2-3/2 19x10"
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Obtencion de parametros a partir de CO

@ Abundancia solar : ﬁ% ~ 90
@ si la nube es épticamente delgada para 12CO y 13CO vy tienen

la misma Tex. = las intensidades deberian reflejar esa
relaciéon de abundancias.

50 - co

40
Ty (K)

1oL
AN

—-10 0 10 20 30 40
v (km/s)

T

Figura 5.2; Espectros del CO y 1Bco (J=1—0) en M17.

120: 7 >>1
BCo: r<<1
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Obtencién de parametros a partir de CO: Tgy.

@ Las lineas con bajo J del CO son un muy buen termémetro de
las nubes moleculares.
Estd termalizado = To — T del Hy
@ Teniamos:
A Tb = hT(V(f( Texc) - f( Tbg)) (1 - e_TU)

Una ecuacién, con dos incognitas, Texc Y T
@ Obtencién de la Tayc:

usamos una linea con
T>>1— ATy =2(f(Texc) — £(Thg))

La Gnica incognita es Texc, yYa que ATy, se mide del perfil

T o hv/k
exc — hv/k
In(1+ TpH(hv/k) F(2,7K))

Para el CO (1-0) (v = 115 GHz) | Texe = 253K

In (1+ 712 CO)+0,82)
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Obtencién de parametros a partir de CO: 7

@ Profundidad 6ptica:

Conociendo la T, obtenida del *2CO y suponiendo que es la
misma que para otra linea (termalizacién completa), podemos
calcular 7 a partir de

ATy, = (f( Texc) = f(Thg)) (L —e™™)

AT,
T, = —In[l— hl,/k(f(Texc)bff(Tbg))]

Si consideramos el 3CO (1-0) (v = 110 GHz) :

13

ATE =B (F3(Texe) = F3(Thg)) (1 —e7™)

ATE ]
5,29/(e%29/Texc—1)—0,87

=—In[l—
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Obtencién de parametros a partir de CO: N(CO)

@ Densidad de columna:

Conociendo Tex y 7 de la transicién J— J - 1, se puede estimar
la densidad columnar (N) del nivel J, en el caso J:1-0:

T0 = A10 Nl (th/kTe"C — 1)

87r1/3Av

Como queremos la densidad TOTAL, hay que sumar la de todos
los niveles.

N=2 N
J=0

12/50



SUPOSICION: ETL: todos los niveles poblados segiin la ley de
Boltzmann para una misma T, lo cual es valido teniendo en
cuenta que para ser visibles deben estar casi termalizadas

ny &e_AEul/kTexc

n 8
M= g = BN g gre KT = mQ(T)
Q(T) =3, gje Bs/KTe: funcién de particién

La fraccién de particulas en el nivel J es:

__n;, _ 8 —EJ/kTexc
f_/— P Q(T)e

Para moléculas simples:

gr=02J+1)y E; =J(J+1)hB(v)
B(v) es una funcién del momento de inercia, B(v) = 210
v es el nimero cuantico vibracional.

Si B o1 — Q(T) — Al

para CO J=1-0: Q(T) = 2Te7xg K

13/50



- Sustituyento Q(T) en la eq. para n

- considerando que la relacién entre las N es la misma que para las
n

- reemplazando en la eq. de 7

La densidad total de 13CO queda:

713

N(13CO)(Cm ) =2 42 X 1014 [kms—l] [Texc] 1—975’%

Niotat(CO) = N(CO) + N(3CO) + N(C80) + N(*3CO™¥0) + ...

Tabla 5.2: Abundancia solar de las variantes isotépicas del CO

Molécula Abundancia

CcO 89
3co 1
c#o 0.18
cHMo 0.033

a8 0.0020
BEo 0.00037

Escaneado con CamScanner

- Ntotal(CO) ~ 90N(13 CO)
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Densidad de H,

i Cémo obtenemos N(Hz) a partir del CO?

