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Resumen

Desde su descubrimiento, los flujos moleculares explosivos han pasado a ser una nueva sub-
clase de los flujos moleculares que se observan en las regiones de formacién estelar (Zapata et al.,
2009). En el momento actual, parecen existir dos tipos de flujos moleculares. Por un lado estan
los flujos moleculares clasicos, la mayoria bipolares, que producen las estrellas en su proceso de
formacién (Arce et al., 2007), y por otro lado estan los flujos de cardcter explosivo, probable-
mente asociados a la desintegraciéon de un sistema muiltiple joven y masivo, cuyo origen reside
en la posible coalescencia o unién (en inglés, merger) de protoestrellas de menor masa, o en la
colisién de protoestrellas (Zapata et al., 2009; Bally et al., 2017).

Los flujos de caracter explosivo parecen ser impulsivos, posiblemente creados por un tnico
evento rapido y muy energético (Bally & Zinnecker, 2005). Este tipo de flujos estd formado por
decenas de filamentos (usualmente detectados en CO) con velocidades crecientes con respecto
a su origen, y en cuyas puntas se han observado condensaciones de [Fell]. Los filamentos se
han detectado también en hidrégeno molecular y todos apuntan hacia un mismo origen, una
posicién central (véanse los casos de DR21 y Orién BN/KL) (Allen & Burton, 1993; Zapata et
al., 2009, 2013; Bally, 2016). Dicha estructura filamentaria hace recordar a la estructura que
presentan los fragmentos de una bomba explosiva. Cuando se observan en CO, los filamentos
forman una estructura isotrépica en el plano del cielo y su cinematica queda bien definida por
leyes de Hubble (aumento lineal de la velocidad con la distancia), comportamiento que también
se observa en los fragmentos de una bomba producidos en una explosién (Zapata et al., 2009).

El objetivo de este trabajo consiste en caracterizar la morfologia y cinematica de los flujos
moleculares que se observan en las regiones de formacién de estrellas masivas G34.26+0.15 y
G34.434-0.24 mediante observaciones milimétricas tomadas con CARMA (Combined Array for
Research in Millimeter-wave Astronomy). Este andlisis permitird discernir si se trata de flujos
multiples y, en el caso de serlo, si su cinemética se corresponde con la de un flujo explosivo
como los encontrados en Orién BN/KL y DR 21 (Zapata et al., 2017). Actualmente se piensa
que las estrellas masivas se forman mediante procesos de acrecién intensa, la cual representaria
una versién a mayor escala del proceso de formacién de estrellas de baja masa, pero las pocas
regiones con flujos explosivos encontradas muestran evidencias sdlidas de que éstas también
podrian formarse por la coalescencia o unién de dos o més protoestrellas de menor masa.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. ;Qué es una estrella masiva?

Los términos estrella masiva o estrella de alta masa se usan habitualmente para designar
a estrellas de tipos espectrales O y B. Son estrellas que poseen masas = 8 M), luminosidades
por encima de 1000 Lg, y sus tiempos de vida (entre ~5x 10* y ~2 x 107 afos para estrellas
de 60 My y 8 M respectivamente) suelen ser muy cortos comparados con los tiempos de vida
de las estrellas de baja masa (~ 100 afios para una estrella de tipo solar). Aproximadamente
un 15 % de la vida de una estrella masiva transcurre en la fase de protoestrellal, en la que esté
embebida dentro de su nube progenitora (Ferndndez-Lépez, 2011).

Las estrellas de gran masa juegan un papel muy importante en la evolucién de la Galaxia.
Son la fuente principal de elementos pesados que seran devueltos al medio a través de la explo-
sién de supernova que experimentan al final de sus vidas, enriqueciendo de esta manera al medio
interestelar. Ademds, mediante una combinacién de los efectos de sus fuertes vientos estelares,
flujos moleculares (en inglés outflows), regiones HII y las propias explosiones de supernova se
convierten en las responsables de modificar el medio interestelar.

A partir de relevamientos de estrellas de tipo espectral O en la Via Lactea (Garmany et al.,
1980; Mason et al., 1998), se encuentra que la mayor parte de estrellas de alta masa se forma en
sistemas binarios, lo cual puede indicar: (a) que las masas de las estrellas de mayor masa han
sido sobrestimadas, o (b) que los efectos de resolucién espacial sean relevantes en sistemas muy
lejanos. En cuanto a las estrellas mas masivas encontradas hasta la fecha, han sido varias las
ocasiones en las que se ha propuesto un candidato y posteriormente, estudios con mayor resolu-
cién angular y/o mayor sensibilidad han proporcionado pruebas de que dichas estrellas forman
parte de sistemas binarios o multiples en realidad, disminuyendo las primeras estimaciones de
masa en aproximadamente un factor de dos. Por ejemplo, HD 93129A pasé de ser considerada
una estrellla tipo O3 de ~ 130 My, a ser resuelta en un sistema binario con dos componentes de
~80 Mg y ~50Mg (Walborn et al., 2003; Nelan et al., 2004). Ademés, los pardmetros fisicos de
estas estrellas sufren de grandes incertidumbres, ya que se determinan mediante el uso de mo-
delos tedricos de atmosferas estelares y modelos evolutivos que no han podido ser comprobados
empiricamente.

1Una protoestrella de alta masa es un objeto de masa >8Mg en equilibrio hidrostédtico, que ain no ha
comenzado la nucleosintesis en su interior.



CAPITULO 1. INTRODUCCION

1.2. Formacion de estrellas masivas

El proceso de formacién de estrellas masivas es uno de los temas de la Astrofisica moderna
que todavia no estd bien comprendido. Esto, principalmente, se debe a las escasas evidencias
observacionales de estrellas de gran masa en sus primeras etapas evolutivas, y también, a la
cantidad y complejidad de los procesos involucrados en su formacién.

La fase inicial de la formacion de las estrellas masivas tiene lugar en nubes moleculares,
conocidas como nubes oscuras infrarrojas o IRDCs, por sus siglas en inglés (Rathborne et al.,
2008). Las IRDCs son frias (< 25 K), densas (~ 103-10° cm™3) y se distribuyen por todo el plano
galdctico (Carey et al., 2000; Pillai et al., 2006; Simon et al., 2006; Ragan et al., 2011; Liu et
al., 2014). Ademds, son las partes mas densas de las nubes moleculares gigantes, presentan una
gran extincién y se ven como nubes oscuras en IR cercano y medio, en contraste con la emision
difusa del fondo de la Galaxia en el infrarrojo medio (Carey et al., 1998). Estudios en ondas
milimétricas y submilimétricas (Carey et al., 2000; Garay et al., 2004; Rathborne et al., 2005,
2006, 2008) han encontrado que las IRDCs contienen a su vez numerosos nucleos densos con
tamanos y masa tipicos de <0.5pc y ~120 Mg. Algunos de estos nticleos densos no presentan
signos de formacién estelar; pero otros presentan emisién intensa en el infrarrojo medio, lineas
moleculares anchas, gas chocado e incluso emisiéon maéser, todos estos procesos estan asociados
con la formacién de estrellas de baja y alta masa (Rathborne et al., 2005; Wang et al., 2006;
Chambers et al., 2009).

1.2.1. Escenarios de formacién

Como se ha dicho antes, la divisién entre estrellas de alta y baja masa se toma en ~8 Mg.
Esta division coincide con la que surge de la comparacion de dos escalas temporales. Por una
parte la escala de tiempo en la que la estrella acreta toda su masa (tger = M,/ Macr, donde
M, es la masa final de una estrella y Macr es la tasa promedio de acrecién de la misma) y
por otra, la escala de tiempo en la que un nicleo denso de gas y polvo se contrae gravitato-
riamente, llamada escala de Kelvin-Helmholtz (txy = (GM?,)/RiLy, donde R, y L, son el
radio y la luminosidad de la estrella final) y tras la cual, la protoestrella comienza la combustién
de hidrégeno. Para estrellas con masas de ~8 Mg estas dos escalas son comparables (Palla &
Stahler, 1993). Las estrellas con masas inferiores o de baja masa, tiene un tiempo de contraccién
tx g mayor que el de acrecion, por lo que una vez alcanzada su masa final atin siguen su lenta
contraccién, hasta que eventualmente, la temperatura y la densidad en su interior es suficiente
para comenzar la combustién del hidrégeno. En las estrellas masivas, por el contrario, el tiempo
de contraccién es mas corto que el tiempo de acrecién, alcanzando la secuencia principal antes
de concluir la fase de acrecién (es decir, que comienzan la combustién de hidrégeno mientras
contintian aumentando su masa gracias a la acrecién, ver Krumholz et al., 2005).

Sin embargo, cuando una estrella masiva joven (HM-YSOs, es decir High Mass- Young Stellar
Objetc) alcanza la ZAMS (zero-age main sequence) incrementa su presién de radiacion y su flujo
de fotones energéticos. Esta presién ejercida sobre el gas y el polvo de la envoltura en la que
todavia estd sumergida, detiene el colapso e interrumpe el proceso de acreciéon. La paradoja a la
que se llega es que los HM-YSOs no pueden formarse. Esto demuestra que, mientras que para
los YSOs de baja masa la teoria de formacién funciona, para los HM-YSOs la extensién de la
misma no es sencilla.



1.2. FORMACION DE ESTRELLAS MASIVAS

Existen dos lineas tedricas principales que tratan de resolver el problema de la interrupcién
de la acrecién debida a la aparicién de una gran presién de radiacién (que ademds frena el
colapso) cuando un HM-YSO alcanza la ZAMS:

1. La primera trata de modificar la teoria de formacién estelar estdndar de baja masa de
una manera cuantitativa. Propone mayores tasas de acrecién, 1074-1073 M, /afio en lugar
de las ~ 1075 M, /afio para YSOs de baja masa (McKee & Tan, 2003) y una acrecién no
esférica por medio de discos (Yorke & Sonnhalter, 2002). Ademas, se propone que si la tasa
de acrecién es muy alta, la estrella puede seguir aumentando su masa ain cuando se haya
formado una regién HII y haya alcanzado la ZAMS. (Beech & Mitalas, 1994; Bernasconi &
Maeder, 1996; Behrend & Maeder, 2001; McKee & Tan, 2002; Tan & McKee, 2002; Yorke,
2004; Sollins et al., 2005)

2. La segunda teoria presenta un escenario basado en el hecho observacional de que las estre-
llas masivas se forman en las regiones centrales de alta densidad de ctimulos estelares. En
estas zonas se producirfa la fusién (o coalescencia) de varias estrellas de baja masa, lo que
evitaria el efecto de la presién de radiacion. La densidad de estrellas que se precisa para
el modelo de fusién de estrellas es de ~ 108 pc™3, lo que hace practicamente imposible la
formacion de estrellas aisladas, mientras que en el escenario dominado por la acrecién esto
si es posible. (Bonnell et al., 1998; Bonnell & Bate, 2002; Stahler et al., 2000; Zinnecker &
Bate, 2002; Bally & Zinnecker, 2005)

A continuacién se describirdn con més detalle estos dos escenarios de formacién de estrellas
masivas y las evidencias observacionales que distinguen uno del otro.

Acreciéon amplificada

En este modelo las estrellas masivas se forman de manera similar a las estrellas de baja
masa pero con tasas de acreciéon muy altas. Para que se forme una estrella de ~100 Mg en
10° afos, la estrella requiere una tasa de acrecién promedio de M = 1073 Mg /ano. Para una
esfera isotérmica con un perfil de densidad radial r—2, el modelo estandar de colapso inside-out
predice una tasa de acrecién de M ~c?/G, donde c, es la velocidad del sonido efectiva y G
es la constante gravitacional (Hartmann, 1998). Una tasa de acrecién M =103 Mg, /ano re-
quiere c¢s=1.9km/s, que corresponde a una temperatura de aproximadamente 1200 K para el
gas molecular (suponiendo un peso molecular medio p=2.7). Si un ntcleo en la nube contiene
100 My, y colapsa para formar una estrella masiva en 7= 10° afios, entonces el radio inicial del
niicleo debe ser aproximadamente R = 10° cm, con densidad n(Hy)=10° cm™3, presién prome-
dio P/k=10%cm 3K, y densidad columnar promedio N(Hz) =Rn(Hz) =5x10?2cm~2 (Tan &
McKee, 2002). Por lo tanto, la formacién por acrecién requiere nicleos de muy alta presién,
grandes velocidades de sonido efectivas y altas densidades columnares.

Una diferencia importante entre la formacion de estrellas de masa alta y baja es que la escala
temporal anterior a la secuencia principal es mas corta que la escala temporal de acreciéon para
estrellas con M > 10Mg. Por lo tanto, mientras que las estrellas de baja masa siempre emer-
gen de sus envolturas como objetos de pre-secuencia-principal, las estrellas masivas alcanzan
la ZAMS cuando ain estan embebidas en sus nubes progenitoras y mientras siguen acretando
material.

También deben incluirse en este modelo de acreciéon amplificada los efectos de la presion de
radiacién de la estrella en formacién. Para una mezcla normal de gas y polvo interestelar, la
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

presion de radiacién puede revertir el flujo de entrada y evitar el crecimiento de estrellas ma-
sivas. Sin embargo, a medida que el campo de radiacién intenso disocia las moléculas, evapora
las capas de hielo y dispersa los granos de polvo, la opacidad del material de acreciéon puede
reducirse considerablemente. Incluso con la destruccion del grano, la presién de radiacién puede
detener el crecimiento de estrellas masivas por acreciéon de masas superiores a 20 Mg (Wolfire
& Cassinelli, 1986, 1987). Para una estrella con una luminosidad L, = 10° L, la presién de ra-
diacién es Prqq/k =L, /47TCkR2 =3x10"cm 3K, donde R es el radio estelar, ¢ es la velocidad
de la luz y k es la constante de Boltzmann. La expresién P,,q es aproximadamente un orden
de magnitud inferior a la presién promedio en el ntcleo discutido anteriormente. Por lo tanto,
el crecimiento de una regién HII también puede detener la acrecién (Tan & McKee, 2002). Sin
embargo, Keto (2002) ha demostrado que la gravedad de la estrella central puede limitar la
region HII y detener los efectos destructivos del campo de radiacién si su tamano es inferior
a aproximadamente r;; = GM/ C%I, donde crr ~10km/s es la velocidad del sonido en la regién
HII. La zona ionizada que rodea a una estrella masiva puede permanecer hipercompacta si hay
un depdsito de gas con una densidad n(H) o rflg/ ? dentro de una distancia r;; de la estrella. Si
un flujo de acrecién o un disco circunestelar puede proporcionar este reservorio, la region HII
puede permanecer confinada y los efectos destructivos de la radiacién UV se pueden mitigar.
En una regién HII confinada en el disco, algunos fotones UV pueden escapar e ionizar el gas a
grandes distancias ortogonales al plano del disco. Sin embargo, un flujo de acrecién en el plano
del disco puede permanecer protegido. En las estrellas que giran rapidamente, los polos son méas
calientes que el ecuador. Asi, la mayor parte de la radiacién ionizante se transmite hacia los
polos, reduciendo sus efectos destructivos en el plano ecuatorial. Yorke & Sonnhalter (2002)
modelaron la formacién de estrellas masivas con la inclusién de estos efectos, demostrando que
la acrecién directa puede producir estrellas de hasta 20-30 M, por acrecion de un disco.

