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Resumen 

TESIS CON 
FALLA DE CRIGEN 

Actuahnente, el proceso de fonnación de estrellas de n1asa baja se conoce bastante bien. El 
n1oclelo a111plian1ente aceptado requiere de un siste1na clisco-YSO-ftujo, el cual ha sido apo­
yado por un gran nún1ero ele resultados tanto teóricos con10 observacionales (YSO: objeto 
estelar joven). Sin en1bargo, el n1ecanis1110 ele fonnación de estrellas ele inasa interineclia y 
alta aún no se entiende bien. Aunque es cierto que las estrellas n.-1asiva.s se for111an dentro 
de los núcleos densos en las nubes 111olecularcs gign.ntt._•s, todavía. no es claro con10 ocurre el 
proceso que da lugar a su fonnación. Se cree que las estrellas de masa intenneclia y alta 
posible111ente se fonnan bajo un csque1na sin1ilar al ele las estrellas ele n1asa baja, pero actual-
111ente existen n.1uy pocas evidencias observacionales que apoyen dicho escenario, adetnás de 
que existen algunos inconvenientes desde el punto de vist<t teórico. TatnbiPn se han propues­
to otros catninos alternativos para la for1nación ele r.strella.s de 111asa inter1neclia y alta, co1110 
por ejc111plo, la coagulación y/ o fusión de estrellas 111enos inasivas. Pero ta111poco existen 
evidencias sólidas que apoyen estos escenarios. 

Se sabe que la inayoría de los YSOs y protoestrellas son objetos profundan1ente e1nbebidos 
en gas y polvo, los cuales son generaln1ente invisibles en longitudes de onda del óptico y aún 
algunas vccc>s siguen siendo invisibles en longitudes de onda del cercano infrarrojo. Por tal 
razón, las observaciones de c-stos objetos están linlitadas solan1ente a algunas regiones del 
espectro electron1agnético. La ventana ele longitudes de onda ele radio ofrece una excelente 
oportunidad para estudiar los YSOs con gran detalle, ya que el polvo interestelar que rodea 
los "Y"SOs es transparente a la enlisión en radio y se pueden hacer observaciones de alta 
resolución angular con gran sensitividacl. 

En esta tesis investiga111os al inedia circunestelar cercano de un conjunto de objetos este­
lares jóvenes ele 1nasa intcnneclia y alta con la finalidad de conocer algunas propiedades ele su 
proceso de fonnación, tales con10, la presencia de discos circunestelares y flujos bipolares, Los 
1'SOs estudiados se encuentran e1nbebidos dentro ele sus nubes n1oleculares progenitoras y 
posiblc111cntc sP encuentran en una fase ele acreción y /o eyección de 111aterial e.le su alrededor. 
El estudio se lleva a cabo usando observaciones iuterferon1étricas ele alta resolución angular 
de c111isión de continuo y de línc>a {111áser de agua) en longitudes ele onda de radio hacia un 
grupo de cuatro regiones de forn1acióu estelar. Ta1nbiéu realizan1os observaciones de 111áser 
de agua con una sola antena hacia una inucstra inas grande (20 fuentes). Las observaciones 
fueron hechas con el interferó1netro VLA <le 27 antenas y la antena de 37 in de Haystack. 

3 



4 IVIiguel .Angel Trinidad 

Para detertninar la naturaleza de las fuentes detectadas en las regiones estudiadas hi­
cini.os ni.apas ele contornos de la enlisión ele continuo en varias longitudes de onda (7 111111, 

1.3 y 3.6 cm), calcula1nos sus índices espectrales y realiza1nos los cálculos necesarios para 
obtener algunos de sus pará1netros físicos. En las regiones de fonnación estelar estudiadas 
(Cefeo, AFGL 2591, LkHa 234 y Sl40IRS) encontrmnos regiones H II (ópticamente delga­
das y gruesas), radio jets ténnicos, fuentes que no pudin1os catalogar y la posible existencia 
de un disco circunestclar en una estrella 111asiva. Para las regiones H II dctcr111ina111os sus 
parátnetros físicos (p.ej. densidad electrónica, 111asa ele gas ionizado y tasa de fotones ioni­
zantes) y encontrainos que la 1nayoría están asociadas con estrellas ZAJ'v!S de tipo espectral 
B. Tmnbién confinna111os la naturaleza de radio jets térnlicos de algunas fuentes observadas 
y deter1ninan1os las fuentes excitadoras de los flujos 111olccularcs a gran escala observados 
en estas regiones. Adc111ás, nuestros resultados 111ucstran que los objetos estelares jóvenes 
de 111asa intcr111eclia y alta no se for1nan de 1nauera aislada, sino que se for1nan dentro ele 
pequeños grupos ele estrellas de tipo espectral si111ilar y que algunos de ellos son parte de 
siste1nas binarios cercanos o sistc1nas 111ültiplcs. 

Por otro lado, los 1náseres interestelares, en particular los de agua, cuando se observan 
con interfcrónl.etros son una hcrranüenta 1nuy poderosa para estudiar el 1neclio circnncstelar 
de los YSOs. Usando observaciones interferon1étricas de 111áseres de agua estudiatnos la 
distribución espacial y la cine1n<itica de las 1nanchas 1náser, así con10 su relación con la 
e1nisión de racliocontinuo. Nuestros resultados 1nuestran que la 111.:1.yoría de los grupos de 
1nanchas 111.:iser cst:in asociados cspaciahnentc con alguna fuente de radiocontinuo conocida 
y que sólo en pocos casos los grupos de 111áscres se encuentran aparentc111ente aislados, lo 
que sugiere que son excitados re111ota111ente o que el l'"SO al que están asociados se encuentra 
aün muy embebido y no logra111os detectarlo. En un caso (8140-IRSl) encontra1nos un grupo 
de 111anchas 1náscr que parece estar ligado gravitacionahnentc a su YSO, pero no logra1nos 
inferir la existencia de un disco circunestelar o cáscara alrededor del YSO. En otros casos 
encontra111os grupos de 1nanchas n1áser asociados con algün radio jet. Un caso n1uy especial 
fue el grupo ele niáseres asociados al YSO AFG L2591-VLA 3, dónde los 1náseres forn1an una 
hélice en el espacio posición-velocidad y al parecer no están asociados con algun fenó111eno 
físico conocido, cou10 por ejen1plo un disco circunestelar, una cáscara o un flujo n1olecular. 
Por otro lado, no cncontra111os evidencias que los nuiseres ele agua 1nucstren una secuencia 
evolutiva, dónde los nHiseres en objetos 111e11os evolucionados tracen 111oviI11ientos ligados y 
en los 111ú.s evolnciouados estén asociados co11 flujos. 

Eu las regiones estudiadas encontra1nos que los flujos 111oleculares sic111pre están asociados 
y alineados cou 1111 radio jet ténnico, lo que parece indicar que los jets son la base de dónde 
surgen los flujos 111oleculares a gran escala. A .. dcnuís, tan1bién encontra111os que algunos 
radio jcts tér111icos parecen no estar asociados con un flujo 1nolecular. Por otro lado, en la 
región AFGL 2591 euco11tra1nos evidencia ele que la fuente 111asiva VLA 3 tiene asociado un 
disco circunestclar, si111ilar a los encoutraclos en estrellas de 1nasa baja. Co1110 se sabe, en el 
proceso de for111ación de estrellas de 111asa baja, la presencia ele un flujo requiere la forn1ación 
de un disco de acrcción, entonces en silnilitud con este csque111a, es posible suponer que los 
flujos observados en las estrellas de n1asa inter1ncdia y alta ta111bién requerir.:'in la forn1ación 
de discos circuncstelares, posiblen1entc de características siinilares a las del encontrado en 
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la fuente rnasiva AFGL2591-VLA 3. Estos resultados observacionales parecen sugerir que 
el proceso ele fonnación de estrellas ele rnasa interrneclia y alta es sirnilar al ele estrellas 
ele niasa baja, favoreciendo el rnoclelo ele clisco-YSO-flujo para la fonnación ele tocias las 
estrellas, indepencliente111ente de su rnasa. Sin e111bargo, no descartarnos la posibiliclacl de 
que el proceso ele for111ación ele estrellas 111asivas pueda darse tan1bie11 por otros 111ecanis111os, 
con10 por ejen1plo el ele fusión ele protoestrellas. Debido a que el estudio se hizo solan1ente 
para cuatro regiones, es necesario hacer estudios sobre 111uestras n1as graneles para poder 
generalizar estos resultados. 

Finahncnte, de las observaciones de tnáseres ele agua con una sola antena no encontran1os 
alguna relación entre la luminosidad de las fuentes observadas y la variabilidad ele los rnáseres 
de agua. Tmnpoco logramos inferir algún patrón ele periodicidad en la variabilidad ele la 
e111isión 1náser en las fuentes observadas, aunque encontra1nos que en la tnayoría de las 
fuentes la ernision 111áser de agua varía en intervalos ele tie111po ele un nres o rnenos. Tal 
variación ele la intensidad niáser, desde un punto ele vista estadístico, puede describirse 
c01110 debida a fluctuacionl's C:aussianas pequeñas (10%) en la opacidad de la línea que por 
la naturaleza exponencial de la atnplificación se detectan c01110 variaciones del orden ele 10 
en la intensidad de la llínea. 

r------------. 
'füSIS UJN 

FALLA DE OIUGEN 
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Abstract 

Presently, the process of low-1nass star for111ation is well known. The acceptecl 1noclel requires 
a clisk-YSO-outflow syste1n (YSO: young stellar object), which has been supportecl by 1nany 
theoretical ancl observational results. However, the process of intennecliate ancl high-1nass 
star fonnation is not well nnclerstoocl yet. Although it is known that high-1nass stars are 
born insicle dense cores in the giant 111olecular cloucls, the process of their fonnation is not 
clear yet. It is possible that the process of intennediat<' aud high-tnass star fonnation is 
sitnilar to that of the low-nrnss star, but presently there is few observational evidence that 
support this scenario, in addition, there are saine proble111s fro111 the theoretical point of 
view. Othcr 1ncchanis111s for high-111ass star forn1ation have also bcen proposed, far instance, 
coalescence and/or 1nerger of low-1nass stars. However, there is no strong proof to support 
these n1odels. 

As we know, 111ost of the YSOs and protostars are deeply etnbedded, being generally invi­
sible at optical \Vavclcngths and son1etitnes still re111ain invisible at uear-infrared \Vavclengths. 
Titen, the obsen·ations of these objects are li111ited to sanie regions of the electron1agnetic 
spectru111. The radio wavelength window is an cxcellent region to study in cletail the YSOs, 
because the radio en1ission is unaffected by the interstellar dust around the YSOs, and 
observations \Vith high angular resolution and high sensitivity cau be obtained. 

In this thesis we investigated the circu111stcllar 111editun of a. sainple of intennediate and 
high-n1ass YSOs. Thc 1nain goal of this study is to investigate son1c properties of the 
fonnation proccss of high-1nass stars, for instance, the fonnation of circtunstellar disks and 
bipolar outflows. Thc studicd YSOs are etnbeddcd inside their associated parent 1nolecular 
clouds and they are possibly in a phasc of accretion and/or ejcction of their surrounding 
n1aterial. This study is carried out with intcrfero1nctric observations with high angular 
rcsolution of continunn1 and liue (\.vater 111aser) cn1ission at radio \vavelengths to\vard a 
sa1nplc of fonr star forn1ation regions. \Ve also 1nade water 111ascr obscrvations with the 
Haystack antenna toward a large sa1nplc ofYSOs (20 sources). The observations were carried 
out with the VLA interfero1neter of 27 antennas and 'vith thc 37 n1 Haystack antenna. 

In 01·der to dctennine thc nature of the detccted sources fron1 studied regions, wc inade 
contour 111aps of the continuun1 en1ission at several '\vavelengths (7 111111, 1.3 and 3.6 cnl.), 
wc calculatcd their spectral indices, and wc carricd out thc calculations needccl to obtaincd 

7 
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so111e of the physical paran1eters for the detected sources. In the studied star-fonning regions 
(Cepheus, AFGL 2591, LkHo: 234 and Sl40IRS), we found optically thin ancl thick H II 
regions, radio thern1al jets, sources that we could not classify, and a possible circu111stellar 
disk around a high-111ass star. \Ne calculated the physical para111eters (e.g. electron density, 
ionized niass and the rate of ionizing photons) of the H II regions and we found that the 
tnajority of then1 are associated with ZAl'vIS B stars. We also confinned that son1e of the 
observed sources are consistcnt with radio thennal jcts and we deternlined the exciting 
sources of the large scale tnolecular outfiows observed in the studied regions. In addition, 
we found that intennediate and high-111ass YSOs are born in s111all groups of stars of sinlilar 
spectral type, and that so111e sources are fonning close binary syste111s or inultiple systeins. 

On the other hand, when the interstellar n1asers are obscrved with interfermneters, spe­
cially water tnasers, they are a powerful tool to study the circun1stellar regions of the YSOs. 
Using interfero1netric observations of '\vater 111asers, \Ve '\vcrc a.ble to study their spatial and 
kine111atical distribution, as well as their relation 'vith the radio continuun1 enlission of the 
YSO. "\Ve found that aln1ost ali water tuaser spots are associated with son1c known radio 
continuun1 source ancl that a fe,v 1nascr spots sccn1 to be isolated, \.vhich suggests that they 
are re1notely pu111ped or that they are associated with a deeply en1bedded YSO not detected 
by our observations. \Ve found a group of water tuaser spots in 8140-IRSl, 'vhich see1n to be 
bound gravitationally with their YSO, however wc could not deternline if the inaser spots 
are associated with a circu111stellar disks or shclls surrounding thc YSO. In other sources, 
we found clusters of water 111aser spots associated with radio thennal jets. The 111aser spots, 
associated with AFGL 2591-VLA 3, rc>present a particular case, in this YSO, the tnaser spots 
are traciug a hclical structurc in position-vclocity spacc and they do not scc111 to be associa­
ted with known physical pheno1nenon, far instance, a circun1stellar disk, shell or inolecular 
outflow. On the other hand, we die! not find evidence that the water inaser spots trace an 
evolutionary sec¡uence, that is, that the gravitationally bound n1aser spots are associated 
with YSOs less evolved, while the tuaser spots tracing outfiows are associated with YSOs 
inore evolvcd. 

\Ve also found that in the studied star-fonning regious, the 111olecular outfiows are always 
associated and aligned with a radio thern1al jet, which see111s to suggest that the radio thennal 
jets are the initial place where the large scale outfiows e1nerge. In addition, we found that 
so1ue radio thenual jets do not see1u to be associated with a 1nolecular outfiow. On the other 
hand, we found evidence that the high-111ass VLA 3 source has associated a circun1stellar 
disk, which is si1uilar to that found in low-n1ass stars. As it is known, in the process of low-
111ass star fonnation the outflows and disks are inti1nately related, then an outflow associated 
with a YSO will require that a circu111stellar disk is fonned, then siinilarly with this 111odel, 
it is possiblc to supposc that the outflows observed at interniediatc and high-111ass stars 'vill 
also requirc> that circ11u1stellar disks are fonned, such disks could have siinilar characteristics 
to those found in the inassive source AFGL 2501-VLA 3. Thcse observational results see111 
to suggcst that thc fortnatiou process of inter1necliate and high-n1ass stars is siinilar to that 
of the low-n1ass stars, supporting the disk-YSO-outflow 1nodel as the forn1ation process of 
ali stars inclcpendently of their 111ass. However, we do not rule out the possibility that 
the forn1atio11 process of high-1nass stars could take place through other 111echanis1ns, for 
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instance, fusion of protostars. Owing that we only studied four regions, it is necessary to 
study a larger smnple of regions to generalize these results. 

Finally, fro111 our water n1aser observations with single-dislt, 've <lid not find any relation 
between tite Ju111inosity of the observed sources and tite variability of the water inaser e111is­
sion. \'Ve could not also deduce a perioclicity pattern of the tnaser variability in any of tite 
observecl sources, although we found that in nlost of the sources the 'vater tnaser e111ission 
sho'"'"s variations on tiinc scalcs of one n1011th or less. Such variations of the 111.aser intensity, 
fron1 a statistical point of view, can be describe as cine to s111all (10%) Gaussian fluctuations 
in the line opacity, wlticlt are detected as variations of the arder of 10 in the spectral line 
intensity cine to the exponential a111p!ification. 
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Capítulo 1 

Introducción 

1.1 Formación Estelar 

1.1.1 Generalidades del Proceso de Formación Estelar 

Se sabe que la forinación de estrellas está asociada con las nubes n1oleculares gigantes (GMCs 
por sus siglas en inglés: Giant Molecular Clouds) y que el plano galáctico es el lugar donde 
ocurre este proceso. Las observaciones de CO sirven con10 un trazador de nubes 1noleculares 
gigantes y un resultado observacional in1portante es que en lugares donde no hay indicios 
de fonnación de estrellas en nuestra galaxia, no se detecta etnisión de CO (Churchwell 
1991). En base a estos resultados ha sido posible decir que las estrellas deben fonnarse de 
condensaciones de n1ateria interestelar dentro de las nubes n10Jeculares gigantes. Algunas 
fuerzas externas sobre Ja nube (rotación galáctica, explosiones de supernovas, etc.) en alg(1n 
n1on1cnto producen su frag1nentación y hacen que los frag1nentos (clurnps) c0111icnccn a 
colapsar bajo su propia gravedad, dando lugar a lo c1uc posteriorr:nente será una protoestrella. 