N(Hz) = Xco * N(CO)

Donde X¢o es el factor de conversion y representa la relacién entre
la densidad de columna de CO y la densidad de columna de Hs.

Relaciéon empirica basada en observaciones y estudios de nubes
moleculares. Se ha encontrado que en la mayoria de las regiones
del MIE la abundancia relativa de CO con respecto al Hj es
aproximadamente constante dentro de ciertos limites.

Sin embargo, esta relacion puede variar en diferentes
entornos y condiciones fisicas.
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Densidad columnar de H,

o Densidad columnar a partir de 12CO (sin datos de 3CO):
Relacién empirica entre Ny, y W¢o, a partir de estudios de
CO, HIl y emisién de rayos 7y en distintas nubes.

Ny, = X Weo

Weo = [ Tpdv
X depende del sector de la Galaxia donde esta la nube, y tiene
mucha incerteza:

X =(2,34+1,2) x 102 molcm™2 km~! K15 en el complejo
molecular de Cepheus (Grenier & Lebrun, 1990)
X = (1,06 & 0,14) x 10%° molcm=2?km 1 K~1s en Orién,
~ 40 % menor que el valor promedio usado en gral en la
Galaxia (Gigel+, 1995)
Varios métodos, cada uno con sus limitaciones, coinciden bastante
bien:
X ~2x10°molcm™?km~ 1K~ 1s
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Masa de gas molecular

Una vez conocida la densidad de columna, podemos estimar la
masa, sabiendo el drea angular (Q2) y la distancia D de la nube:

MH2 = NHzmH2 DzQ
Mu,(mg) = 4,2 x 10720 N, (cm=2) D?(pc) Q(ster)
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Densidad

i Como obtengo la densidad volumétrica?

@ Lo mas simple es suponer un tamaiio para la nube

<n) ~N,L"

@ A partir de la masa, suponiendo una geometria
@ Otra posibilidad: densidad critica para setear limites inferiores

Transition Frequency N LOK)
PCOJ1-0  115GHz  ~1000cm™
NH; (1,1) 237GHz 1800 cm™
C§J=1-0 49 GHz 4.6x10° cm™
HCO J=1-0 43 GHz 1.7x10°cm ™

e Cociente de lineas sensibles a la densidad (como en el caso de
las lineas de [SII] y [Oll] en RHII) que no estén termalizadas

(n < ”crit)

Lines Applicable Range
COJ=1-DandJ=2-3  10*° < n(H,) < 10" cm™
CSJ=7-6and J=4-3  10™ <n(H,) <10 cm™
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Nubes moleculares: CALENTAMIENTO

© Rayos césmicos:
o lonizan (x ej) moléculas de H,, generando electrones muy
energéticos (del orden de decenas de €V).
o Estos electrones transfieren Ek al gas mediante colisiones,
calentandolo.
e Importante en regiones profundas de la nube, donde no llega la
radiacion UV.
e Importante: también inicia la quimica molecular, ya que genera
iones como H3 .
@ Emision fotoeléctrica en granos de polvo:
e Fotones UV inciden sobre granos y expulsan electrones.
o Los electrones calientan el gas circundante por colisiones.
o Eficiente en regiones cercanas a fuentes UV, como las
interfaces HIl /nube molecular (nubes difusas).
© Formacién de Hs:
e Dos atomos de H se recombinan sobre un grano y forman una
molécula de H.
o La energia de enlace ( 4.5 eV) se libera: parte calienta al grano
y parte al gas.
e Proceso constante en nubes frias y densas.
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Nubes moleculares: ENFRIAMIENTO

@ Emision de lineas moleculares.

El CO es el principal refrigerante en las nubes moleculares frias
y densas.

Se excita por colisiones con H, y emite fotones en transiciones
rotacionales.

El enfriamiento es méas eficiente cuando la densidad supera la
densidad critica.

En las regiones externas de la nube (7 « 1), los fotones
escapan facilmente — enfriamiento eficiente.