Ademas, Behrend & Maeder (2001) sugieren que la tasa de acrecién en estrellas masivas pue-
de aumentar con el tiempo, contrariamente al comportamiento observado de estrellas aisladas
de baja masa. Esta caracteristica se puede incorporar al escenario de acrecién directa de la for-
macién de estrellas masivas de varias maneras. Primero, la tasa de acrecién tendera a aumentar
con el tiempo si la pendiente del perfil de densidad del niicleo de la nube principal es menor que
el perfil de densidad r~2 de una esfera isotérmica. En segundo lugar, a medida que aumenta la
masa de una estrella, su radio de acrecién crece de modo que la estrella puede acumular masa a
un ritmo mayor. Este efecto, conocido como “acrecion competitiva”, puede llevar a un crecimien-
to descontrolado de los objetos més masivos en un grupo de estrellas en formacién (Zinnecker,
1982; Bonnell et al., 2001a,b). En tercer lugar, los objetos masivos tienden a situarse en el cen-
tro de un grupo en formacién donde la densidad del gas, y por lo tanto la tasa de acrecién, es
mayor. Sin embargo, Beuther et al. (2002) encuentran evidencia de tasas constantes de flujos
de acrecién y argumentan que las estrellas masivas pueden formarse a través de una versién
amplificada de la formacién de estrellas de baja masa. Esto lleva a pensar que este escenario
de acrecion amplificada atin no logra explicar con certeza la formacion de estrellas de gran masa.

Fusion o merger

Este modelo alternativo surgié para entender las observaciones que no se lograban explicar
con el escenario estandar de formacion estelar aplicado en las estrellas masivas. Existen algunas
tendencias que pueden interpretarse como evidencia de que las interacciones las estrellas, que
conforman un grupo estelar, pueden jugar un papel importante en la formacién de algunas
estrellas masivas:

4



1.2. FORMACION DE ESTRELLAS MASIVAS

= Hay observaciones que demuestran que las estrellas masivas tienden a formarse en grupos,
en lugar de aislarse (Lada & Lada, 2003; de Wit et al., 2004). Las densidades centrales
de los grupos jovenes exceden de 10° estrellas/pc? (Allen et al., 2017). En estos grupos, se
deben considerar perturbaciones e interacciones de las estrellas que los conforman.

» Las asociaciones y agrupaciones de OB jovenes se expanden, y el 5 %-30 % de sus miembros
son expulsados como estrellas de alta velocidad (Kroupa, 1995; Hoogerwerf et al., 2000).

= Algunos flujos moleculares de estrellas muy masivas estdn pobremente colimados. Por
ejemplo, OMC-1 en Orién (?Bally et al., 2017) y parecen ser el resultado de una explosién
(Allen & Burton, 1993; Bally et al., 2017; Zapata et al., 2009). Otros flujos moleculares de
protoestrellas masivas muestran evidencia de una reorientacién abrupta del eje de flujo,
como en el caso de IRAS 2012644104 (Shepherd et al., 2000).]

» Las estrellas masivas tienen con frecuencia una compafiera binaria méas grande (Mermilliod
& Garcfa, 2001; Zinnecker & Bate, 2002) y velocidades de rotacién més répidas que las
estrellas de masa baja.

Bonnell et al. (1998) propusieron que las estrellas masivas se forman por una combinacién
de acrecion competitiva y fusion en la formacion de cimulos estelares. Para que se produzcan
colisiones estrella-estrella a una tasa significativa, un grupo requiere una densidad numérica de
aproximadamente 108 estrellas/pc? para las estrellas de baja masa (<8 My). Sin embargo, para,
estrellas de 10 M con una dispersién de velocidad de 5 a 10km/s, la fusién puede ocurrir en
densidades tan bajas como 109 estrellas/pc®. Aunque tales densidades altas no se encuentran en
ningun cimulo de estrellas observado, Bonnell et al. (1998) y Stahler et al. (2000) argumentan
que tales condiciones extremas pueden existir durante un breve periodo de tiempo durante la
fase altamente oscurecida de fragmentacion y colapso gravitacional de los ntcleos de nubes que
forman grupos estelares. Zinnecker & Bate (2002) pudieron mejorar en gran medida la tasa de
fusién en la formacion de agrupaciones estelares, reduciendo la densidad requerida de estrellas
durante dicha fase.

Diferencias observables

= Mientras que la acrecion puede, en principio, producir estrellas masivas de forma aislada,
las fusiones sélo pueden ocurrir en grupos muy densos que presumiblemente solo pueden
formarse en nicleos de nubes muy densos y masivos.

= En el escenario de acrecion se espera que el crecimiento de una protoestrella esté asociado
con la presencia de discos de acrecion delgados. Los encuentros cercanos y las fusiones
podrian perturbar tales discos. La evidencia de una reciente fusién podria ser la presencia
de un toro de residuos, proveniente de los discos, que se calienta dinamicamente y se
expande alrededor del origen de la colisién.

= En el escenario de fusién algunos encuentros conduciran a la formacion de sistemas bina-
rios y, cuando se complete la fusion, el producto resultante tendra una rotacién rapida. Por
lo tanto, una alta fracciéon de multiplicidad y una rotacién rapida entre estrellas masivas
pueden ser una firma de interacciones y fusién. Las estrellas runaway, con alta veloci-
dad (>50km/s) o velocidades moderadas (10-50km/s), originadas en asociaciones OB y
ciumulos de estrellas jovenes pueden proporcionar evidencia indirecta de densidades este-
lares extremadamente altas durante su formacién (Kroupa, 1995; Hoogerwerf et al., 2000).
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

= Las flujos moleculares producen uno de los signos mas faciles de observar del nacimiento de
una estrella. La acrecién via discos en la formacion de estrellas de baja masa produce flujos
altamente colimados (por ejemplo, Reipurth & Bally, 2001). Si bien las estrellas masivas
que crecen por acrecion desde un disco pueden producir flujos moleculares colimados que
son casi versiones ampliadas de aquellas impulsadas por protoestrellas de baja masa, se
espera que las fusiones generen varios flujos altamente colimados (dngulos de apertura
pequenos) distribuidos isotrépicamente (Bally & Zinnecker, 2005; Bally et al., 2017; Zapata
et al., 2013, 2017).

Estos dos posibles escenarios de acreciéon amplificada y merger, sugieren que puede haber
varias maneras por las cuales se podrian formar estrellas de gran masa. Para distinguir entre los
escenarios de acrecién amplificada y fusién es necesario el estudio del medio circundante (gas
en caida de la envoltura, disco de acrecién, flujos moleculares, etc) de las estrellas en formacion,
para ello se necesitan observaciones de longitud de ondas de infrarrojo y ondas de radio de
alta resolucién de cimulos de estrellas en formacion. En la tabla 1.1 se resumen las diferencias
observacionales entre el escenario de acrecién directa y fusién.

Acrecién Fusiones .
. Observaciones
amplificada (Mergers)
a1 'l‘ d N Q
Nicleos | awslaco | o1 erupos cm, mm, submm
no interactuando interactuando
estable transitorio
Discos delgado grueso IR, radio
acretando en expansién
Flujos bipolar isotrépico H2, [Fe II], CO, SiO,
moleculares colimado explosivo continuo de radio
. baja densidad estelar alta densidad estelar
Ciumulos - . .
.. rotacién estelar moderada | rotacion estelar rapida IR
jovenes . - - . L
baja fraccion de binarias | alta fraccién de binarias

Tabla 1.1. Diferencias observacionales entre los dos posibles escenarios de formacién de
estrellas masivas: acrecién amplificada y fusién (merger). Tomada del trabajo de Bally &
Zinnecker (2005).

1.3. Problemas observacionales

Existe una serie de dificultades intrinsecas al estudio observacional de las regiones de forma-
cion de estrellas masivas que han impedido hasta el momento encontrar pruebas definitivas en
apoyo de uno u otro escenario.

En primer lugar, las estrellas (tanto de alta como de baja masa) se forman dentro de nubes
de gas y polvo que producen una gran extincién, que imposibilita habitualmente su estudio en
el rango UV, 6ptico y en ocasiones, incluso en el cercano infrarrojo durante las primeras etapas
de formacioén estelar. La radiacién de la protoestrella es absorbida por el polvo que la rodea y
es reemitida posteriormente como emisién térmica de cuerpo negro a longitudes de onda més
largas; esta radiacién presenta un pico de emisién cerca de 100 ym (que corresponde a tempera-
turas de cuerpo negro de entre 50 y 100 K). Por lo tanto, las observaciones que pueden penetrar
el material de la envolvente de la protoestrellas, permitiendo el estudio de las regiones mas cer-
canas a la misma, son las que se realizan en longitudes de onda que van desde el radio hasta el
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1.4. FLUJOS MOLECULARES

infrarrojo cercano (es decir desde la regién centimétrica hasta A\ ~ 1 pm aproximadamente).

Por otro lado, debido a la menor cantidad de estrellas masivas en relacién al niimero de
estrellas de baja masa, surge el problema de la distancia a las regiones de formacion de estrellas
masivas, tipicamente de unos cuantos kiloparsecs. Las regiones de formacién més cercanas son
la de Orién KL a 450 pc, Cefeo A a 750 pc y G92.67+3.07 a 800 pc. El resto se encuentran a
distancias mayores que requieren de muy alta resolucién angular para poder ser estudiadas en
detalle. Ademads como los tiempos de vida de estos objetos son cortos y teniendo en cuenta su
escasez, se dificulta determinar una secuencia evolutiva en la formacién de las estrellas masivas.

Otro problema a tener en cuenta, esté relacionado con el hecho de que las estrellas masivas
no se forman de manera aislada, sino que se encuentran en regiones donde usualmente coexis-
ten protoestrellas en diversas etapas evolutivas. La eyeccion de flujos moleculares asociados con
varias estrellas en una misma region, los efectos de proyeccién y la posible interaccién dinamica
entre flujos y nubes moleculares de las distintas estrellas de una misma regién, hace que la inter-
pretacion de los campos observados sea méas compleja que las regiones donde se forman estrellas
de baja masa, mas aisladas usualmente.

Por 1ltimo, otra dificultad reside en el hecho de que los procesos de acrecion en estrellas
de alta masa involucren flujos de acrecion que no sélo conciernen a una protoestrella, sino a
grupos de protoestrellas. Es decir, el problema de que el paradigma de acrecién para objetos
aislados no aplique en los casos en los que son varias protoestrellas las que acretan material
simultaneamente. Este tipo de escenario no estd bien establecido de forma tedrica.

A pesar de las dificultades expuestas, en la dltima década se han producido grandes avances
en el estudio de la formacion de estrellas de alta masa por las mejoras tecnolégicas que han
permitido observaciones de gran resolucién angular y sensibilidad en la banda centimétrica (in-
terferémetro VLA), milimétrica (interferémetros SMA, Plateau de Bure, CARMA y ALMA) y
del infrarrojo cercano (satélite Spitzer).

1.4. Flujos moleculares

Los flujos eyectados por las protoestrellas representan un mecanismo muy eficaz para remo-
ver momento angular, permitiendo asi los procesos de acrecién, y son por tanto, una evidencia
de la existencia de este tipo de procesos. Ademads, la forma en que se originan parece estar
vinculada a la rotacion de los discos de acrecién, asi como a los campos magnéticos que atravie-
san el sistema disco-protoestrella (Shu et al., 2007; Pudritz et al., 2007). Algunas observaciones
parecen mostrar evidencias de la posible rotacién de algunos flujos en las partes mas cercanas
a las protoestrellas (Lee et al., 2008; Launhardt et al., 2009; Zapata et al., 2009; Torrelles et
al., 2011), lo que confirmaria que los flujos eyectados puedan disipar momento angular de forma
efectiva.

El sistema disco-protoestrella acelera vientos con distinta velocidad en las direcciones per-
pendiculares al plano ecuatorial de rotacién del disco. A velocidades altas, se encuentran vientos
muy colimados en forma de chorro o jet. Las velocidades de los jets son varias veces superiores a
la velocidad de escape de la regién desde la que fueron eyectados, alcanzando entre 50-500 km /s.
Las observaciones parecen sugerir que cuando los jets son eyectados por objetos muy jévenes,
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el material del que se componen es principalmente molecular (Hy, CO y SiO), mientras que en
objetos méas evolucionados la densidad del jet disminuye, las velocidades de eyeccién se hacen
mayores y el material del que se componen es principalmente atémico o incluso ionizado. Estos
ultimos (vientos con material ionizado) se conocen como jets térmicos y son detectados en radio
continuo por la emisién libre-libre o Bremsstrahlung de sus electrones.