El proceso que convierte una 11ube grande de gas y polvo en una estrella de secuencia 
principal es un proceso 1nuy co111plejo que aún no ha sido entendido con1pleta1nente. El 
problen1a principal del estudio de este proceso es que existe una gran cantidad de gas y 
polvo que obscurecen nuestra visión, lo cual i1npide observar los can1bios que ocurren en el 
centro de las 1mbes n1oleculares donde las estrellas se están fonnando. Afortunada1nente 
existe un can1ino para vislun1brar lo que está pasando en el centro de estas nubes, siendo 
éste, el uso de radiotelescopios. Las ondas de radio son 111ucho n1enos afectadas por el polvo 
que Ja luz visible, razón por la que son el 1nétodo adecuado para observar n1uchos de Jos 
procesos que ocurren dentro de las nubes n10Jeculares y en general, en todas las regioues de 
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fonuación estelar. 

Actuahuente es mnplia111ente aceptado que el colapso de las nubes 111oleculares gigantes 
está gobernado por la gravedad. De acuerdo al 111odelo estándar (Shu, Adatus y Lizano, 
1987), la fonnación ele estrellas de n1asa baja se lleva a cabo en un proceso de cuatro etapas 
(ver sección 1.1.2). Sin e111bargo, para el caso de las estrellas tnasivas no existe un tnoclelo 
estándar que describa su proceso de fonuación. Actuahuente existe un debate sobre si las 
estrellas n1asivas se for111an de rnancra sin1ilar a las de inasa baja o su for111ación se da a 
través de otros procesos, con10 por eje111plo coagulación y /o fusión ele protoestrellas de nlasa 
baja. En esta tesis aborclaren1os este proble111a investigando las etapas tnás tetnpranas ele la 
forn1ación de estrellas n1asivas. 

1.1.2 Estrellas de Masa Baja 

Clasificación de los Objetos Estelares Jóvenes de Masa Baja 

El concepto ele objeto estelar joven (YSO por sus siglas en inglés: Yonng Stellar Object), 
propuesto por S. Strotn (1972), ahora es an1plia111ente usado para catalogar a tocios los objetos 
estelares ele presecu<.>ncia principal (PlVIS), ya s<.>a en1bebidos o visibl.,s. Sin en1bargo, es dificil 
hacer un esquen1a de clasificación de los objetos estelares jóvenes si111ilar al diagra111a H-R, 
debido a que estas fuentes no radian con10 cuerpo negro. Por otro lado, la asignación de tipos 
espectrales tmnbién es difícil de llevar a cabo debido al gran obscureci1niento ele las fuentes. 
En lugar de usar un esquen1a co1110 el diagra111a H-R o la asignacion de tipo espectral para 
los YSOs, frecuentc1ncntc, se usa su distribución espectral de energía (SED por sus siglas 
en inglés: Spectral Energy Distrib-ution), la cual es el resultado de un intervalo an1plio de 
ten1peraturas cu su envolvente y /o disco ele polvo (p.ej. Scoville y 1.;:wan 1976). Co1110 la 
SED va cambiando con10 función ele la cclacl de los YSOs (Anclré 1997), la fonna de la SED se 
puede usar para clasificar los YSOs en diferentes clases evolutivas. Actuahuente, el siste111a 
ele clasificación ele los objetos protoestelares ele tnasa baja está basado en la cantidad y el 
tipo ele radiación e1niticla, es decir, basado en su SED. Este siste111a ele clasificación tiene la 
ventaja ele ser constante ante cualquier can1bio ele teoría debido a que representa solainente 
la radiación ele los YSOs. El esquema de clasificación para YSOs ele masa baja se describe 
a continuación (ver Figura 1.1). 

• Clase O 

Las protoestrellas ele Clase O son fuentes que pertenecen a las forinas 111as ten1pranas 
ele protoestrellas (Anclré et al. 1993), con edades ~ 104 años. Tienen un flujo nnty 
energético y colin1ado y, están en la fase principal de acreción. En este tipo ele fuentes, 
la luminosidad emitida en la región subtnilitnétrica (A > 350 µ111) es itnportante 
Esto es debido a que los YSOs en esta etapa aún son 111uy fríos y están rodeados 
ele grandes cantidades de gas y polvo ele la envolvente protoestelar inicial, los cuales 
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Figura 1.1: Secuencia evolutiva de YSOs ele 1nasa baja de acuerdo a su distribución 
espectral de energía. Este esquema fue propuesto por André (1994), donde las cuatro 
clases corresponden a las diferentes etapas sucesivas de su evolución. 

todavía no han sido acretados hacia la protoestrella central. Una protoestrella de 
Clase O se define con10 una fuente subnülin1étrica con las siguientes tres características 
(André et al. 1993): 1) emisión débil en >. < 10 ¡tm, 2) una distribución espectral 
de energía sinlilar a la de un cuerpo negro con una te1nperatura de 15-30 1..::, la cual 
se interpreta con10 la e1nisión de la envolvente fría de gas y polvo, pero no del núcleo 
central y 3) Lsubmm/Lbol > 5 x 10-3

, donde L,ubmm es la lun1inosidad 1nedida a>.> 350 
µn1 y Lbot es la lu111inosiclacl bolon1étrica. Aden1ás algunos trabajos han 1nostrado que 
algunas de estas fuentes enliten intensan1ente en rayos X (p.ej. Casanova et al. 1995), 
sin ernbargo, el origen de esta e1nisión no se ha entendido cornpletatnente. 

• Clase 1 

Las tres descripciones restantes de la clasificación ele los YSOs de 1nasa baja dependen 
de la forina del espectro de enlisión infrarroja, el cual se puede describir en térnlinos 
de >.F;.., donde >. es la longitud ele onda y F:.. es el flujo a esta longitud de onda. Es 
in1portante notar que esta clasificación es válida sólo para el intervalo de longitudes de 
onda de 2-100 µ1n, donde se supone que >.F;.. ex: >.x (Lada y \Vilking 1984, Acla1ns et al. 
1987, Lada 1991). Un objeto pertenece a las fuentes de Clase 1 si x > 1, Jo cual in1plica 
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que hay nuis energía a longitudes de onda 111ás grandes. Estos objetos son los que 
tienen una protoestrella central caliente pero at"1n están rodeados por una envolvente 
de polvo colapsando en caída libre que obscurece a la fuente central, por lo que no 
pueden ser observadas en el visible. Esta envolvente es calentada por la protoestrella 
central y re-e111ite en el infrarrojo. En esta etapa los objetos tienen una edad de ~ 105 

años y n1uestran evidencia de la forn1ación de un disco circunestelar. 

• Clase II 

Estas fuentes se definen co1110 aquellas en las que -4/3 < x < O y son estrellas donde la 
envolvente ya ha colapsado y se ha fonnado un disco en rotación. El disco es calentado 
por la estrella central y ernite gran cantidad de radiación infrarroja, ade111ás, con10 la 
envolvente que rodea la parte central ya ha es 111as tenue o ha desaparecido, la estrella 
central y el disco ya son visibles. Las estrellas T Tauri clásicas son estrellas rodeadas 
por discos que pertenecen a fuentes de Clase 11. Tales estrellas tienen una edad de 
~ 106 años. 

• Clase III 

Una vez que el valor de x cae por debajo de -4/3, el objeto se convierte en una fuente 
ele Clase 111. Esto significa que ya no hay 111ás exceso de radiación infrarroja o que 
es 111íni1110, y que el disco ya ha expulsado todo el 111aterial restante, lo ha acretaclo 
hacia Ja estrella o bien, se ha condensado en planetas. Ahora la estrella está cerca de 
llegar a Ja secuencia principal donde pennanecerá hasta que haya consunüclo tocio su 
hidrógeno disponible. Estas fuentes son ópticainente visibles y en esta clasificación se 
encuentran las estrellas T Tauri de línea débil (o desnudas). La edad ele estas estrellas 
es del orden ele 107 años. 

En la Figura 1.1 se 111uestra esta secuencia evolutiva de fuentes Clase O a Clase 11!. En 
general, en este esque111a falta claridad en algunos aspectos y la frontera entre las diferentes 
clases no está estrictan1ente clelinlitacla. 

For111ación de Estrellas de Masa Baja 

En los {Ilti1nos años se han hecho graneles esfuerzos por tratar ele entender co1110 se fonnan 
las estrellas, pero at"1n quedan 111uchas preguntas por responder. A continuación clescribitnos 
breve111entc el esque1na actual del proceso ele fonnación de estrellas. 

Las observaciones de protoestrcllas se han ajustado bastante bien al csque111a de forn1ación 
estrellas de 111asa baja de 4 etapas, desarrollado por Shu et al. (1987). En este escenario la 
prilnera etapa involucra la for111ación de un frag1nento n1olecular rotando lenta1nentc dentro 
ele la nube 1nolecular gigante (Shu et al. 1987; Figura 1.2a). Debido a que las partes 
internas del frag111e11to deberán soportar el peso ele las capas externas, la presión tér111ica y 
111agnética se incre111entará hacia el centro a 111edicla que vaya au111entando su 111asa. Por lo 
tanto, la densidad tan1bién se incrcn1entaréi hacia el centro. Una vez que el fragni.ento llega 
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Figura 1.2: Proceso de for111ación de una estrella de n-iasa baja según el 1uoclelc desa­
rrollado por Shu et al. 1987. a) Condensaciones de tnaterial rotando leuta111entc clentro 
de la nube n1olecular. b) For111ación de un disco de acrecióu l..~ircuuestclar alredcdcu: del 
núcleo protoestelar. e) Eyección de inaterial circuncstelar a través de un flujo bipolar. 
d) Fin de la etapa ele acreción, la protocstrclla central y el disco sou visibles. 

a ser lo suficienten1ente nlasivo, el soporte ténnico en el interior (que ya es bastante denso) 
eventuahnente cede. Una consecuencia ele esta configuración de densidad es que la región 
interna del frag111euto cn1pezará a colapsar antes de que lo haga la región externa. Por esta 
razón se dice que las estrellas son fonnaclas vía un colapso ele adentro hacia afuera (Shu 
1977). El colapso ocurre a la velocidad ele caída libre del material y en la frontera ele una 
onda ele rarefacción expandiéndose a la velocidad del sonido local. lniciahnente, el nlaterial 
en esta onda de rarefacción tic11e 1nuy poco 1110111ento angular, por lo que el 111aterial cae 
directa1nentc hacia el núcleo, el cual e1npieza a incre1nentar su n-iasa. Sin e111bargo, con10 esta 
frontera. se 111uevc hacia afuera, el n1atcrial de la región ecuatorial de la nube con 11101nento 
angular n1ucho 1nás grauch~, e111pieza a caer hacia el nítclco a través de una órbita espiral. 
.r\ 111e<lida. que se va involucrando 111ás n1atcrial con 1i-101ncnto angular rnás grande, 111ás 
111aterial entra en una órbita alrededor del núcleo protoestelar que está creciendo, creando 
así un disco ele acreción circunestelar. Esta es la segunda etapa (Figura l.2b) del proceso 
de forinación de Pstrellas en el escenario ele Shu et al. (1987). Esta etapa está caracterizada 
por la fonuación del objeto protoestelar en el centro con un disco circunestelar, a111bos están 
altn 1nuy e1nbebidos en una envolvente de ga.~ y polvo colapsándose en caída libre. 

El disco ele acreción continúa stuninistranclo rnaterial a la protoestrella, proclucienclo un 
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incren1ento tanto en su 111asa corno en su h1111inosidad. La acreción continúa hasta que 
se alcanza una etapa donde la protoestrella en1pieza a generar un viento. El viento no 
puede salir en tocias direcciones de la superficie protoestelar debido a que la presión del 
n1aterial que cae clirectan1ente sobre la protoestrella evita que el viento sea isotrópico. Sin 
en1bargo, una vez que el 111aterial en1picza a caer preferenciahuente hacia el disco, en lugar 
ele hacerlo clirectan1ente sobre la superficie ele la protoestrella, el viento puede salir por los 
polos rotacionales. Esto crea lo que se llan1a un flujo bipolar, el cual inarca la tercera etapa 
ele la evolución estelar en el esquen1a ele la forn1ación de estrellas de iuasa baja (Figura l.2c). 
Actuahnente, los 111odelos proponen vientos anisotrópicos que salen del disco circunestelar, 
con10 por ejen1plo el tnoclelo ele viento-X (p.ej. Ferreira et al. 2000, Shang, et al. 2002). 
El disco de acreción es el responsable ele que el viento sea n1uy coli1nado cuando e1npieza 
a en1erger. Evcntuahnente, la extensión angular del flujo va incre111entando, y debido a la 
expulsión del tnatcrial cercano, la extinción hacia la fuente central dis111inuye. La etapa final 
se alcanza cuando la fase del colapso del n1aterial tern1ina, la protoestrella central y su disco 
circunestelar son visibles (Figura l.2cl). Esta etapa se refiere a la fase T-Tauri de la evolución 
estelar. Entonces, desde este punto, la protoestrella continúa a lo largo de su trayectoria de 
pre-secuencia principal (Pl\,IS por sus siglas en ingles: pre-mcún sequence) en el cliagraina 
Hertzspruug-Russell (H-R) hacia la secuencia principal de edad cer.:> (ZAivIS por sus siglas 
en ingles: ::ero age rnain sequen.ce). El tie1npo que le ton1a en llegar a ZAl\lS a una estrella 
ele 1 1VI0 es ~ 107 años. 

Discos Circunestelares en YSOs de Masa Baja 

Hay dos tipos de fenón1enos frecuenten1ente asociados con el non~bre de disco circunestelar. 
El prin1ero entra en la categoría de "discos ele esc01nbros" ( debris disk), los cuáles se observan 
alrededor de estrellas de secuencia principal (tipo A) y tienen radios exteriores que van de 
100 hasta 1000 AU (p.ej. Augereau et al. 1999a, 1999b). La masa típica de polvo en estos 
discos es de ~ 0.01 Ivle, donde 1 Ivle = 6 x 1027 gr es la n~asa de la Tierra (p.ej. Greaves 
et al. 2000). Otra propiedad n1uy in1portante de los discos de esco1nbros es que no contienen 
gas, el cual ya se ha agotado. Algunas de las estrellas a las que se les ha observado este tipo 
de discos son Fomalhaut, Vega, /3 Pictoris y E Ericlani (Holland, et al. 19!J8; Greaves, et al. 
l!J98; Dent, et al. 2000). 

El otro tipo ele disco circunestelar es el que se encuentra alrededor de los objetos estelares 
jóvenes, en particular en estrellas ele n1asa solar de pre-secuencia principal y protoestrella.s 
de rnasa baja. Estos tipos de discos pueden agruparse en una categoría llarnada discos de 
acreciór1 .. 

Los discos de acrec1on parecen ser intrínsecos al proceso de fonuación de estrellas (p.ej. 
Pringle 1981, Shu et al. l!J87; ver la sección anterior). Su presencia explica n1uchas de las 
propic·dacles de las estrellas T Tauri, las cuales, aunque ya son visibles aun están en la traza 
evolutiva ele la pre-secuencia principal (p.ej. Appenzeller y l'vlundt 1989, Bertout 1989). 
La distribución espectral ele energía ele estos objetos en longitudes ele onda del infrarrojo 

- -- --- ------------------------------------
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al nl.ili111étrico indican que al 1nenos el 50% contiene discos ópticainente gruesos (Beckwith 
et al. 1990, Adams et al. 1990). Por otro lado, la actividad en Jos discos de acreción podría 
ser Ja responsable ele Jos objetos FU Orionis -estrellas de ina.sa baja- que han experin1entaclo 
un episodio repentino de un inusual aun1ento de brillo, el cual se cree que se debe a una 
inestabiliclacl térnüca en el disco que hace que au1nente la tasa de acreción (ver Bell y Lin, 
1994, Hart1nann y Kenyon, 1996). Los discos de acreción tienen ta1naños del orden ele decenas 
a cientos de unidades astronó1nicas (Beckwith y Sargent 1993), te1nperaturas alrecleclor ele 
100 Ka 1 UA ele la estrella central (Beckwith & Sargent 1993) y 1nasas entre 0.01 JVI0 y l 1\f0 
(Beckwith y Sargent 1993, Osterloh y Beckwith 1995). Debido a que estos sistemas estrella­
clisco tienen inucha si1nilitud con el Sol y la nebulosa pre-planetaria (ver Safronov 1991), los 
resultados ele las investigaciones ele estos sisten1as pueden tener in1portantcs in1plicaciones 
para las teorías de la fortnación del sisten1a solar. 

Jets y Flujos Moleculares en YSOs de Masa Baja 

El estudio ele Jos fcnó1nenos ele pérdida ele 111asa en estrellas jóvenes en1pezó a in1c1os ele Jos 
1950s con el clescubrin1iento de pequeñas 11ebulosidades en espectros con líneas ele e1nisión 
peculiares realizados indepenclienternente por Herbig (1951) y Haro (1952). Los llanrnclos 
objetos Herbig-Haro (I-IH) fueron asociados con vientos estelares (Osterbrock 1958) y mas 
tarde se encontró que se fonnaban debido a la interacción de un viento colin1ado alta1ncnte 
supersónico con el 111aterial an1biente del alrededor (Schwartz 1975). 