Los isétopos 2CO y C*80, al ser mas transparentes, permiten
enfriar regiones profundas.

© Emision del polvo:

El polvo también contribuye al enfriamiento al emitir radiacién
térmica en el infrarrojo.

La emisién del polvo es efectiva si hay buen acoplamiento
térmico entre gas y polvo.

A densidades muy altas (> 10° cm~3), el polvo puede ser el
mecanismo dominante de enfriamiento.
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Nubes moleculares: Categorias

La nubes moleculares se dividen en categorias de acuerdo a su
apariencia 6ptica, dependiendo de su Ay .

Table 32.1 Cloud Categories

Category Av (mag) Examples

Diffuse Molecular Cloud S1 ¢ Oph cloud, Ay =0.84"
Translucent Cloud lto5 HD 24534 cloud, Av = 1.56"
Dark Cloud 5to 20 B6%©, B335

Infrared Dark Cloud (IRDC)  20to = 100  IRDC G028.53-00.25 ¢

“ van Dishoeck & Black ( 1986). d Daty et al. (2010).

" Rachford et al. (2002). “ Rathborne et al. (2010).

“ Lai et al. (2003).

— Las difusas y traslicidas tienen fotones UV suficientes para
mantener el C fotoionizado en la nube. Son las que envuelven las
regiones mas densas. Se mantienen por balance de presiones.

— Las nubes oscuras son muy opacas y algunas contienen zonas
extremadamente opacas, las IRDC, que son opacas hasta para la
emisién a 8 um. Se mantienen por su propia gravedad. Forman

estrellas.
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n(X)/n,

E H 3
i H ]
107 3
102 - » ; E|
r Diffuse i Diffuse h Translucent Dense 1
r atomic molecular i molecular 4

| |
1 2x10" 2 4 6 8x10%

ng=100cm* G,=1 from Neufeld et al. (2005)
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Clasificacion de nubes

Table 32.2 Terminology for Cloud Complexes and Their Components

Categories Size nyg Mass Linewidth Ay Examples

(pc) (em ¥} (Ms)  (kms™ 1) (mag)
GMC Complex 25— 200 50 — 300 10°—10%% 4 —17 3 —10 MIT, W3, W5l
Dark Cloud Complex 4 — 25 107 — 10% 10°—10%% 1.5—5 4— 12 Taurus, Sco-Oph
GMC 2—20 10% —10* 10%—10%* 2-9 99— 25 Orion A, Orion B
Dark Cloud 0.3 -6 10° 10" 5-500 04-2 3-—15 BS B227
Star-forming Clump 0.2 -2 10% —10° 10—-104 05-3 4-—90 OMC-1.2,3.4
Core 0.02—0.4 10* — 10% 0.3 - 102 0.3-2 30-—200 B335 L1535

Complejos moleculares: grupo de nubes.

Las nubes moleculares gigantes (GMC) se diferencian de las
nubes oscuras principalmente por la masa total.

Grumos (Clumps): estructuras autogravitantes dentro de una
nube. Pueden o no estar formando estrellas.

Ndcleos (Cores): son picos de densidad dentro de los grumos.

23/50



Estructura jerarquica

- Nubes (> 10 pc)

- Grumos (~ 1 pc) : precursores de cimulos estelares

- Nicleos (~0.1 pc) : zonas de muy alta densidad donde se forman
estrellas individuales o binarias

=10pc
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Estructura jerarquica

Galactic Ring Survey (GRS), 13CO (7 << 1)

" Gum
Nebula

505
Filament

OnngB
Orion Complex

Galactic Latitude

‘Tau-Per-Aur’
Complex

| de 18 a 30 (abajo) y de 30 a 43 grados
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Nubes moleculares gigantes: GMC

La distincién entre nube y complejo de nubes es a veces
arbitraria. Se analizan las intensidades y las velocidades
radiales. También la emision del polvo.

Asociadas a ctiimulos abiertos y asociaciones OB

Forman complejos

Tienen mucha estructura. Grumos y nicleos. Forman estrellas.
Distincién entre estructuras depende de la sensibilidad y
resolucién del instrumento.