Ademsds de estos jets colimados, el sistema disco-protoestrella puede originar vientos de me-
nor velocidad y con angulos de apertura mayores, que rodean los jets. Tanto los jets como estos
vientos mas lentos perforan la nube molecular a partir de la que se formé la protoestrella, for-
mando una cavidad y desplazando el gas circundante con velocidades pequenas. Por lo tanto, los
jets y vientos anchos transfieren momento angular al material que arrastra por medio de ondas
de choque de baja velocidad, constituyendo de este modo los flujos moleculares (u outflows)
bipolares. Estos outflows pueden producir cambios en la composiciéon quimica de su nube de
origen e incluso pueden contribuir al declive del proceso de acreciéon de masa al eliminar el gas
denso que rodea a la protoestrella. Ademads, son herramientas 1tiles para entender el proceso de
formacion de las estrellas de todas las masas, ya que proporcionan un registro de la pérdida de
masa del sistema.

No se conoce un trazador molecular inico de flujos moleculares, por lo que habitualmente
se han utilizado transiciones de CO y algunos de sus isétopos, HCO™ o SiO, caracterizados por
ser lineas anchas, para detectarlos. Y pueden observarse en el rango de longitudes de ondas de
radio y ondas milimétricas.

Hasta este momento, parece que existen dos tipos de flujos moleculares relacionados con las
regiones de formacion estelar:

= Bipolares: impulsados por una protoestrella con un disco de acrecién.

= Explosivos: asociados con la ruptura de un sistema estelar joven masivo debido a fuer-
tes interacciones gravitatorias entre las protoestrellas durante encuentros cercanos de las
mismas, o a la fusién de al menos dos de esas protoestrellas.

Flujos explosivos

Los flujos explosivos parecen ser impulsivos, y creados posiblemente por un evento energético
unico y breve (Bally & Zinnecker, 2005). Estos flujos consisten en docenas de filamentos en ex-
pansién detectados por su emisién de CO, dedos (en inglés, fingers) de Hg, y “puntas de dedos”
de [Fell] que apuntan hacia atras aproximadamente a una posicién central; esta morfologia hace
recordar a un evento explosivo, ver los casos de DR21 y Orién KL (Allen & Burton, 1993; Zapata
et al., 2009, 2013; Youngblood et al., 2016; Bally et al., 2017). Los filamentos expansivos de CO
son casi isotropicos en el cielo y presentan leyes de velocidad de Hubble bien definidas, es de-
cir, las velocidades radiales aumentan con las distancias proyectadas (Zapata et al., 2009, 2013,;
Bally et al., 2017). La naturaleza precisa de los flujos explosivos ain no se conoce bien, pero se
especula que podria estar relacionada con la desintegraciéon de los sistemas estelares jévenes, co-
mo en el caso de Orién KL (Bally & Zinnecker, 2005; Zapata et al., 2009; Bally et al., 2011, 2017).

Resumiendo, hasta este momento, hay cuatro claras caracteristicas morfolégicas y cineméati-
cas de los flujos explosivos moleculares (Zapata et al., 2017):

1. Los flujos explosivos consisten en filamentos rectos con diferentes direcciones, con distri-
bucién casi isotrépica.
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2. Los filamentos moleculares apuntan a una posicién central.

3. Los filamentos siguen leyes de Hubble, es decir la velocidad crece linealmente con la dis-
tancia proyectada.

4. Se observa superposicién de los filamentos desplazados hacia el rojo y hacia el azul.

Por lo tanto, la aparicién de este tipo de flujo molecular podria apuntar a la existencia de un
nuevo fendmeno fisico totalmente diferente al de la formacion cldsica de estrellas, para explicar
la formacién de estrellas masivas.

Casos particulares

Existen algunos casos de fuentes relativamente cercanas observadas con interferometria de
alta resolucion espacial en las que se han descubierto flujos que no encajan exactamente en el
paradigma del flujo bipolar de una estrella aislada. Tales son el caso de Cep A HW2 y HH80-81
ambos con flujos bipolares pero cuya morfologia difiere de la imagen clasica de un flujo rectilineo
y bien colimado; por otro lado, se encuentran DR21 y Orién BN /KL dos ejemplos claros de flujos
explosivos (Zapata et al., 2017).

A continuacién mostramos en detalle algunas de estas observaciones, a partir de las que se
ven flujos moleculares con distintas morfologias, dependiendo de la magnitud de la interaccion
entre las protoestrellas que los eyectan.

Cepheus A East Es una de las regiones de formacién estelar masiva mas cercana, a una
distancia de 700 pc (Moscadelli et al., 2009; Dzib et al., 2011). En los trabajos de Zapata et al.
(2014) y Cunningham et al. (2009) encontraron cinco flujos monopolares colimados, separados
aproximadamente por un dngulo proyectado en el plano del cielo de 10° (Fig. 1.1). Un estudio
cinematico sugiere que estos flujos han sido eyectados periédicamente (flujo pulsante) y ademds
en direcciones diferentes (flujo precesante) debido a la interaccién gravitacional de un pequeno
grupo de protoestrellas, que hacen que cambie la inclinacién del eje del flujo (Zapata et al.,
2013).

HH80-81 Se encuentra en una nebulosidad detectada en 6ptico conocida como GGD27 a
1.4kpc (Girart et al. en preparacién), donde se forman estrellas masivas. HH80-81 esta asociado
con un gran radio jet (Fig. 1.2). El radiojet tiene un movimiento de precesién a través de una
distancia proyectada de 7.5 pc (Heathcote et al., 1998). Recientemente, Masqué et al. (2012)
propuso que este radio jet podria ser mas grande, extendiéndose hacia el norte, con una longitud
total de 18.4 pc. El jet aparentemente se origina cerca de la posicién de una protoestrella joven y
masiva, rodeada por un disco masivo de polvo y gas que gira alrededor de él (Fernandez-Lépez
et al., 2011a,b; Carrasco-Gonzélez et al., 2012; Girart et al., 2018).

Pero ademds la regién contiene otras protoestrellas masivas (Qiu & Zhang, 2009; Fernandez-
Lépez et al., 2011a) que estan impulsando otros flujos de alta velocidad. Las observaciones (sub)
milimétricas de la parte central del radio jet revelaron dos fuentes principales, MM1 y MM2,
separadas por aproximadamente 7”7 (Gdémez et al., 2003), que probablemente se encuentran en
diferentes etapas evolutivas. Hay evidencia de una posible tercera fuente, que se observa como
un ntcleo molecular compacto que se llama MC. Es detectable sélo a través de varias lineas
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Fig. 1.1. Mapa de contorno de intensidad integrado de la emisién de *>CO(2-1)en Cep
A superpuesta en la imagen de la emisién de Ha (escala de grises). Las emisiones reds-
hifted y blueshifted estan representadas por los contornos rojo y azul, respectivamente.
Los contornos amarillos representan la emisién de continuo a 1.3mm. Las lineas conti-
nuas y discontinuas marcan las orientaciones de los flujos que emanan de HW2 y HW3,
respectivamente. Tomada de Zapata et al. (2013).

moleculares milimétricas.

En cuanto al jet, a pesar de ser bipolar y colimado, se ha visto que, debido a la interaccion de
un posible sistema binario, muestra una precesion sinusoidal. Esto refuerza la idea de que en los
escenarios de formacion de estrellas masivas la interaccién entre estrellas es un hecho generalizado
y que se debe tener en cuenta para explicar el proceso de formacién de estas estrellas.

DR21 A partir de observaciones con el interferémetro SMA de la linea de CO(2-1) de alta
resolucién angular (~2”) con el SMA del flujo que emana de la regién de formacién de estrellas
masivas DR21 (localizada en la nube molecular de Cygnus X), se encontraron alrededor de
25 filamentos moleculares hacia el azul y el rojo (Fig. 1.3). Estos filamentos moleculares siguen
lineas casi rectas y parecen apuntar hacia un centro comun. La velocidad radial a lo largo de cada
filamento sigue una ley de Hubble (la velocidad radial es linealmente proporcional a la distancia
proyectada), lo cual indicaria un evento explosivo (Fig. 1.4). Las observaciones sugieren que
este flujo molecular parece haber sido producido por una explosién violenta que tuvo lugar hace
unos 10.000 afios, y que parece estar originado con la desintegracién (o fusién) de un sistema
conformado por estrellas masivas (Zapata et al., 2013).

Orién BN/KL La regién BN/KL se encuentra detras de la Nebulosa de Orién, localizada a
una distancia de alrededor de 414 pc (Menten et al., 2007). Se observaron flujos de gran dngulo
de apertura procedente del nicleo de la nube (OMC1). El flujo es trazado por la emisién de
lineas milimétricas y submilimétricas como CO, CS, SO y HCN. Se pueden ver estructuras de
gas con forma filamentaria o de dedos (fingers) como consecuencia de la excitacién del Hy de-
bido a choques intensos y también hacia las puntas de estos dedos, emisiéon compacta de lineas
prohibidas de [Fell] a 1.64 um (Bally et al., 2017).

La fig. 1.5 muestra observaciones en el infrarrojo del hidrégeno molecular del flujo en Orién
KL superpuestaa con observaciones de SMA de la emisién de 2CO(2-1), en la que se distinguen
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Fig. 1.2. Mapa que muestra la emisién
de la banda de 8 um (escala de grises) y
la emisién de radio continuo a 6 cm (con-
tornos rojos) de HH80-81. La cruz marca
el pico de emisién continua a 7mm. To-

-20° 50°

187 19™ 185 14° 10° 06°

Right Ascension (J2000) mada del trabajo de (Qiu et al., 2008).

12 filamentos desplazados hacia el azul y al rojo. Todos los filamentos apuntan hacia la misma
posicién central marcada con un circulo rojo/negro. Las fuentes asociadas a estos flujos, se ale-
jan de ese centro. El diagrama posicién-velocidad de los dos filamentos de 2CO(2-1) (Fig. 1.6),
denominados OF1 y OF2, muestra la relacién lineal entre dichas variables (Zapata et al., 2009).

Recientemente, a partir de observaciones con ALMA de Orién BN/KL de la emisién de
CO(2-1), se descubrieron méas de 100 filamentos. En la Figura 1.7 los circulos amarillos mues-
tran las ubicaciones de las estrellas masivas expulsadas (o runaway; de arriba a abajo, estos son
el objeto BN, la fuente I, la fuente n e IRc4. La cruz amarilla marca la ubicacién del centro de
explosién medido a partir de los movimientos propios de las estrellas (Bally et al., 2017); esta
localizacién coincide con el centro de la explosién determinado a partir de las orientaciones de
los filamentos de CO (Zapata et al., 2009).

La aceleracion de estrellas runaway jévenes requiere la interaccion dinamica de al menos 3
estrellas, lo que conduce a la formacién o endurecimiento de una binaria compacta cuya energia
gravitacional impulsa la eyeccién (Reipurth & Mikkola, 2015)). Moeckel & Goddi (2012) asu-
mieron que la Fuente I es un sistema binario compacto que junto con BN fueron expulsados de
la nube OMCI1. Sus simulaciones numéricas de interacciones de tres cuerpos muestran que la
configuracién inicial mas probable es un sistema binario preexistente que contiene una estrella
masiva y a BN. Ademds sugieren que este sistema experimenté un encuentro cercano con una
estrella masiva aislada, en el que esta estrella intercambié lugar con BN y expulsé a este tltimo.
La medicién reciente del movimiento propio de la Fuente n (Rodriguez et al., 2017) sugiere que
estuvo involucrada una cuarta estrella. Si la fuente n es un sistema binario como lo indican los
datos de radio, entonces al menos 5 estrellas estuvieron involucradas en la interacciéon dinamica.
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En cuanto a la energia que se necesita para que las estrellas fueran eyectadas, Snell et al.
(1984) considera que si las masas de las fuentes BN, I y n son de 8 a 16, de 10 a 25 y de 3
a 6 Mg, respectivamente, la suma de las energias cinéticas en los movimientos estelares seria
Eestretia = 1-2 x 10%7 ergios. Ademés, se ha estimado que la energfa cinética de los outflows es
Eout flows=4 x 1016 (Snell et al., 1984) a 4 x 1047 erg (Kwan & Scoville, 1976). Entonces la fuente
de energia responsable de la expulsién debe suministrar al menos E;p =~ 10%7 erg durante el
evento de expulsiéon. Sin embargo, gran parte de la energia cinética inicial de los outflows se
habria convertido en radiacién por ondas de choque que hacen que los outflows sean visibles
en CO, H2 y otras moléculas. Teniendo en cuenta las pérdidas radiativas por choques durante
los ultimos 500 anos, y el trabajo requerido para salir de una regién de ~ 400 AU en el pozo
de potencial gravitacional del nicleo de la nube OMCI, la fuente de energia responsable de la
eyeccién debe suministrar al menos E;o; = 10%® erg.

Las filamentos de CO presentan una distribucién aproximadamente isotrépica, esféricamente
simétrica (Fig. 1.8). Ademads, parecen seguir la ley de Hubble, con la velocidad radial proporcio-
nal a la distancia proyectada desde el centro de la explosién. La relacion de velocidad-distancia
lineal implica que las eyecciones son 6rdenes de magnitud més densas que el medio a través del
cual se mueven, y tienden a ser mas brillantes en sus extremos (Bally et al., 2017).