Los flujos ele estrellas jóvenes son un fenón1eno bastante energético y tienen inanifesta­
cioncs observacionales espectaculares sobre un intervalo a1nplio ele longitudes ele onda que va 
ele los rayos X al radio. El primer flujo bipolar de CO se encontró alrededor ele L1551 (Snell 
et al. 1980). En ténninos generales, ahora se tiene la seguridad que virtuahnente tocios Jos 
objetos estelares jóvenes sufren períodos de copiosa pérdida de inasa. Las prilneras obser­
vaciones n1ostraron que Jos flujos son bipolares y bastante cmnunes alrededor de estrellas 
jóvenes (Bally y Lada 1983; Eclwarcls y Snell 1982, 1983, 1984). Las observaciones recientes 
con gran resolución angular indican que e1nergcn bipolarinente de la región circunestelar. Los 
vientos coli1nados barren el gas 111olecular a1nbiente de su vecindad, for1nando dos cavidades 
orientadas en direcciones opuestas expandiéndose en for111a de lobulos irregulares y cáscaras 
incon1pletas, for1nando lo que se conoce con10 flujos de CO. Sin e1nbargo, las preguntas 111¿is 
béisicas acerca del fcnón1eno de los flujos todavía son inateria de debate. Actuahnente no 
queda cmnplcta1nente claro qué n1ecanis1nos físicos producen los flujos y si están presentes 
en todas las estrellas ele cualquier rnasa. La causa funda111cntal de esta inccrtidun1bre se 
debe a que el Yicnto que harre el gas n1olecular es extrc1nadan1ente difícil ele detectar ele 
111ancra directa. 

Los flujos bipolares de los YSOs contienen gas ionizado, ató1nico y n1olecular en un 
intervalo a1nplio de condiciones de excitación. A continuación se describe breven1cnte cada 
una de estas co1nponentes. 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 
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Con.1ponen.te Molecular: Flujos de CO. De acuerdo a la priinera sugerencia de Snell 
et al. (1980), ahora es an1plian1ente aceptado que los flujos consisten de gas atnbiente 
barrido por un viento. Estos flujos con velocidades grandes son observados alrededor de 
objetos estelares jóvenes de diferentes n1asas y hnninosidades, generaltnente asociados con 
fuentes de Clase O y Clase l. Los factores de coli111ación (i.e. la razón de la longitud al ancho 
del flujo) caen genera!tnente en el intervalo de 2 a 5. 

La 111ayoría de los flujos son bipolares, aunque existe en la literatura observaciones de 
algunos flujos monopolares detectados (p.ej. M"\VC1080, Bally y Lada 1983). También se 
han observado flujos 1nultipolares (p.ej. IRAS 1629A, Walker et al. 1988; 723, Avery et al. 
1990; HH 111, Cernicharo y Reipurth, 1996; L1551-IRS5 Rodríguez et al. 1998) que podrían 
ser el resultado de la superposición ele distintos flujos bipolares. De hecho, la 111ultiplicidad 
de estrellas jóvenes ha sido atnpliatnente observada (l'vlathieu 1994), lo que podría estar en 
correspondencia con un núrnero grande de flujos 111oleculares n1ultipolares. 

La cantidad de 111asa en un flujo n1olecular dado puede estar en el intervalo de n1enos 
de 10-2 A/0 (p.ej. HH3·1; Chernin y Masson 1995, Terebey et al. 1989) a cerca de 200 A/0 
(p.ej. l'vlon R2, \Volf et al. 1990; DR21. Russell et al. 1992). El tamaño del flujo va de 
aproxi1naclamente 0.1 pe (p.ej. Ori-I-2, Cernicharo pt. al. 1992) a cerca de 5 pe y la energía 
depositada en el flujo de CO puede akanz'1r 10"17-·10"18 erg (p.ej. DR21, Garden et al. 1991). 

Co111ponente Ionizada: Objetos HH y Radio Jets. Adetnás ele la etnisión 111olecular, 
los flujos bipolares de las estrellas jóvenes ta111bién son observados en la fonna de jets de 
111aterial ionizado en longitudes de onda ópticas y centin1étricas. Los jets ópticos HH son 
particulannente relevantes (l'vlundt y Friecl 1983, Reipurth 1991), ya que han sido observa­
dos etnergiendo de una a111plia variedad ele YSOs. Por otro lacio, muchos jets HH tienen 
asociados flujos de CO, y en estos casos, el jet HH y el flujo correspondiente ele CO tienen la 
1nisn1a orientación, extensión sitnilar y cine1nática con1patible. Ade1nás, cuando se les 111ide 
111ovi111ientos propios, los objetos HH est<in en bastante acuerdo con las predicciones ele los 
tnodelos ele choques de proa (Eisloffel y l\hmclt 1992). 

La en1isión del continuo en longitudes de onda centi111étricas fue detectada a principios 
de los 1980s hacia las fuentes de energía de algunos flujos (Cohen et al. 1982, Bieging 
et al. 1984, Bieging y Cohen 1985). En la 1nayoría de los casos, la etnisión en longitudes 
ele onda ceuti1nétricas es interpretada con10 enüsión libre-libre de un jet ténnico (Reynolds 
198G), la cual viene de la parte m<is densa de los vientos o jets ionizados (p.ej. Rodríguez 
1997). Ta1nbién se han observado algunas fuentes con índices espectrales característicos de 
enüsión sincrotrón no térmica (p.ej. Serpens/FIRl, Curie! et al. 1993). Es itnportante 
puntualizar qu<' aün 110 Pstá con1pletaine11te claro si los jets observados (ópticos y/o radio) 
pueden i1npulsar los flujos n1oleculares asociados a ellos. 

Co111pone11te Ató111ica Neutra. Se ha sugerido repetida111ente la posibilidad de que exis­
ta una fracción grande de 1nateria neutra en el viento (p.ej. Natta et al. 1988). Observaciones 
de la línea HI a 21 cn1 alrededor de algunos YSOs de 111asa baja tales como HH7-11/IRS, 
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Figura 1.3: Imágenes del jet HHl en cuatro longitudes de onda to1naclas con el teles­
copio espacial Hubble (Reipurth, et al. 2000). 
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Ll551/IRS y T Tau (Lizano et al. 1988, Giovanardi et al. 1992, Rodríguez et al. 1990, Ruiz 
et al. 1992) han n1ostrado alas anchas, lo cual es un indicativo de vientos con velocidades 
superiores a 200 kn1 s- 1 y tasas de pérdida de 1uasa de 10-6 a 10-5 l\'10 año- 1 (Bachiller, 
1996). La e1uisión de HI tmubién ha siclo detectada en dos flujos bipolares asociados con 
objetos masivos (NGC 2071, Bally & Stark 1983; DR21, Russell et al. 1992). Sin embargo, 
otras investigaciones sobre en1isión de HI ele alta velocidad no han detectado tal en1isión en 
algunos objetos muy estudiados, como por ejen1plo, Ll448 (ver Bachiller, 1996). 

El HI podría ser creado de la disociación del gas 1nolecular atubiente en las regiones 
chocadas, entonces la enlisión del HI podría trazar vientos rápidos y principahnente neutros, 
lo cual en principio podría itnpulsar los flujos de CO. 

Desafortunaclan1entl', de las observaciones que se tienen hasta la fecha es in1posible saber 
si la eniisión de Hl de alta velocidad surge ele un jet, debido a que las observaciones con 
baja resolución angular de la línea de 21 cn1 ele HI, en general, no revelan la estructura de 
la con1poncnte atón1ica neutra. 

Co1upone11te Molecular: E1nisió11 de H 2 Excitado. Las transiciones vibracionales de 
la n1olécula de hidrógeno 1uolecular (H 2 ) surgen de niveles de energía con ten1peraturas de 
excitación > 6000 K por encin1a del estado base. Las 1uoléculas de H~ -4an colisional-

TESlS co~¡-,,-"' 1 
FALLA DE ORtvtr·~ 1 

----·-------·- ____________ __i;;,~~~~~___. 
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tnente en regiones densas a temperaturas de unos cuantos tniles de grados, por tal n1otivo, 
dichas transiciones son buenas trazadores del gas n1olecular caliente. En particular, las líneas 
v=l-0 y v=2-1 del H 2 correspondientes a longitudes de onda de 2.122 y 2.247 µtn respecti­
va1nente, son excitadas en choques con velocidades en el intervalo de 10-50 kn1 s-1 (Shull y 
Beckwith 1982, Sntith 1994). En choques con velocidades más grandes, las 1noléculas de H 2 

se disocian. El extenso n111estreo hecho por Hodapp (1994) en la banda K', el cual contiene 
la línea v=l-0, revela una gran variedad de morfologías c01nplejas. 

Una de las principales ventajas de las observaciones de H 2 es que penniten el estudio de 
flujos óptican1ente invisibles, particularn1ente jóvenes, los cuales aün están profundatnente 
einbebidos dentro de sus núcleos densos. En1isión intensa de H 2 ha sido observada en la 
dirección de nrnchos YSOs (p.ej. Garden et al. 1991). En la Figura 1.3 se 1nuestra11 
itnágenes ele jet HHl en distintas longitudes ele onda. 

1.1.3 Estrellas Masivas 

Clasificación de los Objetos Estelares Jóvenes Masivos 

En la subsección 1.1.2 se describió el esquema de clasificación para estrellas de masa baja. 
Para las estrellas ele 1nasa intenneclia y alta no se tiene una clasificación equivalente, debido 
a que el proceso ele forn1ación de este tipo ele estrellas es 1nuy rápido (p.ej. ~ 105 años 
para estrellas de 5 JVI 0 ; Palla y Stahler, 1993). Los objetos 1nás jóvenes entre las estrellas 
de 1nasa intermedia son las estrellas I-Ierbig Ae/Be (HAEBE), las cuales vienen siendo la 
contraparte de masa intermedia (llvl0 :::=; l\J. :<:::; 10.l\I0 ) de las estrellas T Tauri. Las estrellas 
HAEBE constituyen un grupo n111y heterogéneo con luntinosidades de 5 :<:::; L./ L 0 :::=; 10"1 y 
ten1peraturas efoctivas de 8000 a 30000 I..::. De 1nanera sintilar a las estrellas T Tauri clásicas, 
las estrellas HAEBE del tipo tardío (n1ás tardías que B5, l\J. < 5 .l\J0 ) son ópticamente 
visibles mucho antes de que lleguen a Ja secuencia principal, nlientras que las estrellas HAEBE 
del tipo te1nprano (111ás te1npranas que B5, ,,¡_ 2: 5 JvI0 ), pennanecen e1nbebidas en su nube 
durante toda la fase de pre-secuencia principal (Palla y Stahler 1993). 

Fortuación de Estrellas Masivas 

Se piensa que el proceso ele fonnación de estrellas 1nasivas podría ser sin1ilar al de estrellas 
ele n1asa baja descrito por el escenario ele Slm et al. (1987). Entonces, sí las estrellas 111asivas 
se forn1a11 vía acrcción, co1110 se describió en la sección anterior, se requiere ele la presencia 
ele un disco. Sin en1bargo, después ele que una protoestrella alcanza una n1asa > 10 iVIc;,. 
se podría generar una presión de radiación bastante grande, que podría frenar el colapso e 
invertir el proceso de caída libre (Garay y Liza.no 1999). El Ílnico cantina para tratar de 
evitar este escenario es que el 1naterial que se está colapsando en esta etapa se encuentre 
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en un disco de acreción, de inodo que la presión de radiación pueda ser liberada a través 
de los polos. Pero si este inodelo es correcto, la tasa ele acreción deberá ser inuy grande, 
del orden ele M > 10-3 JVI0 año-1, cerca ele 1000 veces nuis grande que para las estrellas de 
nl.asa baja. Sola111ente con estas tasas de acreción se logra que el 111aterial cree una presión 
hidrodiná111ica ( "ra1n ") lo suficiente111ente intensa co1110 para vencer la presión radiativa sobre 
el polvo y pennitir que la acreción sobre la estrella continí1e. Por lo tanto, si el escenario 
para la for111ación de estrellas de n1asa baja es válido para el caso de estrellas n1asivas, las 
protoestrellas 1nasivas tan1bién deberán tener discos circunestelares. 

Tan1bién es posible que las estrellas 1nasivas no se forn1en vía acrcción, o al n1enos no 
vía acreción solan1cnte. Si la nube n1olecular está cotnpucsta de n1uchos frag111entos 1nole­
culares, un frag111cnto podría ganar n1asa a través de la coagulación con otros fragtnentos 
(Larson 1992). Se cree que las estrellas inasivas se forn1an cerca de otras estrellas inasivas, 
y en regiones ele densidad excepcionahnente grande en los centros de las nubes inoleculares 
gigantes, junto con otras estrellas tnenos tnasivas. Entonces, puede existir interacción entre 
estos fragn1entos pre-estelares (densos) y protoestrellas aun acretando. Las estrellas 111asi­
vas ta1nbién podrían for1narse vía la fusión ( •'1nerger") de dos estrellas tnenos tnasivas ya 
fonnadas (Bonnell et al. 1998; St.ahler et al. 2000). En este ca.so, no se sabe si los discos 
circunestelares podrían sobrevivir o volver a fonnarse alrededor del nuevo producto estelar 
inasivo. Esto está en gran contraste al esquen1a ele acreción de Shu et al. (1981), en el 
cual, con10 hetnos tnencionado, invoca la existencia de un disco circuncstelar. El csquen1a de 
fusión requiere densidades estelares niuy graneles (::0:: 104 estrellas pc- 3 ), que aí1n no se han 
encontrado. 

La fortnación de estrellas 1nasivas ta1nbié11 podría ser un proceso ele dos etapas. Una 
prirnera etapa en la cual los nl1cleos densos o protoestrellas acretando se coagulen a través 
de fusiones, y una segunda etapa por la cual el producto estelar inasivo acreta inaterial ele 
su alrededor para alcanzar su inasa final (Garay y Lizano 1999, Molinari et al. 2002). En 
este proceso de dos etapas, uno podría esperar otra vez que se fonne un disco circunestelar. 

Durante la fase de pre-secuencia principal ele la evolución estelar niasiva, las estrellas 
tnasivas, de cualquier inanera en que se fornl.en, ya sea vía acreción, fusión o a111bas, están 
rodeadas por regiones co111pactas de hidrógeno ionizado. 

Discos Circunestelares en YSOs Masivos 

Si las estrellas inasivas se for111an vía acreción, con10 se vió en la secc1011 anterior, será ne­
cesario que se fonne un disco circunestelar en este tipo de fuentes. Sin e111bargo, hasta la 
fecha existen inuy pocas evidencias observacionales directas de la presencia de discos circu­
nestelares alrededor ele estrellas masivas. Una causa de la falta ele estas evidencias se debe 
principahneute a la rápida evolución de las estrellas 1nasivas (p.ej. -.. 105 años para estrellas 
ele 5 1'"1 0 ) co1nparacla con la fonnación de estrellas de inasa baja ( ~ 107 aiios para estrellas 
ele 1 l\10 ). En el esque111a ele fonnación de estrellas ele 111asa baja, la caída libre tennina y la 
estrella se puede ver en su fase T-Tauri n1oviéndose a través de la pre-secuencia principal. 

-------- ----~·-~---~-~ 
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Sin e111bargo, las estrellas iuasivas pasan tocio su tie111po ele vida de la PMS, el cual es inuy 
corto, aún e111bebidas en gas y polvo circunestelar. Por esta razón, es iuuy difícil observar 
estrellas tnasivas en esta etapa evolutiva. Generahnente entran a la secuencia principal con10 
protoestrellas, aún acretando activaiuente (Yorke 1993). La fuente G 192.16-3.82 es uno de 
los pocos eje111plos de discos ciscunestelares alrededor de protoestrellas iuasivas (Shepherd, 
Claussen y Kurtz, 2001). 

Jets y Flujos Moleculares en YSOs Masivos 

Co1110 se ha visto en la sección 1.1.2, los flujos inoleculares y jets son fenón1enos bien conocidos 
y juegan un papel iluportante en el proceso de forinación de estrellas de inasa baja. Para el 
caso de estrellas n1asivas aún no está claro si sucede lo iuisn.10. 

Reciente111ente se han hecho grandes esfuerzos para hacer una búsqueda ele flujos inolecu­
lares en sitios de fortnación de estrellas 111asivas, pero la gran distancia a la que se localizan 
ha dificultado mucho este trabajo. Zhang et al. (2001), con observaciones ele CO, encontra­
ron que en una 111uestra de 39 fuentes 111asivas, 35 están asociadas con flujos n1oleculares ~on 
una n1asa n1ayor a 10 l'vI,,,,. Otro estudio reciente llevado a cabo por Beuther et al. (2002), 
ta111bién con observaciones de CO, 111ucstra que 21 ele 26 fuentes 1nasivas presentan estruc­
tura bipolar ele la emisión ele CO, cuyo tan1aüo es del orden ele un parsec y con factores de 
colin1ación 2: 2. Estos resultados parecen indicar que los flujos 111oleculares son fenó111enos 
co111unes en estrellas n1asivas. 

Si bién, en los últi111os aüos la identificación ele flujos inoleculares en objetos n1asivos se 
ha ciado, no ha sucedido lo nlis1110 con los jets. Actuahnente solo se tienen identificados 
unos cuantos jets cu objetos inasivos, co1110 por ejemplo Cefeo-HW2 (Rodríguez et al. 1994), 
IRAS 18556+0136 (Fuller et al. 2001) y S140-IRS1 (Trinidad et al. 2003). 