.., Molecular Gas Disk of M51

single dish (~ 50

Figura: M51
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Herschel. Perseus Molecular cloud.

Protostellar
objects

Figura: Cloud y clump: Herschel 350 um. Core: SCUBA 850 pm.
Envelopes: SMA 1.3 mm. Protoestrellas: VLA (VANDAM survey, 8mm)
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Diferentes moléculas muestrean diferentes regimenes de densidad.

Trazadores de las nubes moleculares

Nube n (em3) trazador

baja densidad 10 < n <500 2co

oscura 300<n<5x10% 13C0,0H
oscura y densa 103 < n < 10* c80,C8
densa 5x103<n<10% NH;3,CS

muy densa n ~ 108 madseres de OH

muy, muy densa

n ~ 1010

madseres de H>O

g

P

Diftuse Cloud

15

f
AN

CS tiene una densidad critica mayor = traza zonas mas densas

&0
Velocity (km/s)
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Nubes infrarojas oscuras: IRDC

o Estas regiones se corresponden con las regiones mas densas e
inmersas de las nubes moleculares.

@ son sitios de formacién estelar dentro de las nubes moleculares

@ son invisibles en longitudes de onda correspondientes al
infrarrojo cercano y medio, y se detectan en el infrarrojo
lejano.

Figura 1.18: Imédgenes de la nebulosa de la Serpiente tomadas por los telescopios espaciales
Spitzer (arriba) y Herschel (abajo). En las longitudes de onda del infrarrojo medio el material
de la nube bloquea la luz de las estrellas més distantes, mientras que en las longitudes de
onda del infrarrojo lejano la nebulosa brilla debido a la emisién de polvo frio
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Distribucién galactica

o Alrededor del 80 % del Hy estd en los complejos de GMC

@ GMC: vive alrededor de 3 x 107 afios, antes de ser destruida
por las accién de las estrellas OB. Convierte alrededor del 3%

de su masa en estrellas.

Galactic
Center

© 5x10°5 Mg
Zone of
Avoidance

3
| \ 0 1x108 Mg

I
by o ) o 50
Velocity V, (km s7)

O 5x108 Mg

Figure 3.1 Typical

Cada pico es una GMC
De la integral de cada pico — masa
Velocidad radial — Distancia

Se ven trazos de los brazos espirales
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Distribucién en la Galaxia

The observed spiral structure of the Milky Way* **

L.G. Hou and J. L. Han

¥ (kpe)

-10

S,
tice

% (kpc)

(2014)

We collected data for more than 2500 known HIl regions, 1300
GMC s, and 900 6.7 GHz methanol masers.
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Fitearon varios modelos de la estructura de los brazos espirales.
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Nicleos

Para analizar la estructura interna de las nubes hay que usar lineas
con 7 << 1 —13CO
Rosette Molecular Cloud

Galactic Latitude &

Galactie Longitude |

Figure 3.8 Map af the in 0. The the cut sed in
Figure 3.5,

———— —
= s 0 =
¢ @ o
S.0 0 elEEr o
st S == @ AV
& ° 5|
3 =
L o5 .

a
BT ! 1 1 .
2082 078" 4 020"

Galsetic Longitude [ 34 /50



Zonas de foto-disociacion: PDR

Las regiones de foto-disociacion (PDRs) son los sitios del MIE
donde el campo de radiacion UV es lo suficientemente fuerte
para disociar moléculas. Esta definicién es amplia e incluye a
practicamente todo el MIE con excepcién de las regiones mas
densas de las nubes moleculares donde muy pocos fotones UV
logran penetrar.

La destruccién de las moléculas de Hy es principalmente la
fotodisociacién por fotones FUV: 6 eV < hv < 13.6 eV

El auto-apantallamiento (self-shielding) hace que en el centro
de las nubes esto casi no suceda.