+42°21'00"
+20'30"
+20'00"

+19'30"

Declination (J2000)

+19'00"

+18'30"3

20239™10° 39™00° 38™50°
Right Ascension (J2000)

Fig. 1.3. Se observan filamentos de la emisién de CO(2-1) desplazados hacia el rojo y
hacia el azul, del flujo molecular de DR21 observado con el SMA, superpuestos en una
imagen de la emisiéon Hs. Cada linea representa una secuencia de posiciones en las que la
emisién de CO alcanza su punto maximo en canales de velocidad constante. La mayoria
de los filamentos apuntan aproximadamente hacia la misma posicién central, sefialada por
el cuadrado. Tomada de Zapata et al. (2017).
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C -] Fig. 1.4. Diagrama posicién-velocidad de
M 1 los 25 filamentos con emisién de CO(2-1)
C 1 detectados por el SMA presentes en DR21.
0 ] Casi todos los filamentos parecen comenzar
-BD: SRR TS T ] con la misma velocidad radial de aproxi-
0 20 40 60 80 100 120 madamente -3kms~!. Tomada de Zapata
Projected distance from origin [arcsec] et al. (2()17)_
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Fig. 1.5. Izquierda: Observacién en el infrarrojo del hidrégeno molecular del flujo en
Orién KL (escala de grises) superpuesta con observaciones de SMA de la emisién de
12C0(2-1), en la que se distinguen 12 filamentos desplazados hacia el azul y al rojo (sfmbo-
los de colores). Todos los filamentos apuntan hacia la misma posicién central marcada con
un circulo rojo/negro. Las fuentes asociadas a estos flujos, se alejan de este centro y se
muestran como pequenas flechas que indican la direccién de su movimiento. Derecha:
Zoom hacia el centro del flujo explosivo en el que se indican las posiciones de las fuentes
fugitivas BN, fuente I y fuente n, y los filamentos OF1 y OF2 desplazados hacia el azul.
Las flechas rojas marcan la direccién de los movimientos propios de los tres objetos que se
escapan. El circulo rojo representa la zona desde donde fueron expulsados los tres objetos
hace 500 afios. Tomada de Zapata et al. (2017).
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Fig. 1.6. Diagrama posicién-velocidad de los dos filamentos de *2CO(2-1) denominados
OF1 y OF2. La linea roja discontinua marca la posicién del rango de velocidades en el
que se localiza la velocidad sistémica de la nube. El cuadrado rojo indica la posicién del
origen del flujo explosivo y su velocidad sistémica (~9.0kms™!). Tomada de Zapata et
al. (2017).
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Fig. 1.7. Emisién de CO(2-1) de Orién BN/KL obtenida con ALMA, se observan més
de 100 filamentos. Los colores azul-verde muestran la emisién de los flujos de Vsr=-100
a 0kms™?; el color rojo muestra la emisién de Vpsr=+420 a +120kms™'. Los circulos
amarillos muestran la ubicaciéon de las estrellas masivas expulsadas; de arriba a abajo,
estas son el objeto BN, fuente I, fuente n e IRc4. La cruz amarilla marca la ubicacién del
centro de explosién. Tomada de Bally et al. (2017).
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Fig. 1.8. Corte posicién-velocidad en direccién norte-sur de la emisién de CO(2-1) a
230 GHz en Orién BN/KL. La figura muestra la estructura de velocidad radial sobre una
regién espacial de 80" (~ 0.16 parsec). Tomada de Bally et al. (2017).
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Capitulo 2

Regiones de estudio

2.1. G34.2640.15

Es un complejo de formacién de estrellas masivas a una distancia de 3.3 kpc (Kuchar & Bania,
1994). La nube contiene 1.1 x 10* M ;! de gas denso (Hill et al., 2005) y tiene una luminosidad
de 3.2x10° L (van der Tak et al., 2013), con una edad de unos pocos 10% afios (Paron et al.,
2009). Esta regién consta de varias regiones HII ultracompactas (UCHII) (Wood & Churchwell,
1989; Gaume et al., 1994; Fey et al., 1994) y otras fuentes infrarrojas (Campbell et al., 2000).

A partir de observaciones en ondas centimetricas (Reid & Ho, 1985) se han detectado una
region HII con forma de céscara (denominada “D”), una regiéon HII ultracompacta cometaria
(“C”) y dos regiones HII hipercompactas (“A” y “B”) en G34.26+0.15 (Fig. 2.1). También
se detecté un ntcleo caliente con una temperatura cinética de 160+ 30 K hacia la region HII
ultracompacta cometaria “C”(Mookerjea et al., 2007). Ademds, dichas regiones se encuentran
asociadas con maseres de HoO, CH3OH y OH (Fey et al., 1994; Caswell et al., 1995; Hofner
& Churchwell, 1996; Forster & Caswell, 1999) que suelen observarse en regiones de formacién
de estrellas de alta masa (Fig. 2.2). En estudios més recientes se han detectado varios flujos
moleculares en G34.26+0.15, como lo demuestra la emisién de SiO que se extiende al noroeste,
sureste y noreste de las regiones HII compactas (Hatchell et al., 2001) (Fig. 2.3). En particular,
a velocidades elevadas hacia el azul, se detecté emisiéon de SiO colimada que se extiende hacia
el noroeste de G34.26+0.15, que se interpreté como un flujo molecular masivo. La direccién y
la velocidad elevada concuerdan con el flujo descubierto en '3CO por (Matthews et al., 1987),
que midié un tamarfo para el flujo de al menos 0.6 pc.

En el trabajo de (Liu et al., 2013) se estudié la regién G34.2640.15 en la banda de 4.5 um
de Spitzer /IRAC, en donde se puede observar el Hy y CO excitados por los flujos protoestelares
(Noriega-Crespo et al., 2004; Smith et al., 2006; Davis et al., 2007; Takami et al., 2010). La
Figura 2.4 es una imagen en color de la relacién de la emisién infrarroja en dos longitudes de
onda ([4.5 um]/[3.6 um]), confeccionada a partir de imdgenes de la cdmara IRAC abordo del
satélite Spitzer. De esta manera la emisién estelar queda reducida. Lo relevante de esta figura
es que se pueden identificar varias estructuras alargadas hacia el noroeste y sureste de la region.
Esto permite sospechar que en (G34.26+0.15 existirian multiples flujos.

'Para los valores tipicos encontrados en las nubes moleculares (T =10K, n=50cm™3) se encuentran valores
tipicos para la masa de Jeans de M ~ 200 M.
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G34.26+0.15

Fig. 2.1. Izquierda: imagen compuesta de tres colores de G34.264+0.15. La imagen esta
orientada en coordenadas galacticas. El rojo, verde y azul corresponden a IRAC 8.0 um,
4.5pum y 3.6 um, respectivamente. La emisién a 7mm (contornos negros) se superpone
para indicar las posiciones de radio. Una caracteristica sorprendente de la imagen es el
flujo masivo detectado a 4.5 um. Derecha: zoom de la regién central del panel izquierdo.
Imagen IRAC 3.6 um (escala de grises) de G34.26+0.15, los contornos amarillos represen-
tan la emisién de radio a 2cm. Las componentes de radio continuo (A-D) y dos fuentes
infrarrojas estdn marcadas con circulos azules. Las fuentes infrarrojas del catalogo GLIM-
PSE y de archivo estdn marcadas con circulos verdes y rojos, respectivamente. Tomada
de Sewilo et al. (2011).
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Fig. 2.2. Ubicacién de los mdseres de HoO y OH, as{ como los picos de NH3(3,3) (emi-
sién/absorcién). Se superponen la emisién del polvo a 2.8 mm (contorno negros) y la emi-
sién de radio continuo a 2cm (contornos grises). Los circulos azules y celestes identifican
los méseres de HoO detectados con VERA y VLA, respectivamente. Los circulos rojos y
verdes indican los méseres de OH detectados con el VLA y los picos de emisién/absorcién
de NH3(3,3). Tomada de Imai et al. (2011).
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Fig. 2.3. Imdgenes VLA de la emisién de SiO(J=1-0) en escala de grises y contornos
negros, con una resolucion de 3.4” x 3.1”, superpuestas con contornos grises que muestran
la distribucién de la emisién de continuo a 7 mm. La velocidad de la nube se encuentra entre
55y 62kms~!. Tzquierda: mapa con velocidades hacia el azul (51-57kms™"). Derecha:
velocidades de desplazamiento al rojo (65-78 km sfl); el recuadro muestra el etiquetado
de las UCHII A, B y C. Tomada de Hatchell et al. (2001).

DEC (J2000)

Fig. 2.4. Imagen que muestra el cociente entre la emisién a dos longitudes de onda
[4.5 um]/[3.6 pm], confeccionada a partir de observaciones del satélite infrarrojo Spitzer
(escala de colores). Los contornos rosas representan la distribucién de espacial de la emi-
sién de 8 um. El continuo de 850 um de SCUBA/JCMT se muestra con contornos rojos.
Las lineas discontinuas blancas representan direcciones de los posibles flujos moleculares.
Tomada de Liu et al. (2013).

2.2. G34.43+40.24

Es una IRDC (Infrarred Dark Cloud) filamentaria a una distancia cinemética de 3.7kpc
(Fatindez et al., 2004; Rathborne et al., 2006; Simon et al., 2006). Las mediciones de las pa-
ralajes en méseres de HoO mediante técnicas VLBI (interferometria de base muy larga) han
determinado una distancia de 1.56 kpc (Kurayama et al., 2011). Aunque una medicién de pa-
ralaje parece ser una determinacién de distancia més confiable, Foster et al. (2012) sugirieron
que las determinaciones de paralaje son incorrectas. La IRDC G34.43+0.24 se extiende 9’ de
norte a sur y se encuentra aproximadamente a 11’ de la regién HII ultracompacta G34.264-0.15
(Shepherd et al., 2007).

19



CAPITULO 2. REGIONES DE ESTUDIO

Fig. 2.5. Imagen de la IRDC
G34.434+0.24  obtenida  con 24
Spitzer/MIPS a 24 pm (escala
de colores) superpuesta con la
emisiéon de continuo a 1.2mm
(contornos blancos) observada
con IRAM 30m. Se encuentran
etiquetados los cuatro ntcleos
milimétricos en forma decre-
ciente con respecto al pico de
emisién a 1.2mm (MM1, MM2,
MM3 y MM4). Tomada de e

18" 18" 14"
Rathborne et al. (2005). Right Ascension (J2000)

Fatindez et al. (2004) mapearon la emisién de continuo a 1.2mm de la IRDC G34.43+0.24
con el telescopio submilimétrico sueco-ESO (SEST). A partir de estas observaciones pudieron
obtener una masa de 2000 M® y una temperatura de polvo de 28 K. Rathborne et al. (2005)
mapearon la emisién de continuo a 1.2 mm de la nube oscura con el telescopio de 30 m IRAM

y obtuvieron una masa de 7500 M® para la nube basada en una temperatura de polvo de 34 K,
el doble de la obtenida por Faundez et al. (2004).

En el trabajo de Rathborne et al. (2005) se identificaron cuatro nicleos compactos (MMI,
MM2, MM3, MM4) a partir de su emisién a 1.2 mm. El nicleo MM2 esté asociado con la regién
HIT TRAS 18507+0121 (Rathborne et al., 2005), mientras que los otros nicleos no estin aso-
ciados con alguna fuente (Fig. 2.5). Sus luminosidades bolométricas se encuentran entre 9000
y 32000 L. Valores tan altos de luminosidad estdn asociados a estrellas masivas de tipos es-
pectrales B tempranos y O. Por lo tanto, G34.43+0.24 contendria regiones activas de formacion
estelar, que eventualmente produciran estrellas con masas en torno a 10 Mg. El nicleo MM1
tiene la lumninosidad de una estrella tipo B2 en la ZAMS y estaria en una etapa evolutiva muy
temprana, ya que su emisién de continuo a 6cm es débil y no se detecta en NIR (infrarrojo
cercano por su sigla en inglés) (Shepherd et al., 2004). A partir de las observaciones de CO
con el conjunto de seis antenas de 10.4 m del Observatorio de Radio de Owens Valley (OVRO)
se descubrieron dos flujos masivos en el nicleo MM1 (Shepherd et al., 2007). El nicleo MM2
aparentemente asociado con la UC HII G34.4+0.23 (Miralles et al., 1994; Molinari et al., 1998) y
Shepherd et al. (2007) también detectaron tres flujos masivos centrados en o cerca de esa UC HIIL
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En la figura 2.6 se pueden ver al menos dos flujos de CO(J=1-0) que emanan de G34.43 MM1
(etiquetados A y B al noreste de la figura). El flujo A estd desplazado hacia el rojo y parece
tener poca o ninguna emision hacia el azul, lo que sugiere que estd orientado fuera del plano
del cielo. La emisién azul que se observa en ese 16bulo rojo parece pertenecer al flujo colimado
procedente de la regién sur, asociada a G34.43+0.24. Por otro lado, el flujo B es perpendicular
al flujo A y se observa emisién tanto hacia al rojo como al azul (Shepherd et al., 2007).

La morfologia de estos flujos (A y B) asociados con la fuente G34.43 MM1 no pareciera ser
similar a la de los tipicos flujos bipolares encontrados en otras regiones de formacién de estrellas
masivas. Ademds, en la figura 2.6 se observa que a diferentes velocidades la emisién de CO(1-0)
desplazada al rojo y al azul no tiene las mismas direcciones. Por ello se considerd estudiar la
regién de G34.43 MM1 para tratar de develar si la morfologia y cinematica de esos flujos podrian
corresponderse con los flujos explosivos.
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Fig. 2.6. Emisién desplazada al rojo y al azul de CO(J=1-0) integrada en los canales de ba-
ja velocidad (62.3-67.5km 571y 49.3-53.2kms ™!, panel izquierdo) y alta velocidad (67.5-
79.2kms ' y 37.5-49.3kms ', panel derecho) obtenida con el telescopio OVRO (Owens
Valley Radio Observatory). El circulo sélido representa la ubicacién de G34.4 MM, la
estrella muestra la ubicacién de la region UC HII G34.264-0.15. Los limites del flujo A
de G34.4 MM1 estan delineados por dos arcos. La direccién de los otros cuatro flujos pro-
puestos se muestra mediante flechas. El haz sintético es de 3.83” x3.45” con P.A.=-59.7°.
Tomada de Shepherd et al. (2007).
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Capitulo 3

Observaciones

Las observaciones de G34.26+0.15 y G34.434-0.24 MM1 usadas en este trabajo se obtuvieron
con el interferémetro CARMA, conformado por 15 antenas (véase Apéndice A, para obtener
una descripcién mas detallada de este telescopio). Se usaron las configuraciones de las antenas
C, D y E (las més compactas), que ofrecian una buena sensitividad para emisién extendida. El
correlador contaba con 16 ventanas espectrales: 2 para el continuo, de 0.46 GHz de ancho y 15
canales cada uno; y 14 para lineas espectrales, de 0.062 GHz y 127 canales cada uno, teniendo
asi una resolucién espectral de 1.27km/s. La configuracién del correlador permitia detectar la
emisién de continuo a 1 mm y 3 mm; considerando que el didmetro de la antena mas grande de
CARMA era de 10.4m, el haz primario para cada longitud de onda era ~20” y ~59”, respec-
tivamente.