1. 2 Emisión Máser 

1.2.1 La Importancia de Estudiar Máseres 

l'vIÁSER es el acrónilno ele l'vlicrowave An1plification by Stimulatecl Ernission of Radiation 
(Amplificación ele l'vlicro-ondas por Emisión Estilnulada ele Radiación). Un láser es un n1áser 
que trabaja con fotones ele frecuencias tnás grandes en el espectro ultravioleta o en la luz 
visible. Los n1áseres ocurren ele n1anera natural en el ineclio interestelar y las n1oléculas 
conocidas que presentan e111isión 111áser son OH, H 2 0, SiO, CH, HCN, CH3 0H, H 2 CO y 
NH 3 • En esta tesis solan1ente estucliare1nos los 111áseres de H 2 0. 
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La prirnera 1nolécula descubierta para producir enus1on 111áser en objetos astronónlicos 
fue la 111olécula ele OH (Weinreb et al. 1963). Mas adelante se descubrió la e111isión n1áser de 
la 111olécula ele agua (H20) por Cheung et al. (1969). En los máseres ele H 2 0 la transición 
tnolecular observada es la 6 16 -+ 5 23 (1,2 y 6,3 son nl1n1eros cuánticos separados, ver sección 
1.2.4), que corresponde a una frecuencia~ 22.2 GHz(~ 1.3 cn1), aunque ta111bién se conocen 
otras transiciones 1náser, pero son 1nuy débiles y difícihnente se pueden observar. Hasta 
la fecha, en la Gala...xia, se ha encontrado en1isión 111áscr en regiones de forn:1ación estelar 
(conocidos co1110 más eres interestelares) y en las envolventes de estrellas de tipo tardío 
(más eres circunestelares). Ta111bién se ha encontrado enlisión 111áser alrededor de núcleos 
activos ele galaxias. 

El lugar 111ás con1Íln donde se encuentran los 111áseres de agua es alrededor de estrellas 
jóvenes (p.ej. Reid y Moran, 1981), razón que los hace un excelente indicador del proceso de 
forn1ación ele estrellas. El estudio ele los n1áseres alrededor ele objetos estelares jóvenes da a 
los astróno111os n1ucha infor111ación acerca de los procesos físicos involucrados en la e111isión 
niáser, así con10 del 111edio circundante de las estrellas jóvenes. 

Entre las prin1eras peculiaridades observadas de la c111isión nuiser de I-1 20 en regiones de 
fonnacióu estelar aparecen la ten1perat.ura de brillo n1uy grande ('I\1rner, 1970)y la variabi­
lidad temporal (Reicl y l'vloran, 1988). En los tUtimos años ha surgido otra: la interpretación 
de la cinernática de las 1nanchas 11uíser. De todas estas características, la 111ás estudia­
da y debatida ha sido la temperatura de brillo muy grande (2: 1012 K). Para explicar este 
fenó111cno se han desarrollado nu111erosos n1odclos de bo1nbeo, los cuales involucran radiación 
infrarroja y colisiones (p.<'j. Litvak, 1974). Por el contrario, el proble111a de la variabilidad 
aí1n pennanece bastante obscuro en la actualidad, razón por la cual le he111os dedicado un 
capítulo en el desarrollo de esta tesis (ver capítulo 3). 

La interpretación de la ciue111ática de las 1nanchas 1náser es un problen1a relativan1ente 
nuevo y en n1uchos casos, muy difícil de resolver (ver capítulos 5, 6 y 7). La interfero111etría ele 
línea de base grande en longitudes de onda de radio es la hcrra111icnta idónea para abordar 
este problen1a. Observaciones realizadas con interferón1etros, con10 por eje111plo el VLA 
y el VLBA, pernliten obtener esquen1as detallados de la geo1netría y ele la cinen1ática de 
los n1áseres. Con este tipo ele observaciones se ha logrado inferir que los 111áseres de agua 
están trazando cáscaras, discos circuncstclares, jets y flujos en fuentes bastante jóvenes (p.ej. 
TorrellPs Pt al. 2002) . 

. .\.cle1nás de la infor111ación cine1nática, los 111áseres pueden potenciahuente proporcionar 
infor1nación acerca de las condiciones físicas del n1edio an1biente donde se encuentran, conl.O 
por eje1nplo la ten1peratura, densidad y flujo infrarrojo. Aunque desafortunada111ente esto 
requiere de un 1nodelo detallado sobre el 1necanis1no de bon1beo de la enlisión n1áser y aí1n 
existe debate acerca ele ejen1plos específicos (p.ej. Elitzur 1992; Bujarrabal 1994; Bauclry et 
al. 1998). 
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1.2.2 Conceptos Básicos 

Radiación 

La radiación electro111agnética es Ja fuente de infor111ación para el estudio de los cuerpos ce­
lestes. En esta sección se discutirán las propiedades ele111entales de la em.isión de la radiación 
y su propagación a través del 111edio interestelar (ver p.ej. Rybicki y Lightn1an, 1979). 

Intensidad, Flujo y Energía. El ca111po de radiación, en un punto r en dirección n. y 
en un tien1po t, está descrito por la intensidad de radiación I,,(r,n.,t), cuyas unidades son 
erg s-1 c1u-2 sr-1 Hz- 1 • En la astrono111ía tan1bién recibe el no111bre de intensidad específica 
o brillo. De esta fonna, la cantidad de energía dE transportada en un tie111po dt, intervalo 
de frecuencia dv y ángulo sólido dn por un haz en la dirección del vector unitario n. que 
atraviesa una área dA es 

dE = I,,dAdtdndv. (1.1) 

La intensidad inedia J., es el promedio angular de Ja intensidad y está dada por, 

J., = 4~ ! I,,dn. (1.2) 

El flujo F(r, v, t) se define con10 una cantidad vectorial tal que la cantidad F · dA propor­
cione Ja tasa neta del flujo de Ja energía transportada a través de una superficie dA orientada 
arbitraria111ente por unidad de tie111po e intervalo ele frecuencia. En raclioastronon1ía, a F., 
se le conoce con10 la densidad de flujo (erg s-1 cn1-2 Hz- 1), reservando el non1bre ele flujo 
para F = J F,,dv, 

F.,= j I,,cosOdn. (1.3) 

Coeficientes de E111isió11 y Absorción.. El coeficiente ele e1111s1on (espontáneo) j., se 
define como la energía emitida por unidad ele tien1po por unidad de ángulo sólido y por 
unidad ele volu111en: 

dE = j,,dVdndt. (1.4) 

Si la emisión es isotrópica, entonces la intensidad agregada al haz por la e111isión es 

dI., = j,,dl. (1.5) 

Por otro lado, el coeficiente de absorción, ~.,, representa Ja pérdida de intensidad de un 
haz cuando viaja una distancia dl, es decir, 

dI,, = -~.,I,,dl, (1.6) 

es la energía perdida cuando los rayos viajan una distancia dl. Las unidades de los coeficientes 
de en1isión y absorción son erg s-1 cn1-3 sr- 1 Hz-1 y cni- 1 , respectivan1ente. 
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Coeficientes de Einstein.. La ley de Kirchoff, Jv = "-vB,,(T), relaciona la e111isión con la 
absorción para un cuerpo enlitiendo tén11ican1ente a la te1nperatura T. Esta ley itnplica una 
relación entre la enlisión y la absorción a nivel nlicroscópico. Dicha relación fué descubierta 
por Einstein haciendo un análisis bastante sirnple ele la interacción ele la radiación con un 
siste1na atónlico. Einstein consideró el caso sin1ple de dos niveles de energía discretos: el 
pritnero con energía E 1 y peso estadístico g 1 y, el segundo con energía E 2 = E 1 + hr/21 y peso 
estadístico g 2 . El sistcn1a realiza una transición de 1 a 2 por la absorción de un fotón ele 
energía hv21 . De n1anera situilar, ocurre una transición de 2 a 1 cuando un fotón es c111itido. 
Einstein identificó tres procesos (Figura 1.4): 

Absorción. De acuerdo con la n1ecánica cuántica, la absorción de fotones por un electrón 
entre estados ligados ocurre sola1nente si la longitud de onda del fotón es justo del tmnaiio 
correcto. Si ésto es así, el electrón Habsorberá" el fotón y pasará a un estado de tnayor 
energía, esto es, del nivel 1 al 2. La probabilidad de que ocurra este proceso es proporcional 
a la intensidad del can1po de radiación, siendo el coeficiente de proporcionalidad el coeficiente 
de Einstein B 12 . Las unidades de B 12 sou erg- 1 c1n2 sr Hz. 

Emisión Espontánea. Los electrones no pueden pennanecer por n1ucho tien1po en esta­
dos de energía graneles (ésto es dictado por la leyes de la tennodinánlica), así que después 
de absorber un fotón y pasar a un estado ele n1ayor energía, pasarán cspont.ánea111cntc a un 
estado de n1enor energía, enütienclo un fotón en el proceso. Este proceso se Jlan1a clesexci­
tación espontánea y es1,¿.Í descrito por el coeficiente de Einstein de e7nisión espont<ínea, A 21 . 

El coeficiente tiene el significado de probabilidad ele transición por unidad de tien1po para 
la e1nisión espontánea y sus unidades son s- 1. El coeficiente ele enüsión Jv, en ténninos ele 
A 21 , se puede escribir de la siguiente 1nanera: 

(1.7) 

donde n 2 es Ja densidad de partículas en el nivel 2, hv21 es la energía del fotón en1iticlo, <P es 
el perfil ele línea y 4rr es el ángulo sólido total. 

Emisión Estimulada. Einstein encontró que para derivar la ley de Planck se necesitaba 
ele otro proceso, la emisión estinntlada. Este proceso se puede ver con10 el proceso inverso a 
la absorción, debido a que es la clesexcitación del electrón del nivel 2 al nivel 1, estin1ulacla o 
inducida por un fotón incidente y aco1npañada por la en1isión ele otro fotón. Una propiedad 
de la e1nisión esti111ulada es que el fotón e1niticlo es coherente con el fotón que lo produjo. 
Este proceso está descrito por el coeficiente de Einstein de eniisión inducida (o estiniulada}, 
B-;,1, el cual se considera con10 una absorción negativa. El coeficiente ele absorción se puede 
escribir en térn1inos ele los coeficientes ele Einstein de absorción y ele en1isión estin1ulacla de 
Ja siguiente for111a: 

fiv = (1.8) 

Los tres coeficientes ele Einstein, A 21 , B 12 y B 21 no son independientes. En el caso ele 
equilibrio tennoclinánlico se tiene que Iv = Bv(T) y se debe ctunplir la ley ele Kirchoff, por 
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tanto, 

Además, la población ele niveles sigue la distribución ele Boltzn1ann: 

donde T 0 ., es la te111peratura ele excitación. 

92e-~, 
91 

A partir las relaciones 1.9 y 1.10 se obtienen las relaciones de Einstein: 

91B12 = 92B21, 

A21 = 2hvg1 B ----c:r- 21 . 

(1.9) 

(1.10) 

(1.11) 

(1.12) 

A pesar ele que estas relaciones se obtienen para el caso ele equilibrio tenuocliná111ico, 
dependen única111ente ele constantes atónücas, y por lo tanto, son válidas universahuente 
en cualquier condición. Los coeficientes ele Einstein son propiedades ató1uicas que no están 
relacionadas con la teiuperatura, ele iuoclo que las ecuaciones 1.11 y 1.12 son válidas sin 
hnportar si los áto111os están o no en equilibrio tenuocliná111ico. 

'Transporte Radiativo 

La variac1011 en la intensidad específica I(v, n, t) ele la radiación que pasa a través ele un 
iueclio está gobernada por la ecuación ele transporte radiativo. Esta ecuación incorpora los 
efectos ele la e1uisión y la absorción ele la intensidad y está ciada por 

dI., . dt = -n:.,I., + :¡.,. (1.13) 

En ténninos ele la profuncliclacl óptica r., (dr., = n:.,dl) y ele la función fuente S., (S.,= !¡;; ), 
la ecuación ele transporte racliativo se puede escribir con10: 

dI., 
dr., = -I., +S.,. (1.14) 

La ecuación 1.14 es fácil ele resolver y su solución fonual es siinplen1ente la ferina integral 
de la 111isn1a ecuación, o sea 

I.,(r.,) = I.,(O)e-Tv + 1Tv S.,e-(Tv-T~)dr~, (1.15) 

donde el prhuer ténuino representa la intensidad ele fondo atenuada por la profuncliclacl 
óptica ele la región y el segundo representa la superposición ele la emisión ele tocias las 
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capas ele la región, cada una con una intensidad Sv(r~) y atenuada por la profundidad 
óptica existente entre la capa considerada y la parte frontal de la región. En el caso de 
que la función fuente sea constante dentro de la región, la integral de la ecuación anterior 
puede calcularse fácihnente, obteniéndose la forn1a con1un111ente utilizada ele la ecuación de 
transporte radiativo, 

(1.16) 

En unidades de te1nperatura (de línea), la relación 1.16 se puede escribir co1110: 

TL = [J.,(Te,,) - J.,(Tbg)](l - e-Tv), (1.17) 

donde I., = (2kv~1 /c2 )TL· De la relación 1.17 es fácil notar que la intensidad de la línea 
está detenninacla por el contraste entre la te111peratura ele excitación y la ele fondo (Tb9 ). 

En la iuayoría de las situaciones, la intensidad de la radiación detectada por el observador 
es atenuada exponenciahuente al propagarse a través ele un iuedio, debido a que r., > O. Sin 
en1bargo, si r,., < O la intensidad de la radiación se incre1nentará exponencialtnente cuando 
ésta se propaga, ésto es, justo lo que ocurre en los 1náseres. 

Modelo de Dos Niveles 

El tratainiento ele la teoría nuíser usa la ecuac1on de transporte racliativo y las ecuaciones 
para la población de niveles (p.ej. Elitzur 1982, 1992). 

Para entender con10 ca111bia la población ele niveles es nu1y útil partir del análisis del 
inodelo de dos niveles. h11agine111os una 1nolécula o áto1110 con dos estados de energía. El 
nivel 1 representando el estado base y el nivel 2 siendo el estado excitado, donde E es la 
diferencia de energía entre los dos estados. Asu111a111os que el peso estadístico del nivel 1 
es 91 y el del nivel 2 es 9 2 . Ta111bién considere1nos que las poblaciones para cada uno de 
los niveles son n 1 y n 2 , respectivatncnte. Bajo estas condiciones, un átoiuo puede can1biar 
su estado energético a través de procesos radiativos y colisionales (ver Figura 1.4). Los 
prilneros incluyen absorción, ctnisión espontánea y estin1ulada, y los ulti111os excitaciones y 
desexci taciones colisionales. 

Eu el 1noclc>lo de dos niveles supone111os que existen íu1ica111ente transiciones racliativas 
y colisionall'S entre los dos niveles en cuestión. El nú111ero de excitaciones y desexcitaciones 
son iguales sí el sisten1a est¿i en estado estacionario, 

(1.18) 

dónde C12 Y C21 son las probabilidades de excitación y clesexcitación colisiona!, respectiva­
nwnte, .421, B12 y B21 son los coeficientes de Einstein, e I., es la intensidad del ca111po de 
radiación. Las unidades de C 12 y C 21 son s-1. 

Entonces, de la relación 1.18 tenen1os que 

n2 B12I., + C12 
(1.19) 
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Nivel 2 
B12 " c,2 

v,2 = (E 2 -E 1 )/h 

A,,• B;,, w c.,, 11 
Nivel l E, 

Figura 1.4: Transiciones radiativas y colisionales en un sisten1a de dos niveles: 1) el 
electrón pasa del nivel 1 al nivel 2 por· medio de la absorción de un fotón (B12 ), 2) el 
electrón pasa espontáneamente del nivel 2 al nivel 1 emitiendo un fotón (A2i), 3) el 
electrón pasa, inducido por un fotón, del nivel 2 al nivel 1 emitiendo en el proceso otro 
fotón (B21), 4) el electrón es excitado colisionaltnente del nivel 1 al 2 (C12) y, 5) el 
electrón es desexcitaclo colisionahuente pasando del nivel 2 al 1 (C21 ). 

En estado estacionario, las poblaciones no ca111bian en el tie111po. Si los niveles 1 y 2 son 
dos niveles cualesquiera de un áton10 nn1lti-niveles, el principio de balance estadístico dice 
que la la condición 1.19 se sigue satisfaciendo. 

Cuando se tiene equilibrio ten11odiná111ico, la intensidad del ca1upo de radiación se puede 
igualar a la ley de Plank, lv = Bv(T) y la población de los niveles sigue la ley de distribución 
de Boltzn1ann (n1 > n 2 ). En el caso en que la densidad de las partículas colisionantes 
sea grande, las transiciones colisionalcs do1ninarán sobre las radiativas. Esto lleva a que la 
población de los niveles esté gobernada por las colisiones, es decir, que las transiciones estén 
ter111alizadas. Bajo estas condiciones tcne111os que: 

(1.20) 

por lo que se dice que la transición está bien tennalizada y la ten1peratura de excitación 
coincide con la tc111peratura cinética, Te.e = Tk. 

Ahora analice111os el otro caso, cuando la densidad del n1edio no es grande. Aquí las 
transiciones radiativas son las donlÍnantes, lo que significa que la población ele los niveles 
está gobernada por la radiación. En este caso tenen1os la siguiente relación: 

n2 B12Iv 92 I.., 
n1 = .421 + B21lv = 91 2h1.,g1 /c2 + lv · (1.2 l) 

Suponiendo que la radiación que baña la región es la radiación de fondo, es decir, /,,, = 
B,.(7/,9 ), tene111os: 

n1 

92 Iv 
=:::: 91 2hvi1 /c2 + I,,, 

92 e-lav/kT,,!I. 