La zona de interfase entre el gas ionizado y el molecular
es la zona de fotodisociacion PDR. Es una continuacion
de la RHII, donde el gas esta principalmente neutro pero
con reacciones quimicas generadas por los fotones con
hv < 13,6 eV

Hay una zona ionizada, Fl, zona neutra (PDR), frente de
disociacién, nube molecular
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PDR

Imagen del HST de NGC 3603.
Fotones UV de estrellas O: RHII
Mas lejos del Fl: gas atémico o molecular
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Photodissociation Regions (PDR)

HII_
Toniz. Dissoc
Front

Photodissociation Region

T, =10°K!6x10%K 10°K 300K 102K

0.6

Ty
v 2
\L 1x102

“'H

0
0

Después de la PDR, donde hay ya una columna importante de
polvo que hace que los fotones UV no puedan llegar, esta el gas
molecular. Si llegan los rayos césmicos que permiten un poco de
ionizaciéon y calentamiento.
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Polycyclic aromatic hydrocarbon: PAH

Parte de la radiacién UV es absorbida por los hidrocarburos
aromaticos policiclicos (PAHs), que se excitan y re-emiten en el
infrarrojo cercano y medio.
@ son las moléculas mas grandes presentes en el MIE, con
tamafios entre 4 y 10 A (macromoléculas).
@ son hidrocarburos, compuestos organicos que contienen solo
carbono e hidrégeno.

@ Cadenas ciclicas que contienen hasta 50 dtomos de C !

@ son abundantes: 1077 respecto a H

@ Algunos estudios sugieren que los PAH representan un
porcentaje significativo de todo el carbono en el universo.
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@ Al igual que el polvo, los PAHs se forman principalmente en
las eyecciones de estrellas evolucionadas y son depositados por
sus vientos en el MIE.

@ Los espectros en el IR medio estdn dominados por intensas
bandas de emisién debido a la presencia de los PAHs

Los PAHs absorben fotones UV que excitan sus modos
vibracionales. Al desexcitarse, emiten fotones en el infrarrojo
medio. No presentan transiciones rotacionales detectables porque
son moléculas grandes y planas, con bajo momento dipolar.
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PDR

En la superficie de las nubes (Av < 1-3 mag) la absorcién de
fotones (6 - 13.6 €V) produce la emisién de:

@ Infrarrojo: continuo y lineas de emisién de los PAH
@ Lineas roto-vibracionales del Hy (fluorescencia)

e emisién de [Cll] 158 um, [Ol] 63 y 146 pm: los fotones UV
calientan el gas, excitacién por colisiones con e~ o H, se

desexcitan emitiendo esas lineas (enfrian) (ionizacién del C:

11.2 &V)
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PDR

Todo lo que puede producir la excitacién del Hy por fotones UV:
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Figure 1. Exposure time-weighted FIMS/SPEAR L-band spectrum. Several ion lines (Si IV, Si ", C 1V, He 1, and Al 1 and the H, fluorescence emission features are
identified. The orange dashed lines indicate the two bands in which the H, fluorescence emission features are dominant.

(a) FUV H, fluorescence emission map
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PDR

PDR Emission

+ The COBE FIRAS map of the Milky Way (Wright
et al. 1991) is dominated by PDR emission
— C* 158 um traces the PDRs associated with the the 3
kpc molecular ring and the star forming GMCs Cygnus,
Ophiuchus, Carina, Vela & Orion

La imagen muestra la emisién a 158 micrones del [Cll] obtenida por
COBE. Esta linea esta asociada con la excitacién colisional del gas
en las regiones PDR, donde los fotones UV ionizan parcialmente el
carbono. Posteriormente, el gas se enfria al emitir esta linea, lo que

ayuda a estudiar la estructura y las condiciones fisicas de las PDRs /50
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PDR: Calentamiento

@ Fotoeléctrico: Los fotones FUV pueden arrancarle electrones
a los granos de polvo (tmb a los PAH). El electr6n hace un
trabajo W para lograr irse del grano. La energia que le queda
se convierte en energia cinética. Cuanto mas cerca de la
superficie del grano se genere el electrén, es mas probable que
llegue a la superficie y se escape — los granos mas pequefios
(< 15 A) contribuyen més al calentamiento fotoeléctrico que
los mas grandes.