Dentro del proyecto C1008 se obtuvieron observaciones de G34.26+0.15 (o =18" 53™ 18%.54,
d=401° 14’ 577.9) durante el segundo semestre del 2012. Se usaron las configuraciones D y E, y
la configuracién del correlador permitié observar la emisién de continuo a 3 mm. Esto permitio
tener resoluciones angulares de ~4” y ~9” para las configuraciones D y E, respectivamente.
Ademas, el cudsar J1743-038 fue usado como calibrador de fase; como calibradores de bandpass
se usaron 3C279, J2232+117 y J1743-038, y como calibradores de flujo se usaron MWC349 y
Marte. La calibracién, produccién y analisis de imagenes de las observaciones se realizaron con
el software MIRIAD (Multichannel Image Reconstrution, Image Analysis and Display). Para
realizar el andlisis morfolégico y cinématico se usaron kvis' y kpvslice? como también ds93.

Dentro del proyecto CO888 se obtuvieron observaciones de G34.43+0.24 MM1 (o = 18" 53™
18%.9, § =01° 26’ 39”) durante el primer semestre del 2012. Se usaron las configuraciones C y D,
y a partir de la configuracion del correlador se obtuvo la emisiéon de continuo a 1 mm. Los cali-
bradores de fase y flujo fueron J17574+096 y MWC349, respectivamente, y 3C279 y J1337-129 se
usaron como calibradores de bandpass. El set de datos de estas observaciones ya se encontraba
calibrado, por lo cual sélo se realizé el proceso de produccién de imagenes con MIRIAD para su
posterior andlisis. Para el proceso de andlisis también se usaron kvis, kpvslice y ds9.

El detalle de los sets de observaciones de G34.2640.15 y G34.43+0.24 MM1 se encuentra

!Pertenece al entorno de Karma, permite visualizar imégenes y cubos de velocidades en formato miriad.
http://www.atnf.csiro.au/computing/software/karma/index.html

2Pertenece al entorno de Karma, permite graficar diagramas posicién-velocidad. http://www.atnf .csiro.au/
computing/software/karma/user-manual/kpvslice.html

3Es un visualizador de imigenes en formato fits. http://ds9.si.edu/site/Home.html
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CAPITULO 3. OBSERVACIONES

en la tabla 3.1. En el capitulo 4 se describen de manera detallada los procesos de calibracion
y produccién de iméagenes, y en el capitulo 5 se muestran los resultados obtenidos a partir del
analisis, tanto morfolégico como cinematico, de las observaciones.

FUENTE | LONGITUD | FECHA DE CALIBRADORES ARREGLO | TIEMPO TOTAL DE
DE ONDA | OBSERVACION | BANDPASS | FASE FLUJO | DE ANTENAS | OBSERVACION (hrs)
11/11/2012 30273 J1743-038 | MWC349 D 5.5
14/11/2012 J22324+117 | J1743-038 | MWC349 D 3.3
G34.2640.15 3 mm 18/11/2012 J1743-038 | J1743-038 | MWC349 D 3.8
24/09/2012 30273 J1743-038 | MARS E 47
29/09/2012 J1743-038 | J1743-038 | MARS E 3.3
Iy ) 11/03/2012 30279 JI757+096 | MWC349 c 12
G34.43+0.24 1.3 mm 09?04?2012 J1337-129 | J1757-+096 | MWC349 D 6.4

Tabla 3.1. Informacién de los sets de observaciones de G34.26+0.15 y G34.43+0.24,
obtenidos con el interferémeto CARMA.
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Capitulo 4

Reduccion de los datos
interferométricos

Un conjunto de datos de visibilidades de MIRIAD (Multichannel Image Reconstrution, Image

Analysis and Display) consiste en dos partes: un conjunto de variables y tablas de calibracién. El
conjunto de variables consiste en parametros que se conocen en el momento de la observacién e
incluyen datos medidos, y la descripcion de la configuracién de observacién. Algunos ejemplos de
estas variables pueden ser la frecuencia de observacion, el centro de apuntado de la observacion,
el nombre de la fuente, las coordenadas (u,v)!, el niimero de lineas de base, la configuracién del
correlador, el pardmetro de polarizacion que se estd midiendo, etc. Las tablas de calibracién son
parametros que se derivan después de la observacion. Por lo general, se deducen de las observa-
ciones de un calibrador.
MIRIAD ofrece un conjunto de tareas? con las que se pudo realizar la inspeccién, calibracién
y produccién de imagenes de los datos de visibilidades correspondientes a G34.264-0.15. En este
capitulo cada uno de estos pasos se describird mas detalladamente, poniendo como ejemplo el
set de observacién del 11 de noviembre del 2012, en el que se usaron 15 antenas en el arreglo D,
con lineas de base entre 10 m y 150 m. El haz primario de CARMA es de aproximandamente 60”
a 3mm. El correlador contaba con 16 ventanas espectrales, 2 de continuo de 0.46 GHz de ancho
y 15 canales cada uno; y 14 bandas espectrales de 0.062 GHz y 127 canales cada uno, teniendo
asi una resolucién espectral de 1.27km/s. El cudsar J1743-038 fue usado como calibrador de
fase, mientras que 3C279 y MWC349 fueron usados como calibrador de bandpass y calibrador
de flujo respectivamente.

4.1. Emision de continuo

4.1.1. Inspeccion

Es necesario verificar la informacion bésica sobre la observacién antes de comenzar con la
reduccién de los datos; para ello, MIRTAD cuenta con las tareas 1listobs y uvindex.

'La funcién compleja de visibilidades V(u,v) es la transformada 2D de Fourier de T(,m), que es la distribucién
de brillo de una fuente en el cielo. u y v son coordenadas de frecuencias espaciales E-W, N-S y [,m son dngulos
en el plano tangente E-W N-S.

2Una tarea es un programa dentro de MIRIAD, al que se le ingresan una serie de pardmetros para que ejecute
un procedimiento especifico. http://www.atnf.csiro.au/computing/software/miriad/
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CAPITULO 4. REDUCCION DE LOS DATOS INTERFEROMETRICOS

= Listobs: ofrece un resumen general de los datos. Algunos de los parametros que aparecen
son: posiciones de antena, el centro del apuntamiento, longitud de las lineas de base?, las
fuentes observadas, la cronologia de la observacion. Una de las variables a la que se debe
prestar atencién en este paso es la temperatura del sistema (Tsys?). Es posible que los
valores varien entre antenas e inclusive que cambien con la elevacion de la antena, pero ese
cambio debe ser gradual ya que la posicién de la fuente con respecto al horizonte cambia
de forma gradual. Cabe destacar que Tsys no debe tomar valores atipicos, de ser asi se lo
considerard un dato malo.

= Uvindex: Esta tarea escanea el archivo que contiene los datos de visibilidades y en archivo
externo informa las fuentes que se observaron, el tiempo total de observacion, el centro
de apuntamiento, el nimero de canales de banda ancha y las bandas espectrales y la
polarizacion.

Ademas, se encuentra la tarea prthd que proporciona la informacién bésica del encabezado de
un archivo de visibilidades o el de una imagen.

Variables de los datos de visibilidades

Con smavarplt se pueden verificar las variables de los datos de visibilidades, para luego
marcar los datos de aquellas variables que tomen valores fuera de rango (donde el rango viene
definido por el ruido de las medidas), ya que esos datos pueden degradar la calidad de las ob-
servaciones.

En este caso, se analizaron 3 variables:

» Tau230 (opacidad a 230 GHz) y rsmpath (medida del camino éptico): son estimadores de
las condiciones climaticas durante la observacién. Tau230 debe tomar valores pequenos y
mantenerse lo mas estable posible, para que la coherencia de fase no varie bruscamente
(afectando la sensitividad) y las fluctuaciones de la fase con el tiempo no sean insalvables
durante la calibracién. Para observar a Imm se necesitan condiciones de camino Opti-
co rsmpath < 300 micrones y Tau230 < 0.5. Los valores promedios que obtuvimos fueron
Tau230=0.179037 y rsmpath =328.292 (Fig. 4.1). Se puede concluir que el tiempo fue
muy bueno, para realizar observaciones a 3 mm.

» Tsys (temperatura del sistema): ocasionalmente, una antena podria estar danada o con
algin tipo de mal funcionamiento, y eso se vera reflejado en las mediciones de Tsys. Esto
significa que dichas mediciones superan un valor de referencia, para observaciones a 3 mm
es T'sys > 1500 K. En los gréaficos de Tsys vs. Tiempo para todas las lineas de base se puede
identificar la fuente de estudio y los calibradores representados cada uno con un color
diferente. En las lineas de base asociadas a las antenas 5, 6, 13 y 15 se puede apreciar que
hay mucha dispersion y varios puntos con valores muy grandes. Se decidié no usarlas en
el proceso de calibracién ni produccién de imagenes (Fig. 4.2).

3Linea de base: En un interferémetro, es la distancia entre cada par de antenas. La mayor variedad de con-
figuraciones de lineas de base permite una mejor cobertura espacial. La mayor longitud de linea de base de un
interferémetro es lo que determina su resolucién angular. La notacién de la linea de base entre las antenas A y B
es simplemente A-B.

4Es la suma de las temperaturas que recibe la antena proveniente de distintas fuentes, como el fondo césmico
de radiacién (CMB), el brillo del cielo o background (otras fuentes de radio), la fuente de estudio, el brillo de la
atmosfera, la propia antena y su electrénica, etc.
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4.1. EMISION DE CONTINUO

» Antel (elevacién de la antena): permite examinar si las antenas apuntaban hacia las fuentes
apropiadas durante las observaciones. Se encontraron problemas en las antenas 5, 6, 13 y
15 (Fig. 4.3). El error de esas antenas se correlaciona con los valores anormalmente altos
de la temperatura de sistema. Esta variable esta relacionada con Tsys, como la opacidad
disminuye a medida que aumenta la elevacion de la antena es esperable que el valor Tsys
decrezca y vicerversa, cuando la elevacién disminuye entonces crece Tsys.

Visualizacién de visibilidades

La tarea smauvplt permite graficar los pardmetros de los datos de visibilidades para cada
linea de base y es una herramienta util para identificar puntos de datos erréneos. Las visibili-
dades de los distintos objetos observados (fuente de estudio, calibrador de bandpass y fase) se
distinguen por color.

= Amplitud — tiempo: Se puedo identificar que las lineas de base asociadas con la antena 7
tienen parte de la observacion sin datos y ademas, que existe dispersion de las observaciones
de la fuente de estudio en todas la lineas de base. En la Fig. 4.4, se muestran solo dos
lineas de base como ejemplo. Esos datos “malos”se deberan suprimir para poder obtener
imagenes con buena calidad.

» Fase — tiempo: Para el calibrador de fase J1743-038, los graficos se ven coherentes (es
decir, las variaciones de fase no son bruscas y su comportamiento suave podra ser corregido
usando las observaciones de este calibrador) aunque con cierta dispersién, producida por
fluctuaciones mas rapidas de la turbulencia atmosférica, que no podran ser corregidas.
Esta dispersion en las fases marcara la precisién posicional de la imagen final. Se elige
como antena de referencia aquella que tenga poca dispersién y se encuentre hacia el centro
del conjunto de antenas, con objeto de tener mayor senal a ruido en la mayor cantidad de
lines de base posible. Se eligi6 la antena 9 como antena de referencia para los procesos de
calibraciéon. Ademaés, notamos que la antena 8 no presenta datos del calibrador de fase al
final de las observaciones (Fig. 4.5).

Espectros de calibradores

La tarea smauvspec es una herramienta de visualizacién gréfica. Traza espectros de los datos
de visibilidades para todas las lineas de base, diferenciando las fuentes observadas con colores
distintos. Permite revisar rdpidamente todos los datos, ver si hay datos erréneos que puedan
contaminar los espectros y ver si todas las lineas de base tienen suficiente senal a ruido para
realizar la calibraciéon de bandpass y fase.

» Calibrador de bandpass (3C279): El espectro en la ventana de continuo (win 8) muestra
que no esta calibrado, ya que la amplitud deberia ser constante pero varia entre 10 y 30
unidades sin calibrar, aunque en el grafico Miriad la unidad es Jy por defecto (Fig. 4.6,
panel superior).

» Calibrador de fase (J1743-038): Se trata de un cuésar que con la resolucién de las observa-
ciones se ve como una fuente puntual. Ademas, como el intervalo de frecuencia no es muy
grande asumimos como plano el espectro de J1743-03; aunque al ser un cudsar sabemos
que el espectro debe tener una cierta inclinacién, ya que tienen un indice espectral negativo
(flujo decreciente al crecer la frecuencia). Por considerarlo como un objeto puntual la fase
debe oscilar alrededor de cero, en este caso la fase difiere de cero (Fig. 4.6, panel inferior).
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A partir de los espectros de los calibradores de bandpass y fase vemos que todas las lineas

de base tuvieron suficiente senal a ruido para poder realizar el proceso de calibracién.

4.1.2. Marcado de datos fuera de rango

Con smauvspec y smauvplt, se han identificado algunos problemas en los datos de visibi-

lidades. Los puntos de datos fuera de rango (o “malos”) deben eliminarse antes de continuar
con el procesamiento de los datos. MIRIAD proporciona varias herramientas utiles para marcar
los puntos de datos “malos”, en este caso se ha usado uvflag y blflag. La dltima tarea es un
marcador interactivo, que permite marcar meticulosamente los puntos de datos “malos” en las
mediciones que ocasionalmente estdan presentes en las observaciones.

= Uvflag: Se eliminaron las antenas 5, 6, 13 y 15 por presentar valores muy altos en Tsys.

Ademaés se marcaron los datos de visibilidades con valores de Tsys mayores a 1500 K.

Blflag: Esta tarea traza las visibilidades (por ejemplo, amplitud en funcién del tiempo),
para cada linea de base o todas a la vez, y permite marcar puntos discrepantes. Los datos
“malos”se pueden marcar moviendo el cursor y haciendo click en el botén izquierdo del
mouse de la computadora. Se decidié considerar datos “malos” aquellos cuya amplitud
escapa a la de la tendencia en la dispersién de datos tipica (Fig. 4.7). Después de marcar
todas las visibilidades defectuosas (los puntos rojos) en una linea de base, se puede mover
a la siguiente linea de base haciendo clic en el botén derecho del mouse. Se repite el mismo
proceso hasta recorrer todas las lineas de base para marcar los datos discrepantes. La
tarea blflag solo cambia el estado del punto marcado y no se eliminan puntos de datos
del archivo de visibilidades en el proceso de marcado. Cualquier error en este proceso se
puede corregir y los datos marcados se pueden recuperar.