91 
(1.22) 
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Entonces, en este caso, la línea no se observará debido a que Tex "=' Tb9 (ver relación 1.17). 

Debido a que la tasa de colisiones es proporcional a la densidad n, es bastante í1til definir 
una densidad crítica (ncr) en ténninos del coeficiente de excitación colisiona! (1'21 = C21/n), 
donde n(21 = A 21 , co1110: 

(1.23) 

En el caso lín1ite, cuando n >> ncr, se dice que la transición está bien ter111alizada y 
la ternperatura de excitación coincide con la te111peratura cinética, Tex = Tk. En el caso 
contrario, cuando n <<ne., la transición no se puede observar debido a que Tex = Tbg· 

En la discusión hecha para el lnodelo de dos niveles (ver Figura 1.4) se tiene sien1pre que 
n 2g 1 < n 1g 2 , es decir, el nivel 1 está lnás poblado que el nivel 2. De acuerdo a la relación 
1.19, no se puede dar el caso inverso (n2g1 > n 1 g 2 ) usando sola1nente dos niveles, por lo que 
la e111isión tnáser no se puede producir bajo estas condiciones. 

1.2.3 Teoría Máser 

El prilner artículo acerca de un n1áser fué publicado en 1954 co1no resultado de las in­
vestigaciones llevadas a cabo siinultánea e indepenclienten1ente por Charles Townes y sus 
colaboradores en Ja Universidad de Colu1nbia en Nueva York y, por Ba.sov y Prochorov en 
el Instituto Lebedev en !Vloscü. Los tres investigadores recibieron el Pre111io Nobel en 1964 
por sus contribuciones a la ciencia. 

Los 111áseres astronónlicos son una fuente ele radiación no-tér-rnica. El princ1p10 funcla-
111ental que n1otivó el clescubrilniento del 111áser fue el concepto ele Ja e1nisión estilnulada 
(ver sección 1.2.2). Los 1náseres astronó1nicos son sitios 111uy co1npactos dentro ele las nubes 
tnoleculares donde Ja enlisión de algunas tnoléculas cletenninaclas puede ser a111plificada enor-
111e111ente. Para que un 1náser se produzca en el 1nedio interestelar se requiere de al nlenos 
tres condiciones: 

l. Una región extre1nadmnente densa, n = 106 - 1011 c111-3 , 

2. Una fuente de "bo1nbeo" que pennita la inversión de población entre dos niveles de 
energía, tal con10 una estrella(> 104 L 0 ) o un choque (a través de excitación colisiona!), 
y 

3. l\'loléculas con estados lnetaestables con10 OH, H 20, SiO, CH, CH3 0H, .... · 

La teoría 111áser desarrollada en esta sección está basada principahnente en Elitzur (1982, 
1992). 



30 l\tiiguel A11gel Trinidad 

Inversión de Poblaciones 

Un ináser requiere ternperaturas de excitación negativas, lo cual corresponde a tener una 
población 111ayor en el nivel superior respecto al nivel inferior. Ningún 111áser se puede 
producir con un siste111a de dos niveles con10 el descrito en la sección 1.2.2, debido a que en 
este siste111a la te111peratura de excitación se encuentra sie111pre acotada entre la de fondo y 
la cinética, por lo que no es posible que la ten1peratura de excitación sea negativa. 

En térininos de los coeficientes de Einstein ele absorción, B 12 , y de elnisión estituulada, 
B 21 , y suponiendo que 9 1 = 9 2 , el coeficiente de absorción viene dado por la siguiente relación: 

(1.24) 

Por otro lado, en un siste111a en equilibrio tenuodinánüco, de acuerdo a la ecuación 1.10 
tene111os que, n 1g 2 > n 2 g 1 , hecho considerado válido para poblaciones norn1ales. Para pro­
ducir un n1áser es necesario tener una inversión de población de los niveles de una transición, 
es decir, n 1 9 2 < n 2 9 1. Esto indica quP se tiene una temperatura de excitación negativa y ele 
acuerdo a la relación 1.24, se tendrá un 1-i-v negativo, por lo que Tv será 111enor que cero. En­
tonces, la intensidad en lugar de disnlinuir a Jo largo de una trayectoria dada, incren1entará a 
lo largo ele ésta. Esto se puede ver en las siguientes relaciones: 

Sí 7l¡ < 712 

91 92 

Por lo tanto, 

entonces 

Tex <O. 

En este caso, la intensidad de una línea con efecto ináser será: 

e-hV21/kTe~. 

(1.25) 

Co1no he111os 111encionaclo, el inecanis1110 111áser (inversión de poblaciones) no puede lle­
varse a cabo usando sola111ente un siste111a de dos niveles. La e111isión 111áser se da co1110 
resultado ele las diferentes transiciones que ocurren en un siste111a 111ultiniveles. El siste1na 
ele tres niveles es un nioclelo sencillo para describir el 111ecanis1no tnáser (ver Figura 1.5). En 
este 111oclelo, el nivel 2 es un estado nietaestable, por lo que el efecto 111áser se producirá entre 
los niveles 1 y 2, 111icntras que el nivel 3 representa un nivel transitorio que servirá para el 
bon1beo. El funciona111iento del siste1na ele tres niveles se dará en la siguiente subsección. 

Bo1:nbeo Máser 

Para que se produzca el efecto tnáser es necesario que existan transiciones hacia y desde 
otros niveles para que las inoléculas sean excitadas a niveles de energía n1ás grandes, ya sea 
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Figura 1.5: Diagran1a esque111ático de los niveles de energía de un ináser. En este 
esquen1a solan1ente se consideran tr~s niveles pa.ra producir el bon1beo de la transición 
1náscr. La e111isión 1ná.ser se produce entre los niveles 1 y 2 cuando P12 > P:.H. 

por colisiones o por la absorción de la radiación de una fuente externa. Estas transiciones se 
llatnan de bom.beo ( "pun1ping"), porque son las que se encargan de tnantener la inversión de 
poblaciones. El tnecanis1110 de bon1beo produce Ja inversión de poblaciones y dependiendo de 
Ja naturaleza que produzca esta inversión es llan1ado colisional o radiativo (Litvak, 1974). El 
pritnero se da típica1nente en regiones de fonnación estelar cerca de las estrellas tetnpranas 
0-B. El tílti1110 se produce por radiación infrarroja ele una estrella, generalrnente en la región 
circunestelar de las gigantes l'vl. 

El botnbeo 111áser en un siste1na ele tres niveles (ver Figura 1.5) se puede ilustrar supo­
niendo que todas las transiciones de bo1nbeo van a un tercer nivel. En este siste111a, a la 
tasa neto de transiciones del nivel 1 al 2, pasando por el 3, lo clenonlinaretnos P 12 y al de 
desexcitaciones del 2 al 1, pasando ta1nbién por el nivel 3, Jo Jla1nare1nos P 21 • En el caso 
en que P 12 > P 21 se dará la inversión de población entre los niveles 1 y 2 (n2 > ni), y por 
consiguiente, se producirá el efecto tnáser en la transición. 

En la práctica, los esque1nas de bornbeo casi sie111pre son evaluados con la ayuda de cálcu­
los numéricos detallados, debido a la c0111plejidacl de las ecuaciones de equilibrio estadístico, 
y en particular, a la gran cantidad ele transiciones que se tienen que considerar para obtener 
un resultado razonable (Goldreich, 1980). 

A1nplificación Máser: Caso no Saturado y Saturado 

Para describir la an1plificación 111áser de 111anera sin1plificada, de un sisten1a rnultiniveles, sólo 
to111aren1os tres niveles de energía (ver Figura 1.5), aunque la transición 1náser se dará úni-
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ca1uente entre los niveles 1 y 2 (Elitzur, 1982). Tatubién considerare1uos que los niveles 1 y 2 
tienen el n1isn10 peso estadístico, 9 1 = 9 2 ; que las excitaciones y desexcitaciones colisionales 
son parecidas, C 12 ::::= C 21 ::::= C; y que las excitaciones y desexcitaciones inducidas son pareci­
das B 12 ::::= B 21 ::::= B (donde BJv = Biv'2m/47r, siendo flm el ángulo sólido donde se produce 
la e1n.isión ináser). Bajo estas consideraciones y asun1iendo que los estados se encuentran en 
estado estacionario, la tasa de variación de la población en los niveles 1 y 2 es: 

dn 1 dt = P21 - rn, + BJv(n2 - ni) - Cn 1 =O 

dn2 = P 12 - rn2 - A21n2 - BJv(n2 - ni) - Cn2 
dt 

donde r es la tasa de decailuiento. 

(1.26) 

o, {l.27) 

Astuuienclo que las transiciones espontáneas y colisionales son despreciables entre los 
niveles 1 y 2, de las relaciones 1.26 y 1.27 tenen1os que: 

(1.28) 

En este caso lín1ite tenemos que la diferencia de población entre el nivel 2 y 1, (.ó.n = 
n 2 - ni), puede escribirse co1110 (Elitzur, 1982): · 

donde 

J.= r/2B, 

D..P 
D..n =. r+ 2BJ 1 + Jv/J. 

donde I. es la intensidad de saturación y D..P = P 12 
nivel superior. 

Llno . 
1 + lv/I.' 

y Ano= AP/r, 

(1.29) 

{l.30) 

P 21 es el ritn10 neto ele bombeo al 

De la expresión para la diferencia de población (ecuación 1.29) y de la ecuación 1.24, el 
coeficiente de absorción para la emisión n1áser es: 

"-o,, 
K.v = 1 + Iv/I.' (1.31) 

donde K.ov = AnoB21lw21<P(v)/47r. 

Para el caso general, cuando C es diferente ele cero, la diferencia de población entre los 
niveles (An) 111antiene la n1isn1a forn1a que la relación 1.29, solo que ahora Ano dependerá de 
las transiciones colisionales, e, y de n, + n2. 

Usando la expresión para el coeficiente ele absorción para la e111isión 1uáser {1.31), la 
ecuación de transporte radiativo para un nuiser {~ = -R.viv + Jv ~ ln:,.,II,,) se reduce a 

dI., 
dt l+fv/I.· 

(1.32) 
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Figura 1.6: Intensidad de un máser con10 función de la profundidad óptica (dr = l'<d/): 
caso no saturado y saturado. Figura tomada de Strelnitskij (1988). 
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Cuando la intensidad ele radiación, Iv, no es Jo suficienteinente grande, no lieue un 
efecto crítico sobre Ja diferencia de las poblaciones entre los niveles n1áser. Entonces, cuando 
I., << I., el bmnbeo es suficiente para 111antener Ja inversión de poblaciones y todos los fotones 
incidentes en Ja región producen otro fotón por en1isión estitnulada. En este caso, se dice que 
el 111áser es no saturado. La intensidad del 111áser crece exponenciahnente con la distancia 
recorrida l (ver Figura 1.6), ele 1nodo que será 1nucho 1nás sensible a las condiciones físicas 
del tnedio. Bajo estas circunstancias, la ecuación de transporte radiativo para un 111áser no 
saturado se escribe con10: 

(1.33) 

y su solución está dada por 
(1.34) 

El otro tipo de a111plificación es el caso saturado. Esta se produce cuando Ja intensidad 
de radiación es grande cornparada con la de saturación, I v >> Is. En este ca.so la tasa de 
decainüento excede la tasa ele botnbeo, por lo que el botnbeo no puede 1nantener Ja inversión 
de población y la atnplificacióu viene linlitada por el nún1ero ele partículas disponibles en el 
nivel superior. Bajo estas condiciones la ecuación ele transporte racliativo taina la for111a: 

y su solución está dada por 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

(1.35) 

(1.36) 
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La intensidad de un 111áser saturado no crece exponenciahnente con la distancia, co1110 en 
la ecuación 1.34, sino que lo hace de 111anera lineal (ver Figura 1.6). El crecinliento ocurre 
de esta 111anera porque cuando un 111áser se satura, la tasa a la cual los niveles superiores 
se clesexcitan vía c1nisión estitnulacla, es igual a la tasa de bo111beo, entonces la intensidad 
del n1áser ya no puede crecer exponenciahnente. Es itnportante aclarar que aún cuando la 
an.l.plificación de un n1áser saturado no crece exponencialrnente, un 1náser saturado sien"lpre 
e111itirá nJas que un 111áser no saturado (ver Figura 1.6). 

Ancho de Línea 

El ancho de una línea espectral está relacionado con las condiciones físicas del 111edio donde 
se produce la enüsión. Una de las características de los 1náseres astronó1nicos es que los 
anchos de sus líneas son 1nás angostos que los esperados de los 111ovinlientos térnlicos en la 
región máser (Litvak et al. 1966). 

Cmno vere1nos, la teoría estandar de los anchos de línea de los nJáseres predice anchos de 
línea angostos durante 1a a111plificación no saturada y un reensancha1niento de la línea hasta 
llegar al ancho Doppler durante la amplificación saturada (Goldreich y Kwan (1974b). La 
ítltitua predicción está en conflicto con las observaciones de líneas 1náser angostas ele fuentes 
que parece11 estar s:t.turadas. 

Durante la atnplificación no saturada (crecinliento exponencial), la intensidad en el centro 
de la línea crecerá 111ucho 111ás rápido que la intensidad en las alas. Sí la función del perfil 
de línea, 4>(1/), es constante a lo largo de la trayectoria del rayo, la profundidad óptica a una 
frecuencia dada se puede escribir con10: 

<P(v) 
Tv = Tv0 <P(vo), (1.37) 

donde Vo es la frecuencia central de la línea. Si el 111áser a111plifica una fuente de continuo de 
fondo con ten1peratura de brillo Te, la te111peratura de brillo observada, T 8 , en tér111inos del 
perfil de línea es 

(1.38) 

Si la función inicial del perfil de línea es una Gaussiana con ancho a potencia inedia 
Av<J>, el perfil de línea del nláser, Av, podría considerarse aproxiinadainente Gaussiano, cuyo 
ancho ha sido reducido (ver Figura 1.7), y está dado por (Litvak, 1970) 

(1.39) 

Co1110 se puede observar de la relación 1.39, el ancho de una línea 111áser, Av, se reduce 
cuando la profundidad óptica se vuelve 111ás negativa. 



Capítulo l. Introducción 

1.0 

o.o 
-3 -2 -1 o 1 2 3 

X 
Figura l. 7: Perfil de línea de un máser no saturado antes (Gaussiano con To = O) y 
después de la amplificación (ro = 5). El ancho de línea de un ináser depende de la 
profundidad óptica (L:>.v - L:>.v,¡,/ ~). Figura tomada de Elitzur (1992). 
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La teoría estandar predice que cuando el 211áser se satura, la tasa de crecinüento en el 
centro de la línea e111pieza a dis111inuir. Sin e111bargo, la intensidad en las alas de la línea 
aún sigue creciendo exponenciahnente. Entonces, el perfil de la línea en1pieza a ensancharse 
hasta que su ancho se iguala al ancho tértnico, ~v<P. 

Para resolver el proble111a del ensanchan1iento ele las líneas en tnásercs saturados, Gol­
dreich y Kwan (1974b) desarrollaron una nueva teoría para los anchos de las líneas n1áser. 
En esta nueva teoría se totnan en cuenta los efectos que surgen de la probabilidad ele atrapa-
111iento de la radiación infrarroja entre los niveles inoleculares durante el bon1beo. El punto 
clave consiste en conectar los niveles ináser (superior e inferior) a través de fotones de radia­
ción infrarroja y considerar su probabilidad de atrapanliento, lo cual tendrá con10 resultado 
que Ja intensidad del centro de la línea aun1ente tnucho tnás rápido que la intensidad de 
las alas de la línea, y de esta n-ianera, el angostan-iiento de la línea continuará durante la 
atnplificación saturada. 

Geo1netría y Ta1naño Aparente 
TESIS CON 

FALLA DE ORIGEN 1 
La gco111etría y el ta111año ele una región 1náser son tan iinportantes conl.o el esque111a de 
bmnbeo para detenninar la intensidad de los tnáseres (Goldreich y Kecley, 1972). Se sabe 
que las din1ensiones de las n1anchas 1náser observadas son n1ás pequefias que el tan1año de 
la región donde la a.1nplificación 1náser ocurre. Para tratar de abordar este proble1na se 
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Figura 1.8: Diagran1a de.un iuáser esférico no saturado. Los rayos que pasan fuera 
del centro tendrán una longitud de ganancia menor y la esfera parecerá ser de menor 
ta1nañ.o por una cantidad dada por la ecuación 1.41. Figura ton1ada de Reid y Moran 
(1988). 

han estudiado dos n1odelos geon1étricos para describir a los 1náseres: cilíndrico y esférico 
(Goldreich y Keeley, 1972). 

Para un máser cilíndrico ideal, cuya longitud y radio son l y r (l >> r), la enlisión máser 
estará confinada en un ángulo sólido n dado por 

(1.40) 

y la enlisión será observada solan1ente si el cilindro está apuntando hacia la tierra. 

Para un 1nodelo de n1áser esférico no saturado de dián1etro D, la intensidad observada 
del 111.áser au111entará exponenciahnente con la longitud de a1nplificació11. Para un rayo que 
pasa a través del centro la longitud de ganancia es D, rnientras que para un rayo que pasa 
a una distancia proyectada _y (ver Figura 1.8), la longitud de ganancia será (D2 - 4,Y2 )112 . 