@ Desexcitacion del H»:

e Disociacién del Hy: Un 10 — 15 % de las veces la molécula de
H, queda en el continuo vibracional del nivel electrénico
fundamental — SE DISOCIA.
La tasa de esta reaccion depende de la seccion eficaz para
absorber los fotones, la probabilidad de que se disocie y de la
intensidad de fotones UV. En las PDR las moléculas de H,
viven solo un mes antes de ser destruidas.
Al disociarse, inyectan energia al gas, que se la llevan los
atomos de H.
o Desexcitacién colisional 4550



Calentamiento de la PDR
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Apantallamiento

@ Para disociarse la molécula de Hy debe absorber un fotén UV
que la lleve a un estado electrénico superior

@ Las lineas de absorcién se saturan: ya no hay mas moléculas
en esos niveles que puedan absorber. Como resultado, menos
radiacion llega al interior de la nube.

@ Si no se disocia, se desexcita emitiendo fotones UV menos
energéticos o IR, que no disocian.

@ A medida que se entra en la nube, la N(H2) aumenta y la
molécula estd apantallada para N(Hz) > 1014 cm=2,

@ Esto protege el Hy: autoapantallamiento.

@ También el polvo apantalla absorbiendo fotones, pero es
importante sélo cuando la radiacién UV es muy alta
comparada con la densidad de la nube.
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Enfriamiento de la PDR

@ Las especies presentes en la PDR que pueden enfriar son: H,
Oy CT, y més adentro: CO.
La estructura fina del O y C* es el ppal mecanismo de
enfriamiento (el H no tiene niveles bajos de excitacién).

Colisionan con e~ o0 con H — se excitan — se desexitan
emitiendo en la linea [Cll] de 158 um (90 K) y [Ol] a 63 um
(230 K) y 146 um.

El choque con e~ tiene una tasa ~ 100 veces mayor que con
H (x Coulomb), pero en zonas mayoritariamente neutras como
la PDR, la colisién con H es significativa.

@ En menor medida: lineas de [Sill] en 35 um, [CI] en 370 y 609
pum.

@ Temperatura: no son iguales que en la nube fria.
-gas: T ~ 300 — 1000 K
- polvo: 100 K en la superficie de la PDR, decae a 60-20 K
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Fases del MIE: resumen

Phase Objects T (K) n{cm™)  Properties
Hot Tonized Medium Coronal gas 10° - 10° 0.003-0.01  X-rays, strongly ionized atoms (e.g.. O VI)
(HIM)
Warm lonized Medium  H II regions 10 000 10 107 Dominant ion = H*, but C*, N*, O*, also
(WIM) present

Compact 100 — 1000 10° - 10¢ Hot (massive) stars. IR and radio emission

H II regions from gas dust. Presence of 5i0, H:0, OH
masers.

Diffuse medium 8000 — 10 000 0.1 Dominant atom = H. Dominant ion = C*. All
atoms an ionization potential <13.6 eV are io-
nized. No molecules.

Warm Neutral Medium  PDRs, boundary 8000 0.5 H 121-cm emission. Previously, “Warm
(WNM) H u regions/MC Intercloud Medium™
Cold Neutral Medium  Diffuse clouds 80-100 50-100 H 1 (and other) absorption in the UV and
(CNM) visible. H dominates but partial conversion of
H into Hz. A few molecules.
Molecular Clouds (MC)  Dark clouds / 10-20 10* Most H converted into H». Large optical depth
dense cores. in the visible and the UV. Numerous
molecules observed. Quiescent.
Molecular clouds 10 =200 Large optical depth. IR emission. Numerous

molecules observed. Turbulent.
15
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