4.1.3. Calibracién por bandpass y fase
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La respuesta de una antena a la radiaciéon se modela mediante cuatro conjuntos de parame-
tros:

= Ganancias de antena: la ganancia es un niimero complejo que representa el cociente entre

el valor medido y el valor esperado de la amplitud y la fase de una medida de la visibilidad.
En cada instante, el interferometro registra una visibilidad para cada linea de base, para
cada polarizacién y para cada canal de frecuencia observada. En los casos en los que
conocemos la amplitud y la fase de un calibrador, podemos medir estas ganancias, para
luego usarlas con el resto de datos como correcciones que hay que hacer con respecto al
comportamiento esperado. Las ganancias de antena varian con el tiempo, pero no con la
frecuencia. Son predominantemente de origen atmosférico, aunque hay una componente
instrumental significativa (las dos no se pueden distinguir facilmente).

Factores de retraso: dependen de cada antena y el recorrido 6ptico que hace la senal hasta
llegar desde la antena a la sala del correlador. Las variaciones de temperatura y condiciones
atmosféricas hacen que la longitud del cableado se modifique, por lo que se introducen este
tipo de correcciones. Este factor varia con el tiempo, y en mucha menor medida con la
frecuencia.

Ganancias de bandpass: son ntimeros complejos construidos como el cociente entre los
valores de amplitud y fase medidos y los esperados en funcién de la frecuencia. Estos
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valores no varfan apreciablemente en lapsos de varias horas (o incluso de hasta un dia).
Usando un objeto intenso se puede obtener un modelo de la respuesta de cada antena en
funcién de la frecuencia observada, lo que se denomina solucién o correcciones de bandpass.

» Fugas de antena: estos son términos de valor complejo (que no varfan con el tiempo o la
frecuencia) que modelan la “fuga” o conversién de flujo emitido, de una polarizacién a
otra. Su origen es completamente instrumental.

La funcién de ganancia compuesta de una antena (que representa términos tanto atmosféri-
cos como instrumentales) se puede modelar como:

g(t)g(v)exp[2nT(t)(v — )] (4.1)

donde g(t) es la ganancia de la antena, g(v) es la funcién de bandpass, 7(t) es el término de
retardo. El retardo se calcula con respecto a una frecuencia de referencia vy.

El proceso de calibraciéon determina las funciones de bandpass y las ganancias de la antena
en funcién del tiempo, lo que define la ganancia compuesta de la antena. Para llevar a cabo
este proceso, en el programa de observacién se debe considerar, ademds de la fuente de estudio,
un calibrador de bandpass y un calibrador de fase (o ganancia). Se usan calibradores puntua-
les porque una fuente puntual observada en el centro de fase, tiene que mostrar una amplitud
constante y una fase nula en cualquier instante de la observacion.

Cuando se dispone de un calibrador brillante y compacto (tipo puntual), se puede usar mfcal
para corregir el bandpass de las otras fuentes (no solo la fuente de estudio, sino también, por
ejemplo, el calibrador de fase y amplitud). Luego se procede a calibrar los datos corregidos por
bandpass, ahora por el calibrador de fase. Se espera que luego de la calibracién la amplitud del
espectro del calibrador de bandpass sea una constante y que la fase del calibrador de fase oscile
alrededor de 0.

Calibrador de bandpass

Normalmente, un programa de observacién incluye un calibrador de bandpass, el cual puede
ser un planeta pequeno o un cudsar intenso. Siempre que los datos de visibilidad en cada canal
den una relacién S/N adecuada, se pueden encontrar soluciones de bandpass de las antenas
usando mfcal. En este caso, el cuasar 3C279 fue usado como calibrador de bandpass.

Si la solucién de bandpass es poco ruidosa se puede ajustar un polinomio a las soluciones.
Con smagpplt se pueden consultar las soluciones, con respecto a la antena de referencia. Luego
de encontrar las soluciones de bandpass se aplican a todos los datos de visibilidad. Graficando
nuevamente el espectro de 3C279 tras la calibracién, se observa que su amplitud es casi una
constante (~20Jy) (Fig. 4.8).

Calibrador de flujo absoluto

Aunque se puede confiar en flujos conocidos de los calibradores, su flujo real varia con el
tiempo. El mejor método es tener un calibrador de flujo secundario en el programa de observacion
y calcular su flujo para escalar el flujo del calibrador de fase. Esto se puede lograr usando la
tarea bootflux. Durante su funcionamiento, CARMA mantuvo el monitoreo del flujo de una
lista de 12 calibradores de flujo secundarios y publicaba sus flujos en funcién del tiempo, a 1 mm
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| Calibrador | Flujo [Jy/K] |

MWC349 1.15
J1743-038 3.3

Tabla 4.1. Flujos del calibrador de flujo y del calibrador de fase, calculados con bootflux.

y a 3mm. Dentro del programa de observacién, el calibrador secundario fue MWC349. Luego de
usar la tarea bootflux, se obtuvieron los flujos del calibrador de flujo y del calibrador de fase
(tabla 4.1).

Calibrador de fase

Para calcular las ganancias de la antena se utiliza un calibrador de fase. En este programa
de observacion se utilizé el ctiasar J1743-038. Este objeto se ve como una fuente puntual cuando
se observa con la resolucion de CARMA y tiene una densidad de flujo de 3.3 Jy a 3 mm. Usando
mfcal se obtuvieron las ganancias de antena.

Estas soluciones se pueden inspeccionar con gpplt. Pueden haber algunos puntos negativos
en las soluciones de ganancia y es posible que se deba volver a b1flag para marcar y eliminar més
datos “malos”. Alternativamente, gpplt es una buena herramienta con la que se puede ajustar
un polinomio a las ganancias en funcién del tiempo, para corregir asi, con una interpolacion
“suave” los datos de la fuente a estudio que se observa de forma intercalada al calibrador de
fase. Al aplicar esta tultima correcién, se obtienen los datos de visibilidades ya calibrados listos
para el siguiente paso (Fig. 4.9).

4.1.4. Produccion de imagenes

Para obtener la imagen de la emisién del continuo se integraron las ventanas espectrales 8 y
16, ambas con un ancho de banda espectral de 0.46 GHz.

Invert: mapa sucio

Los datos de visibilidad muestreados en el plano uv (Fig. 4.10) se pueden convertir en una
imagen con una transformada de Fourier. La tarea invert se utiliza para producir una imagen
sucia a partir de un conjunto de datos de visibilidad, ya calibrados. La imagen que se obtiene se
denomina mapa sucio (dirty map; ver Fig. 4.11) y ain debe pasar por otros procesos para poder
utilizarla como imagen “real”’de la fuente de estudio. Esta tarea sirve tanto para imagenes de
continuo como de lineas espectrales.

Mossdi: limpieza y deconvolucién

Debido a que los arreglos de antenas muestrean el plano uv en ubicaciones discretas, existe
un conocimiento incompleto sobre la transformada de Fourier de la distribuciéon de intensidad
de la fuente. Los datos de visibilidades medidos se pueden considerar como la distribucion real,
V(u,v) en el plano uv multiplicada por una funcién de muestreo S(u,v).

El teorema de convolucién establece que la transformada de Fourier de la distribucion mues-
treada (la imagen sucia, Ip) es igual a la convolucién de la transformada de Fourier de la
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distribucién de visibilidades de la fuente (la imagen real, I) con la transformada de Fourier de
la funcién de muestreo (el haz o beam sucio, By):

Ip =1x%By=V(u,v)xS(u,v) (4.2)

donde * indica convolucién y = indica la transformada de Fourier.

Los algoritmos de deconvolucién intentan reconstruir imédgenes a partir de los datos de vi-
sibilidades que muestrean de forma parcial el plano wwv. Si se tuviera un muestreo completo, no
habria I6bulos laterales, ya que la funciéon de muestreo seria una constante, y la transformada de
Fourier de una constante es una funcién delta; se tendria un haz o beam perfectamente puntual
(va que la transformada de Fourier de la funcién de muestreo es el llamado haz sucio o dirty
beam).

El proceso de la convolucién implica dar solucién a un problema no lineal con infinitas solu-
ciones, por lo que cuanto mejor es el muestreo del plano uv, més cerca se estd de una solucién
similar a la distribucion de brillo real del cielo. Dados los muestreos limitados de los interferéme-
tros, el problema de la reconstruccion de la imagen se reduce al de elegir una imagen aceptable
del conjunto de posibles soluciones. Se debe ser extremadamente cauteloso al hacer la deconvo-
lucién de iméagenes que involucren un nimero pequeno de lineas de base. En estos casos, habra
grandes areas del plano uv que no estén muestreadas debido a la mala cobertura. Ademds, si
la fuente es complicada, el algoritmo de deconvolucién puede no ser eficiente para lograr una
solucién final adecuada similar a la imagen real.

Hay dos técnicas de deconvoluciéon comtinmente usadas en radioastronomia: CLEAN y MEM
(algoritmo de maxima entropia). En este trabajo se hizo uso de la primera técnica, y como las
senales se captan a través de antenas con distintos tamanos, se usé la tarea mosddi para obtener
iméagenes tomadas en modo mosaico. Esta tarea, dada una imagen y haz sucios de entrada
(obtenidas con la tarea invert a partir de los datos de visibilidades y el muestreo de las lineas
de base en el plano uv), produce una imagen de salida de componente limpia que tiene unidades
de densidad de flujo de Jy/pixel. Esta imagen es la mejor soluciéon de CLEAN sobre cémo se ve
realmente la fuente.

Restor: mapa limpio

Para mejorar la apariencia cualitativa de las soluciones producidas por las tareas de decon-
volucion, a éstas le sigue un paso de restauracién, por medio de la tarea restor. Este paso
consiste en hacer convolucionar el mapa de componentes limpias con una gaussiana. La gaus-
siana se elige para que coincida con el 16bulo principal del beam sucio, y que generalmente se
llama beam sintético. Esta imagen convolucionada se agrega a la imagen residual (resultante de
substraer el mapa de componente limpias convolucionado con el haz sucio al mapa sucio). La
imagen resultante se considera la imagen “limpia”, y es la que finalmente se usa para hacer el
andlisis (Fig. 4.12).
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4.2. Lineas espectrales

4.2.1. Eleccion de las lineas espectrales

Primeramente, se identificaron las lineas espectrales que podian observarse en cada canal.
Para ello se hizo uso de SPLATALOGUE® y NIST®, dos bases de datos que contienen informa-
cién sobre millones de lineas espectrales.

Se eligieron lineas moleculares conocidas por ser buenos trazadores de flujos moleculares y
gas chocado. En la tabla 4.2 se enumeran las lineas espectrales elegidas, con su respectivas fre-
cuencias en reposo y las ventanas de el correlador en las que se encontrarian.

H Linea espectral ‘ Vreposo |GHZ] ‘ ventana H
HCBCCN (J=12-11) | 109.125744 1
SO (J=3-2, J=2-1) 109.252212 2
C180 (J=1-0) 109.782176 3
HCCCN (J=12-11) 109.382031 7
12C0(J=1-0) 115.271202 | 12,13,14

Tabla 4.2. Posibles lineas espectrales presentes en el espectro de G34.264-0.15 obtenido
con CARMA. Los valores de las frecuencias de reposo se obtuvieron del catdlogo NIST.

A continuacién se describird la calibracién y produccién del cubo de velocidades” de la linea
espectral 12CO(J=1-0). Para observar esta transicién se usaron tres ventanas espectrales (12,13
y 14) ya que el ancho de cada una de ellas podria no ser suficiente para detectar la emisién de
alta velocidad de esta linea.

4.2.2. Calibracién por bandpass y fase

Las ventanas espectrales en CARMA son mucho més angostas que las dedicadas a detectar
el continuo. En esos rangos angostos de frecuencia, la variacién de la emisién de continuo de
una fuente no es tan significante, por lo que, en el caso de estas bandas se puede decir que el
espectro de las fuentes es practicamente plano. Los espectros observados por CARMA para los
calibradores no muestran una variacion sistematica apreciable del flujo con la frecuencia, siendo
las fluctuaciones provocadas por ruido intrinseco de las observaciones. Incluso si se les aplica la
calibracién por bandpass a estas ventanas angostas, el espectro se sigue viendo igual. Es por eso
que la recomendacion del equipo de trabajadores del telescopio es que no se efectie calibracién
de bandpass en estas ventanas. En cambio, la calibracion por fase si debe realizarse. Este proceso
se hace, de la misma manera que para las bandas de continuo, usando la tarea mfcal.

Shttp://www.cv.nrao.edu/php/splat/index.php/

Shttps://pml.nist.gov/cgi-bin/micro/table5/start.pl

"Cubo de velocidades: es una serie de imagenes bidimensionales (RA-Dec) de la distribucién de brillo asociada
a un rango espectral, normalmente de una linea espectral. Cada elemento de esta serie (denominado canal del
cubo) se corresponde con la imagen bidimensional de un rango de frecuencia pequeiio, determinado en principio
por la resolucién espectral del telescopio. La distribucién de la emisién de una linea espectral cambia en frecuencia
debido al efecto Doppler y el cubo de velocidad se convierte en una herramienta esencial para el anélisis cinemético
de dicha emisién.
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4.2. LINEAS ESPECTRALES

4.2.3. Sustraccion del continuo

Las observaciones de lineas espectrales siempre estaran afectadas por la emisién del conti-
nuo. Si la emisién del continuo es mas intensa o comparable con la linea espectral, entonces
las imédgenes espectrales finales pueden estar dominadas por el continuo y por defectos externos
(I6bulos laterales, errores de deconvolucién, errores de calibracién, etc.). Es posible eliminar el
continuo de modo que la imagen espectral dependa del ruido térmico y de la propia emisién de
la linea espectral (y no de la emisién del continuo). En consecuencia, generalmente se resta el
continuo.