El ancho a potencia inedia observado de la fuente, o sea, el tan1af10 de la 111ancha nl.áser 
observada, n•, está relacionado con el tan1año, D, de la fuente real por la siguiente relación 
(Reid y Moran, 1988): 

D* 1 
(1.41) D ~ ...¿;=;;;;' 

donde T,,0 es la profundidad óptica de un rayo que cruza el centro del 1náser esférico. 

Para ináscrcs con geo1netría esférica, la radiación estará dentro de un ángulo sólido apro­
xiinadmnentc igual al cuadrado del cociente entre el dián1etro aparente (111edido por un 
interferómetro) y el tmnaiio real, o sea, n ~ (D* / D) 2 '°"' l/r,,0 (ver Figura 1.8). Una estitna-
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ción bastante burda del ta111año real del iuáser, D, es n1eclir la distancia entre dos 111anchas 
111áser dentro de un cú111ulo con1pacto. 

1.2.4 La Molécula de H20 

--------:-:----- .. ' --·;·N TL010 
FAJ .. LA r;;~ ._.I\lGEN 

El agua (1 H~60) es una n1olécula plana con un eje ele sitnetría. La 111olécula de agua tiene tres 
1uo111entos de inercia diferentes y se considera un rotor asi111étrico. Los niveles ele energía 
de la inolécula de agua son denotados por J¡,;_¡,:+, donde J es el n10111ento angular total 
y [-(_ y I<+ son su proyección sobre los dos ejes 111oleculares (union entre el áto1no ele 
oxigeno y los ele hidrógeno). Las reglas de selección racliativas dictan que tanto [\_ con10 
I<+ pueden ca1nbiar entre ser pares e in1pares, y L:>.J = O, ±1, lo cual da co1110 resultado 
dos distintas especies que están radiativarnente desacopladas: las para-1-12 0 con spin nuclear 
O y transiciones racliativas (J\_, I<+) = (impar,impar) o (par,par), y las orto-H2 0 con spin 
nuclear 1 y transiciones (J<_, I...:+) = (impar,par) o (par,impar). 

D~hido a la gran asitnetría de la 111olécula de agua, el espectro es 1nuy rico y alguno:-; 
de los :iiveles rotacionales accidentahucntc caen tan cerca unos a los otros que da!l lugar a 
tran::;icior .. es en 1nicroonclas. En la elaboracióu de esta tesis esta111os interesados espPciahnente 
en ia transición de la especie orto-H 2 0 entre los estados 6 16 y 5 23 (a energías de 447.30 y 
446.56 cn1- 1, respectivamente), con la etnisión de un fotón a ~ 22.2 GHz (ó 1.3 c1n). El 
estado G16 es el nivel de" energía n1ás bajo en la escalera J = ti y, en regiones de tcn1peratura 
(> 300 K) y densidad bastante grande (2: 106 cin- 3 ), esta transición puede producir en1isión 
estitnulada debido a que ocurre una inversión ele población con el estado 5 23 . La Figura 1.9 
111uestra el diagra111a de niveles de energía de las transiciones rotacionales para las especies 
orto-H2 0 hasta J = 9 (abajo ele 1000 ciu- 1). 

Los pri111eros 111odelos de 111ccanis111os de bon1beo para la 111olécula de agua fueron de tipo 
radiativo, donde una estrella caliente au1nenta la te111peratura de los granos de polvo, los 
cuales en1iten fotones infrarrojos. Algunos ele estos fotones infrarrojos son absorbidos por las 
111oléculas ele agua. El efecto ele este proceso es el incren1ento ele la población de los niveles 
superiores por arriba de los valores de equilibrio obtenidos de las colisiones con el hidrógeno 
n1olecular frío. Entonces las 111oléculas de agua son calentadas por el polvo tibio y enfriadas 
por el hidrógeno 1nolecular, el cual desexcita colisionaln1ente a las n1oléculas de H 2 0. Por 
esta razón el 1nodelo es conocido co1110 el 111odelo de gas frío-polvo caliente (Goldreich y 
Kwan 1974). 

El pritner 111odelo de bo1nbeo racliativo detallado para los 111áseres ele agua en regiones 
de for111ación de estrellas fué hecho por Tarter y \Velch (1986). Este 111oclelo involucra la 
colisión entre dos nubes densas (~ 109 Clll- 3 ) con Una velocidad relativa de~ 1000 k111 s-l. 
El choque que se genera produce una gran cantidad ele fotones infrarrojos que se difunden 
rápidan1ente de la zona de itnpacto y bon1bean el n1<iser de agua vía el 111ecanis1110 de bo111beo 
gas frío-polvo caliente. Uno de los proble1nas con este inodelo es que las tasas ele colisiones 
tendrían que ser un orden ele n1agnitud 111ás pequeñas que las usadas en el 111oclelo (l{ylafis 
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Figura 1.9: Niveles de energía de la molécula de H20 (de Jong, 1973). 

y Norn1an 1987). Otro problen1a es el incren1ento de la densidad a valores irrazonables al 
tratar de introducir las tasas de colision adecuadas (Elitzur 1986). 

La excitación colisiona! en n1odelos de choque ha sido algo exitosa para explicar la e1nisión 
m<iser de regiones de forniación de estrellas. Elitzur et al. (1989) sugirió que la enlisión 111áser 
a 22 GHz se puede explicar por el bo1nbeo colisiona! de gas neutro denso (nH, ~ 107 cin-3 ), 

el cual se ha co1npri1nido y calentado por un choque-J disociativo de alta velocidad (2:: 40-50 
kn1 s- 1 ). Sin en1bargo, un estudio de fuentes asociadas con flujos realizado por Felli et al. 
(1992), ha mostrado que las lunlinosidades 1nec<inicas de los flujos están correlacionados tnuy 
débiln1entP con las lu111inosidades 111<iser, contrario a las predicciones de Elitzur et al. (1989). 

Babkovskaya y Varshalovich (2000) desarrollaron un n1odelo de bon1beo bastante exitoso 
para explicar la c111isión xnáser en un disco kepleriano en la galaxia NGC 4258. En este 
111odelo el 1necanisn10 de bo111beo donlinante es el radiativo, donde la principal contribución 
a la inversión de población viene del ciclo de bon1beo 4 14 -r 5 05 -r 6 16 _, 5 23 _, 4 14 (ver 
Figura 1.9). 
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1.2.5 Máseres en Regiones de Formación Estelar 

En esta sección describire111os las características de algunas líneas nláser que se producen en 
regiones ele formación estelar: H 2 0, OH y SiO. Aunque el estudio ele la tesis está enfocado 
a los 111áseres ele H 2 0, ta111bién cliscutire111os breve111ente los ele OH y SiO para tener un 
esque111a con1pleto del n1eclio circundante ele los objetos estelares jóvenes. 

Las transiciones ele la nlolécula ele H 2 0 que clan lugar al efecto nláser son nluy pocas. La 
transición rotacional 6 16 --+ 5 23 del estado base ele la especie orto-H2 0 a 22.235080 GHz 
( ~ 1.35 cm) es la nlás ainpliainente estudiada y observada. Esta transición ha siclo detectada 
en estrellas ele tipo tardío, regiones ele fo111ación estelar y galaxias externas (ver Cesaroni et 
al. 1988). Los ináseres de H 20 surgen co1no 111a.nchas calientes, con ten1peraturas de brillo 
bastante grandes que llegan a alcanzar hasta 1012 l~. Las regiones donde se detectan 1náseres 
de agua sou 1111 buen laboratorio para estudiar C'l proceso de cn1isión n1¡iscr, aden1;.is ch-~ qn·~ 

los n~áscrr8 bastante intensos son usados con10 prueba de las estructuras, la cinen-iática y 
las condicioncf; físicas del gas circundante. Desde quP se dC'tcctó la 111olécula de agua se hn. 
reali2.é.do iuucho trabajo tanto c11 el ca1npo observacional con10 en el teórico que ·ha. E-ido 
clocun1t>ntaclo Pn excelentPs artículos ele revisióu (p.ej. Rt>icl y ll.'1oran 1981; Eli tzur J !)!)2). 

Los flujos 1nolecularcs y los 111éisercs de agua son dos indicadores del proceso de for1nación 
de estrellas. La presencia de los 1náscrc:>s de agua en la transición 6 16 ~ 5 23 está bien 
correlacionada con la prese11cia ele gas 1nolecular ele alta velocidad y parece ser otro indicador 
ele pérdida ele masa C'n los YSOs (Felli et al. 1992; vVilking et al. 1994). Esto sugiere que los 
111áseres de agua asociados con finjos 1nolecularC>s surgen en frentes de onda densos creados 
por la interacción del 111at.erial eyectaclo con el niaterial de la nube an1biente (Elitzur et al. 
1989). Alternativa111C'nte, los 1uoc!C'los ele gas colapsa11clo en caída libre sobre las protoestrellas 
han 111ostrado que la C'111isión nláser en los YSOs ele lunünosidad baja a intenneclia podrían 
ser excitados por acreció11 (Ceccarelli et al. 1996). 

Aunque tanto los flujos 1noleculares con10 los niáseres ele agua ocurren a escalas físicas 
diferentes e~ 1 pe y ~ 0.01 pe, respectivan1ente), parece que ainbos se producen durante el 
proceso de for111ación de una nueva estrella. En particular, se cree que las n1anchas ni.áser de 
agua se originan cerca de las estrellas que se están forn1ando, hecho que los hace particular-
1nente útilC's en clPscifrar r<'giones co1nplejas (Testi C't al. 1998). Sin en1bargo, los esfuerzos 
por encantar relaciones detalladas cutre estos fcnó1ncnos han sido co111plicaclos, principal-
111e11te por el hecho de que los 111áscrcs de agua 111ás intensos se encuentran gcncrahnente 
en regiones ele fonnación ele estrellas n1asivas (Jl:l 2: 5 ll.1 0 ) (Palagi et al. 1993; Persi et 
al. 1994). Entonces, con10 las estrellas niasivas se fonnan en grupos nmy poblados y se 
localizan a distancias n1uy graneles (Testi et al. 1999), cuando se hacen observaciones con 
baja resolución angular (con una sola antena o incluso con intcrferó1netros), es difícil saber 
si Jos 111<.l.seres de agua están asociados a una deternlinada fuente, o bién, están asociados a 
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una fuente adyacente. 

Por otro lado, estudios de alta resolución pern"liten conocer la distribución espacial y la 
cinen1ática de los 111áseres asociados a los YSOs, por lo que se pueden distinguir, por ejen1plo, 
111oviluien.tos ele rotación o expansión don.de los n-1áseres parecen estar asociados con discos 
o cáscaras circunestelares, o flujos 1noleculares (Chernin 1995; Fiebig et al. 1996; Torrelles 
et al. 1997; Torrelles et al. 1998, 2001). 

Máseres de OH 

La niolécula de OH, en regiones de fonuación estelar, es rica en líneas ele e111isión 111áser. Las 
líneas que presenta son: (a) cuatro líneas 111áser en el estado base (a 18 cn1) 2 Il3 ¡ 2 , J = 3/2 
(p.ej. Cohen, et al. 1988; ver los artículos de revisión Reíd y Moran 1981; Elitzur 1992); (b) 
tres líneas máser en el pri111er estado excitado (a 5 c111) 2 I13 ¡ 2 , J = 5/2 (Yen et al. 1969) (c) 
tres líneas máser en el siguiente nivel (a 6 cm) 2 Il 3 ¡ 2 , J = 1/2 (Zuckenuan et al. 1968)(cl) 
una línea máser (a 2 cn1) en el nivel 2 113 ¡ 2 , J = 7 /2 (Turner et al. 1970). 

Las líneas satélites de la e1nisión 111áscr de la rnolécula de OI-1 pueden ser un diagnóstico 
valioso de las condiciones físicas en regiones de for111ación estelar sicn1pre y cuando se tenga 
la certeza de que todas las líneas n1áser surgen reahnente del n1isn10 sitio. Por otro lado, las 
transiciones hiperfinas del OH en el estado excitado 2 Il1¡ 2 , J = 1/2 (a 6 cn1) generahnente 
se encuentran asociadas con regiones H II con1pactas y otros indicadores ele fonnación ele 
estrellas, tales co1no flujos 111oleculares y fuentes infrarrojas brillantes (p.ej. Cohen et al. 
1991; Cohen et al. 1995). 

Máseres de SiO 

El primer máser de SiO observado fue en la transición v = 1, J = 2 -+ 1 alrededor ele 86 GHz 
en Orión-KL (Snycler y Buhl, 1974). Sin en1bargo, la emisión 111áser ele SiO en regiones ele 
fonnación ele estrellas es 1nuy rara y se han encontrado sola111ente en las nubes n1oleculares 
de \V51 y Sgr B2 (Hasegawa et al. 1986; Ukita et al. 1987). Se ha hecho una búsqueda ele 
n1áseres ele SiO en nubes rnoleculares pero los intentos no han siclo exitosos. 

Las propiedades ele los 1náseres ele Si O asociados con YSOs son con1pletm11ente diferentes 
a las encontradas en estrellas evolucionadas. Por eje1nplo, la razón de intensidad de la 
transición v = 1, J = 1 -+ O a la v = 2, J = 1 -+ O frecuenten1ente es 1nás grande que la 
unidad en las nubes n1oleculares (Fuente et al. 1989; IVlorita et al. 1992), 111ientras que para 
las estrellas ele tipo tardío es cerca ele la unidad (Ny111an y Olofsson 1986). 



Capítulo l. Introducción 41 

1.2.6 Los Máseres Como Herramientas Astronómicas 

A pesar de que aítn se desconocen algunos aspectos sobre la eiuisión n1áser, los astrónornos 
han encontrado en los 111áseres una herran1ienta bastante poderosa para abordar algunos de 
los problen1as de la astron0111ía. La gran intensidad de las líneas n1áser y el hecho que enlitan 
en longitudes de onda de radio han pennitido hacer estudios con gran resolución angular 
de fuentes débiles y /o n1uy lejanas. Algunas de las áreas donde se han usado las líneas de 
e111isión 111áser con bastante éxito son las siguientes. 

Indicador de Distancia 

La detenninación de la distancia a objetos astronó111icos es sin duda uno de los probletnas 
nl.ás difíciles en astronon1ía. Los n1áseres de H 20 han sido usados co1110 herran1ientas para 
la deternlinación de distancias hacia algunas fuentes. La rnedida de los tnovi111ientos propios 
de los n1áseres de H 20 fueron usados por prin1era vez para deter1ninar la distancia a Orión 
(Genzel et al. 1981), "\V51 (la fuente principal, Genzel et al. 1981b) y Vl.51 Norte (Schneps 
et aJ. 1981). Las distancias se cletcrnlinaron usando dos técnicas de acuerdo a la n1orfología 
del can1po ele velocidad de los 1náseres. El pritner niétoclo es del para.laJe esta.dístico, el 
cual se aplica a fuentes con 111ovin1ientos prcdo111inante111entc aleatorios. El F::cgundo 11H~todo 
se aplica ¿'- fuentes cuya cine111ática está don1inacla por 111oviI11icutos ordenados, con10 por 
ejen1plo, expansión. Con este método, R·~id et al. (1988) midió 11ua distancia ele 7.1 ± 1.5 
kpc al centro galáctico. También se han tnedido distancias a otras galaxias (ver Greenhill et 
al. 1990). 

Estructuras Asociadas con Froto-estrellas 

Los 111áseres ele H20, OH, CH3 0H y otras especies se encuentran co111í111111ente en regiones ele 
formación estelar y su 111apeo proporciona inforn1ación valiosa (p.ej. Torrelles et al. 2002). 
En algunos casos es claro a partir de la cine111ática o de Ja ubicación ele los tuáseres inferir que 
son producidos por flujos y jets, y que están delineando su trayectoria. En otras situaciones 
la enlisión 111áser es un trazador de la cine111ática de discos circunestelares con una resolución 
espacial bastante grande. 

Algunos eje1nplos ele 1núseres trazando discos circunestelares en regiones de fonnación 
ele estrellas se pueden encontrar en IRAS 00338+6312 (Fiebig et al. 1996), NGC2071 IRS3 
(Torrelles et al. 1998), etc. Por otro lado, eje111plos de tuáseres trazando o delineando flujos 
se pueden encontrar en \V75N-VLA1 (Torrelles et al. 1997), S106 FIR (Furuya et al. 2000), 
IRAS 20126+410·1 (i\·Ioscadelli, et al. 2000), etc. 

Los 1núseres de H,,O generahnente se localizan en el entorno de estrellas jóvenes de alta 
huninosidad, aunque tan1bién se encuentran asociados con estrellas ele baja hnninosi<lacL Sin 
en1bargo, los 1náscres de agua en estrellas jóvenes de n1asa baja suelen ser 111ás débiles y se 
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detectan sólo en ocasiones. 

Estructuras en Estrellas Evolucionadas 

Los máseres ele H 2 0, OH y SiO se han empleado para estudiar algunas propiedades de las 
envolventes circunestelares de estrellas de tipo tardío (Reicl y l\tloran 1981). 

En los últi1nos años se han observado gran cantidad de niáseres de OH y SiO en niuchas 
estrellas de este tipo. En particular, la e1nisión 1náser de estas 111oléculas se ha observado en 
las envolventes circunestelares de 111uchos cientos ele estrellas gigantes tipo !'vi, las cuales están 
sufriendo una pérdida grande ele masa (p.ej. Elitzur 1992, Habing 1996). También se ha 
encontrado que las variables l\.:Iira, variables se111i-regulares, estrellas sitnbióticas y estrellas 
OH/IR son enüsores de niáseres de SiO. Por otro lacio, Iinai et al. (2002) encontraron que la 
aceleración de los n1áseres de H 2 0 parece estar relacionada con las pulsaciones ele la variables 
Mira. 