Aunque en MIRIAD son posibles tres caminos para la sustraccién del continuo, ya calibrado,
en este trabajo se hizo uso de la tarea uvlin. Esta tarea permite que cada espectro de visibilidad
sea ajustado por un polinomio. Se debe destacar que solo se utilizan los canales sin lineas del
espectro para determinar el ajuste. El polinomio representa la emisién de continuo, y por lo
tanto se puede restar del espectro para obtener las lineas espectrales bien definidas. Debido a
que los anchos de banda en las observaciones con lineas espectrales son a menudo estrechos, la
emisién de continuo suele estar bien modelada por un polinomio de orden bastante bajo (cero o
primer orden).

4.2.4. Produccion del cubo espectral de velocidades

Para crear un cubo espectral de velocidades se usa la tarea invert, la misma que para el caso
de imagenes de continuo, que efectia la transformada de Fourier de los datos de visibilidades de
cada canal de frecuencia para obtener una imagen sucia a cada intervalo de frecuencia (canal)
y un haz sucio. Para ahorrar espacio, invert produce un tinico beam para todos los canales de
velocidad de un cubo. Luego se sigue el mismo procedimiento que en el caso de la imagen de
continuo: se realiza una limpieza de los datos con mosddi y se convoluciona con el beam sintético
usando restor. Este proceso se realiza para cada canal. En la Figura 5.7 se presentan cuatro
canales del cubo de velocidades de 2CO(J=1-0), en los que se observa cémo varfa la emisién de
esa linea a diferentes velocidades.

Normalmente se repite ese proceso de limpieza (transformada de Fourier, deconvolucién y
restauraciéon) de modo que el rms de los residuos que quedan tras la deconvolucién estén por
debajo de 3 veces el rms de la imagen. Para calcular el rms se utilizé la tarea imstat. Para ello
fue necesario elegir una regién libre de emision, esto se realizé con la tarea cgcurs que permite
marcar interactivamente la regién y guardar las coordenadas en un archivo de texto.
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Fig. 4.1. Valores de Tau230 y rsmpath durante toda la observacién. Se distinguen por
color las fuentes observadas: 3C279, NW(C349, J1743-038 y G34.26+4-0.15. La fuente NOISE
(fuente de ruido) es una sefial introducida artificialmente en la antena de forma electrénica,
y usada en algunas calibraciones no estdndar. Tau230 se mantiene estable alrededor de
0.16, mientras que rmspath tiene mayor dispersién.
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Fig. 4.2. Temperatura del sistema en funcién del tiempo de observacién (Tsys o systemp).
Panel superior: En la linea de base 14-8 se observa dispersién aceptable en los valores de
Tsys que no presenta grandes problemas. Panel inferior: Tsys tiene valores muy grandes
(~10000K)para la linea de base 5-2, por lo que se infiere que alguna de estas antenas o el
correlador de esta linea de base en particular debieron tener algin tipo de problema.
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Fig. 4.3. Elevacién de la antenas en funcién del tiempo de observacién, las fuentes ob-
servadas se distinguen por color. Panel superior: no se observa ningtin problema en la
antena 10 durante toda la observacién. Panel inferior: En la antena 15 no se registran
datos de la fuente de estudio ni de los calibradores, por lo cual deberd ser descartada.
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Fig. 4.4. Amplitudes de las fuentes observadas en funcién del tiempo, particularmente
la fuente de estudio (G34.26+0.15 son los puntos azules. Panel superior: En la linea de
base conformadas por las antenas 12 y 14, se observa dispersién en las amplitudes de los
datos tomados sobre G34.26+0.15, que habrd que eliminar para que no introduzcan ruido

en la imagen final. Panel inferior: Las lineas de base relaci

onadas con la antena 7 no

presentan datos de G34.26+0.15 al principio de la observacién, como se puede observar

en este caso para la linea de base 7-8.
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Fig. 4.5. Fase en funcién del tiempo del calibrador de fase J1743-038. Panel superior:
En la linea de base 9-10 la grafica de la fase se ve coherente. Panel inferior: La linea de

base 8-11 no tiene datos al final de la observacién.
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Fig. 4.8. Espectro del calibrador de bandpass 3C279 antes (panel superior) y después
(panel inferior) de la calibracién con mfcal. Se observa que la amplitud del espectro final
es una constante cercana a los 20 Jy. La fase, aunque se ve plana atin no se ha corregido
para obtener el valor de cero, que es lo que corresponderia a una fuente puntual.
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J1743-038 antes (panel superior) y después (panel inferior) de la calibracién con mfcal.

Se observa que la fase final tiende a 0.
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Fig. 4.10. Muestreo del plano wv del set de datos de visibilidades de G34.26+0.15. Las
unidades de las frecuencias espaciales se dan en kilolambdas (longitud de onda x 1000).

Fig. 4.11. Mapa sucio de la emisién de continuo a 3 mm
de la regién de G34.26+0.15 observado con CARMA, el

rms de la imagen es 0.027 Jy /beam.
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4.2. LINEAS ESPECTRALES

Declination (J2000)

Fig. 4.12. Mapa limpio de la region de G34.26+0.15,
LTI donde se observa una fuente puntual. El rms de la ima-
T2l ' | gen es de 0.023 Jy /beam. El beam es de 5.25” x 3.69” con

h, s . .
18753730° 537207 53™10° 53"00° PA =-6.9° y se encuentra en el margen inferior a la de-
Right Ascension (J2000) recha.
Velocity: +52.33 km/s Velocity: +54.87 km/s
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Fig. 4.13. Canales del cubo de velocidades de G34.26+40.15 donde se observa la emisién de
12C0(1-0) (contornos rojos y escala de colores) con velocidades de 52.33 km/s, 54.87 km/s,
57.41km/s y 58.66 km/s. El rms es de 1.76 Jy/beam.km/s y los contornos son a 3o, 50,
7o y 100. El beam de 9.23” x7.37” con P.A.=-12.9° se muestra en la esquina inferior
derecha. Los contornos de la emisién de continuo a 3 mm (contornos negros), considerando
un rms de 0.042 Jy/beam, estén a 3o, 40, 100, 300 y 50 0.

43



CAPITULO 4. REDUCCION DE LOS DATOS INTERFEROMETRICOS

44



Capitulo 5

Analisis y conclusiones

Usando el procedimiento descripto en el capitulo 4 para las observaciones de las dos fuentes
de estudio se pudieron obtener tanto imagenes de continuo como cubos de datos de imagenes
espectrales (o cubos de velocidades; ver tabla 5.1). Utilizando kvis, kpvslice y ds9, se pudieron
analizar la morfologia y cinemaética de los flujos moleculares presentes en las regiones de forma-
cién de estrellas masivas estudiadas. Si se observaran flujos multiples en distintas direcciones y
ademas si su cinematica siguiera una ley de Hubble, se podrian considerar como buenos candi-
datos a flujos de tipo explosivo.

H Fuente ‘ Continuo ‘ Linea espectral ‘ Vreposo |GHZ] H
| G34.26+0.15 | 3mm | '2CO(J=1-0) | 115.271202 |

1200(J=2-1) | 230538000
G34.43+024 ] lmm $i0(5-4) 217.104984

Tabla 5.1. Continuo y lineas espectrales observadas con CARMA en G34.26+40.15 y
(G34.43+0.24. Los valores de la frecuencia en reposo se obtuvieron del catdlogo NIST.

5.1. G34.264-0.15

Para G34.2640.15 se obtuvieron imédgenes de continuo a 3mm con CARMA, superpuestas
con observaciones del archivo de VLA! a 3.5cm y de Spitzer? a 3.6 yum y 8 um. Ademds, se
obtuvo un cubo de velocidades de la emisién de 2CO(J=1-0).

En el panel izquierdo de la figura 5.1 se puede apreciar en la zona central un nicleo de aspec-
to cometario detectado a 3mm (contornos grises) con CARMA, ubicado en un nube infrarroja
oscurecida de forma filamentaria. En cambio, en el panel derecho, en la misma posicién a 3.5 cm
(contornos rojos) se logran apreciar dos nicleos compactos y uno de forma cometaria.

Por lo general, el origen de la emisién en longitudes milimétricas y centimétricas en regiones
de formacién estelar no es el mismo. Mientras que la radiacion del continuo milimétrico suele ser

Very Large Array: Es un observatorio radioastronémico que trabaja en ondas centrimétricas situado en Nuevo
México, EE.UU. https://science.nrao.edu/facilities/vla
2El telescopio espacial Spitzer es un observatorio espacial infrarrojo. http://www.spitzer.caltech.edu/
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de naturaleza térmica, producida por la emision de cuerpo negro de los granos de polvo a una
temperatura de entre ~10K y ~100 K, la emisién proveniente del continuo centimétrico suele
originarse por la radiacién free-free, posiblemente producida por la regién que rodea la estrella
masiva donde se alcanzan temperaturas elevadas. En este caso, tanto la emisién milimétrica
como la centimétrica se superponen espacialmente. Para poder mostrar cudl es la naturaleza de
la emision milimétrica serfan necesarias nuevas observaciones con mayor resolucién angular, con
las que se puedan estimar el indice espectral de cada uno de los objetos identificados en cen-
timétrica. La presencia de esos nicleos centimétricos seria una posible evidencia de la existencia
de més de una protoestrella masiva en esta region, lo cual coincide con la evidencia empirica de
que las estrellas masivas parecen formarse en sistemas multiples y dentro de ctiimulos de estrellas.

+1°15'30"

Declination (J2000)
Declination (J2000)

18h53™m22° 20° 18° 16°

- Right Ascension (J2000)
18"53M24% 22° 20° 18% 16° 148 128
Right Ascension (J2000)

Fig. 5.1. Emisiones del continuo de G34.26+0.15 a distintas longitudes de onda.
Izquierda: En colores se observa la emisién en el infrarrojo observada con Spitzer, a
8 pm (rojo) y 3.6 pm (azul); y en contornos grises, la emisién a 3 mm obtenida con
CARMA. Derecha: En color gris tenemos la emisién a 8 pm y en contornos, la emision
a 3.5 cm (rojo) observada con VLA y a 3 mm (azul) con CARMA.

Con respecto al cubo de velocidades de 2CO(J=1-0). Luego de analizar cada canal de ve-
locidad, se detecté la presencia de un flujo molecular de apariencia bipolar (Fig. 5.2, panel
izquierdo); con una extensién de 40 arcsec y dngulo de posicién de 154 °, con respecto al Norte.
Atn no podemos dar por definitiva la naturaleza bipolar del flujo hallado, porque la transicion
12C0O(1-0) es normalmente excitada con condiciones de temperatura y densidad muy bajas, por
lo que se necesitan trazadores de gas mas denso y chocado (por ejemplo la transicién 2CO(3-2),
que se observa en longitudes de onde de 0.8 mm). Ademds, es posible que parte de la emisién de
12C0O(J=1-0) esté siendo enmascarada por la emisién extendida de la o las nubes moleculares,
que ademds estd probablemente filtrada en parte (no detectada) por el interferémetro (Fig. 5.2,
panel derecho). Esto se puede corroborar a partir del espectro de 2CO(J=1-0), tomado en la
region donde se ubica el nicleo detectado a 3 mm, en el que se aprecian absorciones a distintas
velocidades posiblemente por la presencia de una o varias nubes (Fig. 5.3).
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Fig. 5.2. Mapas de emisién integrada del cubo de **CO(1-0) de G34.26+0.15 en los inter-
valos [-17.5,-24.4] km/s a la izquierda y [-28.2,4+112.0] km/s a la derecha (contornos rojos
y escala de colores). El beam de 9.23” x7.37” con P.A.=-12.9° se muestra en la esquina
inferior izquierda. Los contornos de la emisién de continuo a 3mm (contornos negros),
considerando un rms de 0.042 Jy/beam, estén a 3o, 40, 100, 300 y 500. Izquierda:
se puede apreciar un flujo de morfologia bipolar. El rms es de 1.76 Jy/beam.km/s y los
contornos son a 30, 50, 7o y 100. Derecha: se observa la emisién de la nube filtra-
da parcialmente por el interferémetro, y mostrando no obstante algunas zonas con picos
de emisién, que pueden ser reales o artefactos producidos por el filtrado. El rms es de
11.9 Jy/beam.km/s y los contornos son a 30, 40, 7o y 100.

También es necesario remarcar la complejidad de la morfologia en toda la regién. A partir de
las imagenes de Spitzer, en el infrarrojo, se puede observar que G34.2640.15 se encuentra en el
borde de una nube oscura (IRDC), filamentaria con orientacién noreste-suroeste. Hacia el sureste
hay una nebulosa de reflexién que se observa a 8 um (Fig. 5.1, izquierda) y hacia el noroeste es
donde se ven las estructuras filamentarias cuasi-isotropicamente repartidas y extendiéndose fue-
ra de la IRDC. Esto podria influir en la deteccién o no de los flujos moleculares observados por
CARMA. Por el momento no podemos descartar esta region como posible escenario de un evento
explosivo que desencadene la formacién de las estrellas masivas. Necesitamos més observacio-
nes con mejor resolucion para obtener evidencias mas claras sobre lo que sucede en G34.26+4-0.15.

10

' 2‘06 Fig. 5.3. Espectro de la emisién de '2CO(1-0) de
- la regién donde se encuentra el nticleo detectado
Velocity (km/s) a 3mm con CARMA.

—100 0 +100
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5.2. G34.43+40.24

También se obtuvieron imagenes de continuo y dos cubos de velocidades para esta regién. FEn
la imagen obtenida del archivo de Spitzer a 8 um (Fig. 5.4) se observa las posicion de la fuente
de continuo a 1 mm de G34.434-0.24. En el trabajo de Xu et al. (2016) denominaron a la fuente
de continuo de G34.43+0.24 como MM 1, tomamos la misma notacién para identificar este objeto.

En cuanto a los cubos de velocidades, se pudieron construir para dos lineas espectrales:
12C0(2-1) y SiO(5-4). Tras inspeccionar cada uno de los canales de velocidad en ambos cubos,
se observan flujos lineales y colimados, y con distintas orientaciones cuyo origen pareciera ser
(G34.43+0.24 MM1 (Fig. 5.5y 5.6). En general, estas caracteristicas son similares al de los flujos
moleculares de tipo explosivo. En la tabla 5.2 se detalla los aspectos morfolégicos (longitud,
ancho y dngulo de posicién) de cada uno de los flujos encontrados en los cubos de velocidades,
considerando una distancia cinemética de 3.7 Kpc. Ademds, en la figura 5.7 se puede apreciar
que la emisién de los flujos moleculares encontrados se da en el mismo rango de velocidades
(aproximadamente entre 41-55 km/s) tanto para el 2CO(2-1) como el SiO(5-4)

Haciendo enfoque en las orientaciones (o dngulos de posicién) de los flujos moleculares ha-
llados pareciera identificarse cuatro flujos independientes. Los flujos A y F probablemente sean
el mismo flujo molecular, de acuerdo a la orientacién (~49°) y tamafo similares de ambos.
El segundo flujo molecular independiente podria ser los flujos B, D y G, los cuales tienen un
angulo de posicién alrededor de 135°. También, los flujos C y H conformarian un tercer flujo
independiente orientado a ~272°. Y por ultimo, a 227°, el flujo E seria el cuarto flujo mole-
cular independiente. Ademas, este 1ltimo flujo se encuentra a 180° respecto del flujo A por lo
que podria llegar a pensarse que el flujo E es la contrapartida bipolar del flujo A. Para poder
asegurar la existencia de esos cuatro flujos independientes es necesario tener observaciones con
mejor resolucion, de esa manera se lograria discernir con mayor precisién las orientaciones de
cada uno de los flujos moleculares presentes en G34.43+0.24 MM1.
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Fig. 5.5. Emisién integrada del cubo de 2CO(2-1) de G34.43+0.24 en los intervalos
[40.6,42.7]km/s a la izquierda y [43.1,52.4] km/s a la derecha (contornos rojos, escala de
colores). El beam de 2.20 arcsecx 1.73 arcsec con P.A.=40.3° se muestra en la esquina
inferior izquierda. Los contornos de la emisién de continuo a 1 mm (contornos negros),
considerando un rsm de 0.015 Jy/beam, estén a 30, 50, 100, 300 y 50 0. Izquierda: se
puede identificar tres flujos moleculares (A, B y C) en distintas direcciones con origen en
la fuente de continuo observada a 1 mm (contorno negro). El rms es de 1.35 Jy/beam.km/s
y los contornos son a 30, 50, 7o y 100. Derecha: se observa un cuarto y quinto flujo
(D y E) orientado en una direccién distinta a la de los flujos anteriores. El rms es de
0.266 Jy /beam.km/s y los contornos son a 3o, 50, 7oy 100.
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Fig. 5.6. Emisién integrada del cubo de Si0(5-4) de G34.43+0.24, en los intervalos de
velocidad [47.7,55.3] km/s a la izquierda y [60.7,64.3] km/s a la derecha (contornos ro-
jos, escala de colores). El beam de 1.89arcsecx1.79 arcsec con P.A.=-27.1° se muestra
en la esquina inferior izquierda. Los contornos de la emisién de continuo a 1 mm (contor-
nos negros), considerando un rms de 0.015 Jy/beam, estdn a 30, 50, 100, 300 y 500.
Izquierda: se observan 3 flujos moleculares (F, G y H) en diferentes direcciones y que
surgen de la fuente de continuo a 1 mm. El rms es de 0.365 Jy/beam.km/s y los contornos
son a 30, 50, To y 100. Derecha: se pude llegar identificar una incipiente emisién, la
cual se podria considerar como un “cuarto flujo” (I). El rms es de 0.242 Jy/beam.km/s y
los contornos son a 3o, 50, 7oy 100.

El siguiente paso es examinar la cinematica de los flujos moleculares hallados. Si se encuen-
tran relacionados con un evento explosivo, deberian seguir una ley de Hubble. Es decir, debe
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i
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‘

Fig. 5.7. Emisién superpuesta de 2CO(2-1)y SiO(5-4) de G34.434+0.24 (en contorno
amarillo y cyan respectivamente) en el rango de velocidad [41,55] km/s .

H Linea espectral ‘ Etiqueta ‘ Longitud (pc) ‘ Ancho (pc) ‘ Angulo de posicién “) H

A 0.36 0.068 47

B 0.16 0.082 136

12C0(1-0) C 0.16 0.052 276
D 0.12 0.120 140

E 0.41 0.075 227

F 0.36 0.057 52

G 0.22 0.056 128

S10(5-4) H 0.12 0.079 269
I 0.07 0.035 197

Tabla 5.2. Caracteristicas morfolégicas de los flujos moleculares encontrados en
(G34.43+0.24 en los cubos de velocidades de *CO(1-0) y Si0(5-4). considerando una dis-
tancia cinemética de 3.7 Kpc.

existir una relacién lineal entre la posicién proyectada y velocidad de los flujos. Para ello se hizo
uso de kpuslice que permite realizar diagramas posicién-velocidad simplemente trazando una
recta con el mouse sobre el flujo molecular del cual se quiere conocer su cinematica.

Para este andlisis, se us6 el mapa del cubo de velocidades de SiO(5-4) en donde se logran
apreciar tres flujos moleculares cuyo origen coincide con G34.434+0.24 MM1. Tras realizar dia-
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gramas posicion-velocidad se puede apreciar una leve dependencia lineal de la velocidad para
cada uno de los flujos, etiquetados como F, G y H (Fig. 5.8). Esto representaria una posible
evidencia de que los flujos observados estdn siendo acelerados siguiendo un patrén de Hubble,
y podrian ser de origen explosivo. Para tener una certeza sobre la hipdtesis de flujos explosivos,
es necesario estudiar esta fuente con mayor resoluciéon y analizar otros trazadores de flujos mo-
leculares. Esto se podria lograr obteniendo observaciones con SMA? y ALMA.

10U
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Fig. 5.8. Diagramas posicién-velocidad de los flujos de SiO(5-4) de G34.434+0.24 para
cada uno, etiquetados como F, G y H. La posicién de la fuente de continuo se indica
con una estrella y el tridngulo indica el extremo el flujo molecular. Se observa una leve
dependencia lineal en cada uno de los flujos (flechas punteadas), por lo que su cinemética
podria seguir a una ley de Hubble.

3Submillimeter Array: Es un interferémetro para observaciones en onda milimétricas ubicado en Mauna Kea,
Hawai. http://smal.sma.hawaii.edu/
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Apéndice A

El interferometro CARMA

A.1. Historia

El Combined Array for Research in Millimeter-wave Astronomy (CARMA) fue creado a
través de la unificacién del Owens Valley Radio Observatory Millimeter Array (OVRO) y el
Berkeley-Illinois-Maryland Association Array (BIMA). Este conjunto de antenas fue pionero en
el desarrollo de la interferometria de las longitudes de onda milimétrica (Fig. A.1).

Fig. A.1l. Fotografia del conjunto de antenas que conformaban CARMA.

OVRO fue construido y operado por Caltech en Owens Valley, cerca de Big Pine (California,
EE.UU). Constaba de seis antenas de 10.4 metros. BIMA estaba ubicado en el Radio Obser-
vatorio Hat Creek en el norte de California. Fue iniciado por la Universidad de California en
Berkeley con tres antenas de 6.1 metros y se expandié a través de los anos a nueve antenas con
la incorporacién de la Universidad de Illinois y la Universidad de Maryland como socios.

En 2004, los dos grupos, en cooperacién con la National Science Foundation, acordaron fu-
sionar los dos arreglos de antenas en uno solo en un sitio més alto, en Cedar Flat. Esto implic
mover las antenas desde sus respectivas ubicaciones y la creaciéon de una infraestructura com-
pletamente nueva. La construccién y puesta en servicio tomé aproximadamente tres anos; el

53



APENDICE A. EL INTERFEROMETRO CARMA

interferémetro comenzé a operar en enero de 2007. La Universidad de Chicago se unié a CAR-
MA en el verano de 2008, agregando ocho antenas de 3.5 metros. Estas antenas se operaron
inicialmente como un arreglo independiente, pero luego se integraron con las otras quince ante-
nas para formar un tnico arreglo.

CARMA llegé a tener un mejor rendimiento de imégenes y una mejor sensibilidad que cual-
quiera de los arreglos originales (tabla A.1). En su momento, fue el interferémetro mas grande
en el hemisferio norte y sirvié como centro de aprendizaje para estudiantes y jévenes cientificos.
Las observaciones finalizaron el 3 de abril de 2015 y el observatorio cerré.

Antenas 6 x 10.4m + 9 x 6.1m + 8 x 3.5m
Resolucién (A\/Dyqz) 120mas - 30 arcmin
Beam primario (A/Dgnt) 25 arcsec - 1 grado
Estructura mas grande (A/Dgp:) 25 arcsec - 1 grado
Lineas de base 3.5m a 2km

Bandas sintonizables 26-36, 80-115, y 215-270 GHz
Ancho de banda maximo 8 GHz

Tabla A.1l. Caracteristicas més relevantes de CARMA.

A.2. Ubicacién

El sitio Cedar Flat, dentro del Bosque Nacional Inyo, fue elegido debido a su altitud (~
2200 msnm) y su cercania a la rutas ya existentes (Fig. A.2). La altitud del sitio es un factor
importante porque el vapor de agua en la atmdsfera degrada la calidad de las observaciones
milimétricas y dificulta la calibracién de ganancias. La cantidad total de vapor de agua en la
atmésfera y las variaciones de la columna de vapor de agua en el tiempo perjudican la calibracién
de fase en interferomeria milimétrica.

Fig. A.2. Mapa de la ubicacién de CARMA, obtenida con Google Maps.
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A.3. Interferometro

La clave para obtener imagenes de alta calidad es tener un telescopio con buena resolucién.
La resolucion es la capacidad de crear una imagen que separe dos fuentes cercanas; y depende
del didmetro del telescopio: telescopios de mayor didmetro son capaces de una resoluciéon mas
alta. De hecho, la resolucién de un telescopio depende de su didmetro medido en términos del
nimero de longitudes de onda a lo largo del didmetro, en la longitud de onda que se observa. Por
lo tanto, los telescopios 6pticos, que trabajan a una longitud de onda media de 0.5 micrones (luz
de color azul-verde), pueden obtener una resolucién de 1 segundo de arco con un telescopio de
12 centimetros de didmetro; un telescopio que trabaje a una longitud de onda de 1.3 milimetros,
necesita ser 2000 veces mas grande (j300 metros de didmetro!) para lograr una resolucién de 1
segundo de arco. Claramente construir telescopios de este tamano se vuelve costoso y técnica-
mente dificil. La solucién menos costosa es construir telescopios mas pequenos que se colocan
cerca uno del otro y cuyas senales se combinan de tal manera que dan la resolucién correspon-
diente a la separacion de los telescopios en lugar del tamano del telescopio individual. Esta es
la ventaja de un interferémetro.

La calidad general de la imagen (es decir, la capacidad de la imagen para reproducir con
precisién la fuente astronémica) depende de obtener informacién de antenas en una amplia gama
de lineas de base (separaciones y orientacién entre antenas). Las antenas CARMA se podian
colocar en lineas de base que van desde 4 metros a 2 kilémetros. En la linea de base maxima
de 2 kilémetros, CARMA tenia una resolucién en 1.3 mm de longitud de onda de 0.15 arcsec,
comparable al Telescopio Espacial Hubble en longitudes de onda 6pticas.

La ciencia con CARMA se centr6 en el estudio del universo frio a través de imédgenes de
emisién de radio de moléculas, polvo y emisién de fuentes del Universo primitivo. Las principales
areas de investigacion incluyeron la formacion, evolucién y dindmica de las galaxias, la formacién
de estrellas y sistemas planetarios alrededor de otras estrellas, la composicién de las atmosferas
planetarias, cometas y otros cuerpos pequenos en nuestro Sistema Solar, y la evolucién de los
cumulos de galaxias y el Universo.

A.4. Especificaciones

CARMA era un interferémetro universitario que constaba de seis antenas de 10.4 metros,
nueve de 6.1 metros y ocho de 3.5 metros, combinadas para formar imagenes del universo as-
tronémico en longitudes de onda milimétricas. Ademads tenia receptores para observar en tres
bandas que corresponden a longitudes de onda de aproximadamente 7 milimetros, 3 milimetros
y 1.3 milimetros. Debido a que el cielo no dispersa la luz solar en estas longitudes de onda,
CARMA (como cualquier otro interferémetro trabajando en longitudes de onda radio o submm)
podia observar el Universo tanto de dia como de noche.

CARMA normalmente funcionaba como un arreglo de 23 antenas, las cuales conformaban
dos subarreglos independientes de 15 antenas y 8 antenas. Estos subarreglos tenian diferentes
capacidades, la eleccién de uno u otro dependia de la ciencia que se pretendia obtener con las
observaciones. La tabla A.2 se resume las caracteristicas de cada subarreglo.
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Arreglo 10 my 6 m

Nimero de antenas
Area total colectora
Mayor resolucién angular

15 (6 x 10.4 m, 9 x 6.1 m)
772 metros cuadrados
0.15” (230 GHz A-Array)

Configuraciones A 0.25- 2 km
B 100 - 1000 m
C 30 - 350 m
D 11 - 150 m
E 8- 66 m
82 - 115 GHz 40 K (DSB)
Receptores 215 - 265 GHz 70 K (DSB)
27 - 36 GHz 30 K (SSB)
Correlador Lineas de base 105

Ancho de banda total
Continuo Canales espectrales
Resolucién espectral
Bandas elegibles
Canales espectrales

Linea espectral

4 GHz por sideband
744 por sideband
5 MHz

2 MHz a 500 MHz (8 bandas)

Hasta 383 por banda

Arreglo 3.5 m

8 x 3.5 metro didmetro
78 metros cuadrados
1 arcmin (imagen tipica a 9mm)

Nimero de antenas
Area total colectora
Resolucién angular

H Configuraciones SH, SL 4-12m
Recentores 27 - 36 GHz 25 K (SSB)
ecep 80 - 115 GHz 45 K (SSB)
Correlador Lineas de base 28
Ancho de banda total 7.5 GHz

Canales de continuo 15 por banda en 15 bandas de 500 MHz
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