Observaciones con gran resolución angular de 1náseres alrededor ele este tipo ele estrella;; 
han pertnitido nlC~dir la posición espacial y velocidad ele las 1nanchas 111áser, lo cual ha 
ayudado al entendimiento ele la física y la cinemática ele los procesos ele pérdida. de 111asa 
asociados con las estrellas ele tipo tardío (p.ej. Elitzur 1992; Takaba et al. 1994). 

Máseres Co1110 Trazadores de la Evolución Estelar 

Los 111áseres han siclo usados para hacer csquen1as evolutivos tanto de regiones de forn1ación 
estelar con10 de estrellas evolucionadas. 

Torrelles et al. (1997, 1998) han observado con el VLA varios cíunulos de 111áseres ele H 2 0 
en las regiones de fonnación estelar, \V75(N) y NGC2071. En base a sus resultados, han 
sugerido que los tnáseres ele H 2 0 podrían trazar 111ovin1ientos ligados (p.ej. discos rotando) 
en objetos 1nás jóvenes, 1nientras que las 1nanchas 111áser en objetos n1ás evolucionados están 
trazando preferente1nente jets. Aunque una prueba concluyente ele este esquema evolutivo 
propuesto requerirá observaciones de distribuciones ele 111áseres de H 2 0 alrededor de un grupo 
tuayor de estrellas jóvenes. 

Por otro lado, Lewis (1989) hizo un csque111a evolutivo de las distintas especies de tnáseres 
asociados con estrellas ele tipo tardío. En este esquen1a los n1áseres se encuentran a diferente 
distancia de la estrella, estando los máseres ele SiO en la vecindad cercana ele la estrella, los 
1násercs de l-! 2 0 en una cúscara expandienclosc a una distancia de ;S 1015 cn1 y finahnente 
los 1náscrcs de OH eu la parte n1ás exterior de la cáscara, a ~ 1016 cn1. De acuerdo con este 
esqucn1a, los 111áscrcs de SiO, 1-12 0 y OH van apareciendo cronológica111ente a 111edida que la 
t¿Lsa de pérdida de 111asa incre111enta. 

Estos estudios detnuestran que los 111áseres pueden ser usados co1110 trazadores de las 
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distintas etapas evolutivas de las estrellas y proporcionan inforinación sobre la form.ación de 
nuevas proto-estrellas y de la 111uerte de estrellas evolucionadas. 

Meaga1náseres de H20 

Los máseres de H 2 0 extragalácticos fueron descubiertos por Churchwell et al. (1977). Debido 
a su te111peratura de brillo extren1adan1ente grande, a los n1áseres extragalácticos se les ha 
denonlinado m.ega.máseres (en ocasiones un 111ega1náser e111ite hasta 500 Le;,, Henkel et al. 
1984). Los 111ega111áseres de H 2 0 se usan para el estudio de la cinen1ática y estructura de 
gas denso en nt'icleos activos de galaxias a escala. de parsec o 111enores (p.ej. Miyoshi et al. 
1995). Los n1egan1áseres ele agua se han clasificado en dos tipos: 111áscres que forn1an parte 
de discos, con tan1años del orden ele 1 pe, alrededor ele núcleos activos (Moran et al. 1999) 
y 1náseres que están a distancias n1ucho 1nás graneles y no fonnan parte ele un disco. 

1.3 E:rn.isión de Radiocontin.uo 

Aunque la e1nisió11 de continuo en longitudes ele onda 111ilitnétricas y centin1étricas ha sido 
detectada hacia n1uchos YSOs (ver Capítulos 4, 5, 6 y 7), los 1necanis1nos ele radiación no 
son con1pletainente entendidos y varían de fuente a fuente. Los tres 1necanisn1os posibles 
son: en1isión libre-libre, enlisión ele polvo y enlisión no ténuica. Dependiendo ele las circuns­
tancias, cada una ele estos procesos ele einisión podría ser óptican1ente delgado o grueso. 

1.3.1 Emisión Libre-libre 

La radiación libre-libre o Bren1sstrahlung es producida por la aceleración ele un electrón 
cuando pasa cerca de un ión positivo (ver p.ej. Rybicki y Lightn1an, 1979). Las fuerzas 
eléctricas intensas hacen que la trayectoria del electrón can1bie (ver Figura 1.10) y einita o 
absorba un fotón. La radiación libre-libre se produce en un plasn1a donde 1nuchos electrones 
anclan libres y al ser acelerados por un protón pasan de un estado libre a otro estado libre. 
Debido a que los electrones tienen distintas velocidades y se acercan a diferentes distancias 
del protón, se producen fotmws de diferentes frecuencias produciendo un espectro continuo 
que se observa en frecuencias de radio. 

A la radiación libre-libre ta1nbién se le llan1a radiación ténnica ya que los electrones 
obedecen la distribución ele velocidades ele i\/Iaxwell. Para una distribución ele energía n1ax­
\\~elliana en un plas1na a tc1nperatura T, la e1nisión en el intervalo ele frecuencias v, ,,,, + dv 
es proporcional a T 112e:cp(-hu/l.:T)ncn;, donde ne y n; son las densidades por níuuero ele 
los electrones e iones, respectivarnente. Entonces, la contribución principal ocurre cuando la 
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hv 

Figura 1:10: Emisión libre-libre 

energía del·fotón es hv ;:s kT. La radiación libre-libre se observa en regiones H II y radio jets 
térinicos. En el apéndice A se muestra co1no se obtienen algunos pará111etros físicos de las 
regiones H II (p._ej. densidad electrónica, masa de gas ionizado y tasa de fotones ionizantes) 
y radio jets ténuicos (p.ej .. tasa de pérdida de 1nasa) a partir de las observaciones. 

1-3.2 Erriisión Térmica del Polvo Interestelar 

La presencia de ·granos de polvo alrededor de estrellas jóvenes es bastante co111ún y se tiene! 
evidencias, tanfo teóricas corno observacionales (en longitudes de onda que van del infrarrojo 
al radio), de cotno afecta la radiación de las fuentes e1nisoras. La explicación. 111ás sin1ple 
para la enüsión del polvo es que los granos de polvo son calentados por una estrella joven, 
y estos a su vez ree111iten la radiación con10 etnisión de continuo en longitudes de onda n-ias 
grandes cuando se alcanza el equilibrio entre el calentmniento y el enfrianüento. 

Si la n1ayor parte de la eniisión de continuo de los YSOs es e111isión de polvo, la densidad 
de flujo observada puede escribirse c01no: 

(1.42) 

donde B,,(Td) es la e111isión de un cuerpo negro a la te1nperatura del polvo Td y S1 es el ángulo 
sólido subtendido por la fuente. La profundidad óptica generahnente se expresa por una ley 
de potencias que depende de la frecuencia, 

r,, = 'Edt<o(v/vo)13 , (1.43) 

donde '2:.d(-r) es la densidad superficial de masa en unidades de gr c111-2 • La e111isividad del 
polvo"º a la frecuencia v 0 es una función del tmnaño, forn1a y co111posición del polvo y f3 es la 
dependencia en frecuencia de la e111isividad del polvo. Para polvo frío alrededor de estrellas 
jóvenes en longitudes de onda n1n1 y cn1 se puede aplicar la aproxin1ación de Rayleigh-Jeans 
y las expresiones para la densidad de flujo se sin1plifican ton1ando la siguiente fonna: 

para T,_, >> 1 ( óptica111ente grueso) (1.44) 
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para r., << 1 (ópticamente delgado). (1.45) 

Para polvo interestelar cuyo tatnaño es nntcho n1ás pequeño que la longitud de onda 
de observación, se encuentra que /3 = 2 (Draine y Lee 1984). Valores ele /3 más pequeños 
podrían ser posibles si los granos tienen diferente cotnposición o si ellos son significativa-
111ente 111ás grandes. El efecto de la cotuposición del grano es 111uy difícil de evaluar ya que 
las constricciones teóricas y observacionales son n:my pobres. Miyake y Nakagawa (1993) 
encontraron que el creci111iento de granos podría disminuir el valor de /3 en longitudes de 
onda nüli111étricas sin ca111biar su co111posición. En el lí111ite de que el grano de polvo sea 
111ucho 111ayor que >., uno espera que /3 -+ O. 

1.3.3 Radiación Sincrotrón 

El 111ecanis1110 de excitación de la radiación sincrotrón, a diferencia. de los descritos a11terior-
1nentc, es no tér111ico y depende ele la interacción de las partículas cargadas con el c.:unpo 
111agnético (ver p.ej. Rybicki y Light1nan, 1979). Esto se debe a que una partícula cargada 
cuando entra a un ca1npo rnagnético cxperin1enta l.tna fuerza que l~ obliga a trazar círculos 
o espirales alrededor de las líneas ele ca111po. Por lo tanto, la partícula s11íre una acelerélción 
angular que i11duce la enüsión de radiación. En condiciones no reln.tivistas (es decir, cu;:indo 
las velocidades iinplicadas están 111uy por debajo de la velocidad de la luz) esta radiación, de­
no111inada ciclotrón no es lo suficiente111ente intensa co1no para ser relevante en los diferentes 
escenarios astrofísicos. Cuando la velocidad de los electrones es rnoderaclan1e11te relativista 
(-y = 1/ ~l - u" /e'-' :::e 2 - 3) se produce radiación girosincrotrónica, la cual ha sido detectada 
hacia algunos '\'SOs. Por eje1nplo, Rodríguez et al. (1999) encontraron que las fuentes VLA 
16 y VLA 22, en la región HH 1-11, nmestran emisión girosincrotrón. Por otro lacio, cuando 
la velocidad de las partículas cargadas es clara1nc11tc relativista (-y >> 1), éstas c111iten un 
tipo particular de c111isió11 111ucho 1nás intensa deno111inada radiac1:ón sincrotrón. 

La radiación girosincrotrón y sincrot.rón tan1bién producen en1isión de continuo, ya que 
la cantidad ele energía e111iticla y su frecuencia dependerán del catnpo 111agnético y ele la 
velocidad de la partícula, pudiendo ton1ar un intervalo continuo de valores. Ade111ás, la 
c111isión intrínseca ele cada electrón es en sí de banda ancha (p.ej. Rybicki y Light111an, 
1919). 
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Capítulo 2 

La Muestra de Fuentes Observadas 

2.1 La Muestra de Fuentes Observadas 

Las fuentes observadas para la elaboración de la tesis se encuentran en regiones ele for111ación · 
estelar, do11de en el n1edio an1biente se tienen densidades grandes (n = 103 - 105 cni-3 ) y 
bajas ten1peraturas (T = 10 - 30 K ), aclen1ás ele la presencia ele granos de polvo. En 
estas regiones, la forn1ación de estrellas se 111a11ifiesta por la presencia de e111isión infrarroja, 
c111isión de radiocontinuo, enlisión de gas ionizado, flujos 1nolecularcs, la presencia ele regiones 
H II y YSOs; así co1110 de n1áseres de H 2 0 y OH, entre otros fenón1enos. 

Nuestra n1uestra de fuentes observadas está constituida de objetos estelares jóvenes de 
n1asa intennedia y alta. Las fuentes están aún en1bebidas en sus nubes 111oleculares y en 
general pertenecen a cíunulos o grupos de varios YSOs. Los parán1etros principales de la 
muestra ele fuentes están dados en la Tabla 2.1. 

2.1.1 Criterios de Selección 

Los criterios usados para seleccionar las fuentes observadas se listan a continuación. 

• Las fuentes se localizan dentro ele regiones de for111ación estelar. 

• La lun1inosidad bolon1étrica de las fuentes es > 100 L 0 . 

• Son fuentes que tienen reportada en1isión de radiocontinuo en al 111enos una de las 
siguientes longitudes de onda: 6, 3.6, 2 y 1.3 c1u. 
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• El flujo esperado en racliocontinuo a 1.3 crn deberá ser al tnenos ele 1 111Jy, lo cual 
es necesario para garantizar la detección ele Ja fuente a esta longitud ele onda si Ja 
calibración es casi perfecta. 

• Deben ser fuentes con varias c01nponentes tnáser ele agua (que potenciahnente puedan 
estar trazando discos circunestelares y /o flujos) y al n1enos una de ellas con un flujo 
;::::: 5 Jy, lo cual es necesario para autocalibrar su señal y aplicar la calibración cruzada 
a los elatos ele continuo a 1.3 cnt. 

• Su naturaleza de radio jet no se ha inferido aí1n con exactitud. 

• La inayoría está asociada con alguna fuente IRAS. 

Con10 se sabe, Jos 1náseres son 1nuy variables, en particular Jos ele H 2 0. Entonces, ele 
alguna 111anera se tenía que garantizar que las fuentes estarían encendidas (e1nisión 111áser 

Tabla 2.1: Parán1etros de las fuentes de la 111uestra. 

Fuente Posidón (1950) Velocidad Distancia 
o ó (km s-1) (kpc) 

AFGL5142 05 27 30.0 +33 45 40 -9.6 1.8 
AFGL5157 05 34 37.!) +31 57 51 -23.4 l.8 
S233 05 35 51.2 +35 44 13 -16.9 1.8 
GGD-4 05 37 21.l +23 49 23 2.8 1.0 
NGC2071 05 44 30.6 +oo 20 41 10 0.5 
!VlonR2 06 05 21.6 -06 22 28 -7.5 0.5 
AFGL5180 06 05 53.1 +21 38 46 9.3 1.5 
AFGL5182 06 06 07.3 +21 51 12 -2.3 1.5 
120050+2720 20 05 01.2 +27 20 50 10.0 0.7 
120126+4104 20 12 41.0 +41 04 21 -4 1.6 
Sl06FIR 20 25 32.4 +37 12 50 10.0 0.6 
AFGL2591 20 27 35.9 +40 01 15 -7.3 1.0 
"\\775N 20 36 50.0 +42 26 58 12.6 2.0 
121078+521 l 21 07 50.2 +52 11 29 -4 1.3 
IC139N 21 39 09.7 +58 02 31 -4.4 0.7 
LkHo:234 21 41 57.2 +65 53 08 -9.6 1.0 
8140 IRS 22 17 41.0 +63 03 41 -14.9 0.9 
Ll204-G 22 19 49.8 +63 36 28 -19.5 0.9 
Cep A 22 54 19.0 +61 45 46 -8.9 0.7 
123139+593!) 23 13 58.9 +59 39 06 -53.6 3.5 
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intensa y con varias co111ponentes) cuando se hicieran las observaciones con el VLA. Para 
ésto, las fuentes se observaron previa111ente con la antena de Haystack y la fonna e intensidad 
del espectro fue detern1inante para decidir cuáles fuentes serían observadas en esa época. Aún 
con estas observaciones previas (con un tnes de anticipación o n1enos), una de las fuentes 
que observainos con en VLA estuvo apagada en ese t110111ento. 

2.2 Observaciones 

Las observaciones para la elaboración de esta tesis fueron hechas con dos instru111entos, 
la antena de 37n1 de Haystack y el arreglo interferon1étrico de 27 antenas (VLA). Atnbos 
radiotelescopios se encuentran en Estados Unidos, en \Vestford, lVIassachusetts y Socorro, 
New Mexico, respectiva111ente. 

La 111ayor parte de las observaciones se realizaron con el VLA en su configuración A. 
Con este instrtunento, observa1nos tanto ernisión ele radiocontinuo con10 de línea espectral 
(111áser de agua). Con la antena de Haystack solan1ente hidn1oz observaciones de línea 
espectral (máser de H 2 0). En el Apéndice B se dan algunas carar:tedsticas del VLA y se 
explica el proceso de observación y reducción de datos. En el Apéndice C se hace lo n1isn10 
para la antena de Haystack. 

2.2.1 Observaciones con una Sola Antena 

Uno de los fenó111enos 111ás interesantes en la astronon1ía es la e111isión intensa de los tnáseres 
de agua que se observan en las regiones de fortnación estelar. 

Se sabe que la en1isión de tnáseres de agua asociada con objetos estelares jóvenes tnuestra 
variabilidad en su intensidad en escalas de tie111po cortas (días a sen.1anas) y grandes (111eses a 
años), aunque altn se desconocen los 111ecanisn1os que la producen. A pesar de lo in1portante 
que resultaría entender las causas que producen la variabilidad de los 111áseres de agua 
asociados a objetos estelares jóvenes, los estudios de este fenó111eno han sido tnuy linlitados. 
Una de las razones principales de la falta de estudios de la variabilidad 111áser es lo difícil que 
resulta conseguir tien1po de telescopio para hacer un 111onitoreo sisten1ático de las fuentes, 
aden1ás de que las fuentes tienen un gran nluncro de con1ponentes espectrales, cuyos tie1npos 
de vida son 1uuy variables y algunas líneas se n1ezclan entre sí. Pero a pesar de esta dificultad 
se han realizado algunos estudios sobre este ca111po con observaciones de una sola antena (ver 
capítulo 3). 

La principal desventaja de hacer observaciones con una sola antena es que se desconoce la 
posición espacial exacta donde se produce cada una de las líneas de la etnisión que se observan 
en un espectro. Sin e1nbargo, este es la única n1anera relativan1ente fácil e i111nediata de 
n1onitorear una 111uestra grande de objetos. Un ca111ino alternativo de sacar provecho de las 
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observaciones con una sola antena es usarlas en conjunto con observaciones interferon1étricas, 
y de esta nlanera poder identificar algunas c0111ponentes 111áser y seguir su evolución en el 
tie111po, aunque no se puede garantizar con1pleta111ente que la einisión de una deteriuinada 
co111ponente se trate sie111pre de la 1nis111a ni.ancha rnáser. 

Con la antena de Haystack observa111os e1nisión nuíser de la inolécula de agua a la fre­
cuencia de 22.235080 GHz hacia una nluestra de fuentes en1bebidas en regiones de foriuación 
estelar. El espectró1netro usado fue un autocorrelador con un ancho de banda de 17.8 l\t!Hz 
con 40!)6 canales. El tainaiio del haz a esta frecuencia es de DO" (ver Apéndice C). La 
priineras observaciones las hici1nos durante Jos 1neses de Mayo y Junio de l!J!J!J. Después 
estuvilnos observando n1ensuahnente las fuentes de Dicie1nbre de 2000 a Julio de 2001. La 
discusión y el análisis de estos datos se hace en el siguiente capítulo. 

En el capítulo 3 se analizan las observaciones de 111áscres de agua hechas con la antena 
de Haystack hacia un conjunto de once objetos estelares jóvenes que tienen asociada etnisión 
de radiocontinuo y 111áscr de agua. Uno de los objC>tivos de esta serie de observaciones fue 
hacer una s0Jeccióu de Jos nlejores candidatos para observarlos con el arreglo interferon1étrico 
de 27 antenas \TL . .\. y a partir de estas nuevas obRcrvacioues estudiar la cine1nát.ica de las 
co111po11cntcs 111éiscr dt?tcctadas en cada una de las regiones observadas (ver los capítulos 5, 
6 y 7). Adcxnás, otro de los objetivos ele las observaciones con una sola antc:-na es hacer· un 
estudio de la ,-ariabilidad ele Ja intensidad de Jos 1náseres ele agua en regione>< de fonnación 
estelar co1no función ele la huninosiclad de los YSOs. El capítulo 3 es Ja reproducción del 
artículo "A Study of the Variability of \Vater lVlaser E1nission in a Smnple of Young Stellar 
Objects", enviado para su publicación a Ja Revista lVlexicana de Astronon1ía y Astrofísica. 

2.2.2 Observaciones Interferométricas 

Las ventajas de usar técnicas interferotnétricas en astronon1ía se conocen bastante bien, 
principahuente en longitudes de onda nlili111étricas y centiiuétricas. Estas técnicas periuiten 
hacer observaciones con alta resolución angular. Para el estudio de Ja forinación de las 
estrellas, las observaciones interfer01nétricas representan la nlejor herra111ienta debido a que 
los YSOs, discos circunestelares y radio jets térinicos se pueden observar con resolución 
angular de subscguudo de arco. 

Las observaciones de radiocontinuo fueron hechas con el interferón1etro VLA en las bandas 
X, K y Q (3.6, 1.3 y 0.7 cni, ver Apéndice B), aunque el trabajo está enfocado principal-
111entc a los datos de las bandas l'{ y X. La...c;; observaciones se realizaron en varias épocas en 
Junio de l!J!)!J y Dicic1nbre del 2000. Co1no se podrá notar, el tien1po de separación entre 
an1bas ten1poradaf; de observación es de aproxin1ada111ente aiio y 111edio, la razón es que cada 
configuración del \tL_:\_ dura cuatro 1ncses, entonces para volver a observar en alguna de las 
cuatro coufiguraciones hay que esperar al 111enos 16 ineses. 

Para realizar las observaciones de radiocontinuo de las bandas X y Q se usaron dos anchos 
de banda de 50 l\IHz cada uno, con a111bas polarizaciones circulares {derecha e izquierda) 
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para ocupar los cuatro IF's disponibles. Para las observaciones de continuo en la banda 1(, el 
ancho de banda usado fue de 25 MHz constituido de ocho canales de 3.125 lVIHz y centrado 
a la frecuencia de 22285.080 l'vIHz. Tatnbién se observó con la polarización circular derecha 
e izquierda aunque sólo se usaron dos IF's. Los otros dos IF's se usaron para observar la 
línea. 

Algunas observaciones ele radiocontinuo se hicieron usando la técnica de fast-switching, la 
cual consiste en observar la fuente ele interés por periodos 1nuy cortos (n1áxi1no dos nlinutos) 
y después el calibrador ele fase (un nlinuto), el cual debe ser 1nuy cercano a la fuente. Esta 
técnica, donde los ciclos de observación son inenores de tres 1ninutos, se usa para observar 
solainente en las bandas K y Q con la finalidad de elinlinar los efectos del "seeing at1nosférico" 
de la turbulencia variable de la atn1ósfera. 

La frecuencia en reposo ele la línC>a 1náscr de H 2 0 es ele 22235.080 lVIHz (1.3 cm), que 
corresponde a la transición rotacional 6 16 __, 5 23 de la tnolécula de agua (ver capítulo 1). 
Las observaciones de tnáscres de agua con el VLA se hicieron en su configuración A en 
la banda I..:: (~ 1.3 cn1). El ancho de banda etnpleaclo fue ele 3.125 MHz fonnaclo con 
64 canales de 48.8 I...::Hz cada uno. Para estas observaciones sola111cnte se usó un par de 
IF's ( "intcrrncdifl,t,e frecuency") debido a que se realizaron de 111anera siinultáuea con las 
observaciones de racliocoutinuo en la banda 1...:: a 22285.080, las cuales usaron el otro par ele 
IF's. Esta técnir.:a t'e e1nplC'a para observar fuentes inuy débiles en donde existe un 111áset' 
intenso y así poder aplicar la técnica poderosa de ca.libración cruzada a los datos de continuo 
(ver Apénclic<' B). 

Las regiones de forn1ación estelar observadas con el i11terferón1etro VLA fueron Cefeo, 
AFGL 2491, LkHn 234 y S140 IRS. En los capítulos 4, 5, G y 7 se hace la discusión y análisis 
de los elatos obtenidos ele las observaciones interfcro111étricas, los cuales son la reproducción 
de una serie de artículos que ya han siclo pubilicaclos ( "DC>tection of a Candiclate for the 
Exciting Source of the Expancling \Vater lVIaser Bubble in Cepheus A" y "Observations 
of \Vater l'vlaser and Radio Continuu111 Emission in AFGL 2591") y otros que están en 
preparación para ser enviados para su publicación ( "Unveiliug the Exciting Source of the 
Outflow in LkHn 234" e "Investigando la Naturaleza de S140 IRS" ). 
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Capítulo 3 

A Study of the Variability of Water 

Maser E miss ion . lll a Sample of YSOs 1 

1i-\rtículo enviado para su publicación en la Revista l\tlexicana de Astrono1nía y Astrofísica (A Study of 

the \Tariability of \Vater l\.1aser Ernission in a Sarnple of Young Stellar Objects, M. A. Trinidad, V. Rojas, 

J. C. Pl.a..scencia, A. Ricalde, S. Curie], and L. F. Rodríguez). 
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Resumen 

Presentatnos los resultados de observaciones de 111áseres de agua en una inuestra de ob­
jetos estelares jóvenes. Las observaciones se hicieron usando la antena de 37 111 de Haystack 
durante un periodo de tie111po de aproxin1ada111ente ocho ineses. La n1uestra fue seleccionada 
para estudiar la variabilidad de la ctnisión de n1¿iscres de H 20 en fuentes jóvenes con lu1ni­
nosidades entre 260 y 2.5 x 10º1 L 0 . Los resultados se presentan en una serie de gráficas que 
pern1iten analizar la variación de la enlisión 111á.ser y hacer una discusión de las propiedades 
globales de la 111uestra. Los resultados n1uestran que en todas las fuentes la e1nisión de nuiser 
de agua varía con el tie111po. En base a la variabilidad observada, la rnuestra presenta dos 
tipos de co1nportanlicnto. Aproxitnada1uente la tnitad de las fuentes 111uestran variaciones 
grandes en la intensidad de al n1enos una c01nponente (111ayor a un orden de 1nagnitud) en 
intervalos de tie111po entre uno y varios 111eses, nlientras que en todas las fuentes existe 111ás 
de una con1poncnte donde los ca111bios en intensidad :-;on 1nás pequeños (n1enor a un factor 
de 10) pero en escalas de tic111po silnilares. Finahnentc, la variabilidad de la cnlisión 1náser 
'observada no presenta un patrón de periodicidad claro en el tie111po y no encontranlos una 
.clara relación entre la lunlinosidad de las fuentes y la variabilidad ele los n1áscres de agua. 
Desde un punto de vista estadístico, la variabilidad de los ináseres de H 2 0 puede clescribirs<' 
éon10 debida a pequeñas (10%) fluctuaciones Gaussianas en la opacidad de la línea. 

Abstract 

"\Ve present results of water 1naser observations in a sa1nple of young stellar objects. The 
observations were 111ade using the Haystack 37 n1 antenna during a span of tilne of about 
eight inonths. The san1ple was selected to study the variability of the water 1naser enlission 
in young sources with far-infrared ltuninosities between 260 and 2.5 x 104 L 0 . The results 
are shown in a series of plots that allow the analysis of the variation of the 1naser enlission 
and to discuss tite global properties of tite smnple. Tite results slto'v that in ali the observed 
sources the \\"atcr 1nascr en1ission varies \Vith tinle. Based on the observed variability, the 
sa111ple shows two kinds of bchavior. About half of tite sources slto'v large variations in the 
peak flux dcnsity of at lcast one feature (by tnore titan an order of n1agnitude) in titne spans 
between one ancl severa! 111ontlts, while in ali tite sourccs tltere is 111ore titan one feature where 
tite changcs in peak flux clensity are s111aller (by less titan a factor of 10) but in similar ti111e 
scales. Finally, the variability of the observed water 111aser e1nission cloes not show a clear 
periodicity pattern in ti111e and wc do not fine) a clear relationsltip between tite h.uninosity of 
tite sources and thc water 111aser variability. Fron1 a statistical point of view, tite H 2 0 111aser 
variability can be described as due to sn1all (10%) Gaussian fluctuations in the line opacity. 
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3.1 Introd uction 

One of the iuost exciting astrophysical phenotnena is the powerful water 111aser enlission 
found in relation to star-fornling activity. Generally, water n1asers are a good indicator 
of the star-fornüng regions and their spectra show severa! features at different velocities. 
Currently, this non-thertual enlission process has been used to study the innern1ost regions 
ofso111e young stars (e.g. Furuya et al. 2000; Torrelles et al. 2001; Imai et al. 2002) and can 
be used to understand the properties and physical conditions of the star-fonuing regions. 

It is well known that H 2 0 n1aser emission, associated with Young Stellar Objects (YSOs), 
shows variability on short (days ancl weeks) and long (n1onths and years) tin1e sea.les. Ho­
wever, observations of water 1nasers have focusecl on the distribution and proper 111otions of 
the 111asers associatecl with proto-stars (c.g. Claussen et al. 1998, Patel et al. 2000). Titne 
variability stuclies of H 2 0 1nasers have been rathcr lin1itecl in scope, clue to instrun1ental 
difficulties. :tvlaser variability in YSOs has n1ainly been studiecl using single clish observa­
tions ancl only a fcw systc111atic surveys have been published so far (e.g., Furuya et al. 2001, 
Valclettaro et al. 2002). 

In this work, we have 11sed the 37-m Haystack antenna to stncly tite H 2 0 111ascr variability 
in a san1ple of YSOs. Thc paper is ot·ganizecl as follows: the selection criteria of thc sa111ple 
are clescribed in sectiou §º2. 111 section §3, wc present the observations ancl elata rcduction 
proceclure. Thc re,,ults are given in section §4, ancl the cliscussion of the inaser variability is 
presented in §5. Finally, the 111ain conclusions are given in §6. 

3.2 The Sample 

The observed sourccs are locatecl in star-fonning regions and thcy are associatecl with YSOs. 
The selectecl sample of YSOs covers a variety of ltuninosities from 260 to 2.5 x 104 L 0 . Ali 
the observecl sources have previous detections of H 2 0 tnaser etnission. The 1najority of the 
sources are kno\\~n to have con1pact co111ponents at radio continuu111 \.Vavelengths, and son1.e 
of the111 are also associatecl with 1nillin1eter en1ission. In addition, the selectecl objects are 
associated with IRAS sources (or there is at least one IRAS source in the observecl fielcl), 
ancl they can be observecl cluring long intervals of tin1e in the northern hen1isphere ~vith the 
Haystack antenna. 

In thc present papcr we present the results of the best stucliecl eleven sources in our 
sa111ple, that is, those sources that were observecl in fivc or tnore epochs. The 1nain paran1eters 
of the selected sa1nple are listecl in Table 3.1, which contains: source 11a1ne (colt1n111 1), 
position in B1950 coorclinates (columns 2 and 3), systenlic velocity (colmnn 4), distance 
(colun1n 5) ancl lu1ninosity (colu111n 6) of the sources. The references for these paran1eters 
are given in the cliscussion. 
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Tabla 3.1: Paratneters of tite Observed Sources 

So urce Position (l!J50) Velocityª Distance LFIR 

°' c5 (km s-1 ) (kpc) (103 L0) 
AFGL5157 05 34 37.9 +31 57 51 -17.8 1.8 3.0 
S233 05 35 51.2 +35 44 13 -17.2 1.8 6.4 
AFGL5182 06 06 07.3 +21 51 12 -0.7 1.5 6.1 
120050+2720 20 05 01.2 +27 20 50 5.8 0.7 0.3 
120126+4104 20 12 41.0 +41 04 21 -3.8 1.6 8.5 
S106FIR 20 25 32.4 +37 12 50 -1.1 0.6 10.4 
AFGL2591 20 27 35.9 +40 01 15 -5.7 1.0 16.2 
LkHet234 21 41 57.2 +65 53 08 -10.0 1.0 1.3 
S140 IRS 22 17 41.0 +63 03 41 -6.5 0.9 23.6 
CEPHEUS A 22 54 19.0 +61 45 46 -11.0 0.7 25.0 
123139+5939 23 13 58.9 +59 39 06 -44.7 3.5 12.8 

ºCloud systc1nic velocity \.Vith rcspect to the LSR. 

3.3 O bservation.s 

Tite observations were tnade in severa! runs fro111 Decentber 2000 to July 2001 (in about one 
111onth intervals) using tite Haystack 37 tu radio telescope2 • In addition, so111e sources were 
also observed in l\!Iay and Ju11e, 1999. \Ve operated ren1ote!y tite antenna front tite Instituto 
de Astrono111ía in l\llexico City. \Ve observed tite 111aser transition 6 16 -+ 5 23 at 22.235080 
GHz of the H 2 0 n1olecule. The observations were n1ade in position switclting n1ode with 
pairs of 5 ntinutes 011 source integrations and 5 tuinutes off-source, and using a 4096 channel 
autocorrelator witlt a bandwidtlt of 17.8 l\IIHz (- 140 km s- 1). The bea111 size of the radio 
telescope was of 90" and tite aperture efficiency was - 0.38 at tite frequency of 22 GHz . The 
calibration of thc tclescope pointing was done by observing tite planets Venus and Jupiter, 
as well as thc strongest water 111aser in Ceplteus. \Ve estin1ate tltat tite pointing accuracy 
is - 10". Ali tite spectra were correctcd for at111osplteric attenuation and for variations of 
the gain duc to l'levation. The data were edited and calibrated with tite software package 
CLASS, using standard proccdures. 

2 Undergraduate H.escarch at thc I-laystack Observatory of the Northeast Radio Observatory Corporation 

(NEROC) is supported by a grant fro1n thc National Science Foundation. 
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3.4 Results 

Currently, there are few syste111atic studies of the water inaser variability in star-fonning 
regions. In the present paper, we intent to carry out a syste111atic stucly of a group of inaser 
sources associated with YSOs. The n1ain paraineters of the water n1asers detected in our 
sa111ple are listed in Table 3.2 : source na111e (colu1nn 1), velocity range in which the n1aser 
emission was observecl (columns 2 ancl 3), peak flux density (colun1n 4) and the velocity 
of each inaser co1nponent (cohunn 5). In colun1ns 6 and 7 the variability index ancl the 
variability rate of each water inaser con1ponent are listecl, respectively (see subsection 3.5.1). 
In colunu1s 8 and 9, the i11axiI11un1 velocities of the blue (Vbtue) ancl red (Vred) lobes of the 
CO outflow are listed. Son1e of the general properties of the detccted inaser features of the 
observed sources are clescribecl in the following subsections. 

3.4.1 AFGL 5157 

AFGL 5157 is locatecl in the Pcrseus ann (Roberts 1972) and it is associated with a bipolar 
outflow (Snell et al. 1988). A radio continuun1 source associr.tecl with AFGL 5157 (Torrelles 
et ¿,J. 1992) and H 2 0 masers (Torrelles et al. 1992, Pcrsi et al. 1994) have been observecl in 
this region. In acldition, five possible HH objects seen1 to be locat.ed in the region. 

The AFGL 5157 inaser spectra are shown in Figure 3.1. Thc source was observed on six 
different occasions during a 775 clay period, fro111 l.Vlay, 1999 to .July, 2001. The inajority 
of the spectra have only two inaser features showing variability in their peak flux density. 
The peak of the two spectral features are at -17 ancl -19 k111 s- 1. The inost intense inase1· 
feature was observed in !Vlarch, 2001 at VLsR = -17.0 k111 s- 1 (~ 43 Jy), being clase to the 
velocity of the AFGL 5157 molecular core (-17.8 km s-1, Torrelles et al. 1992b). However, 
this feature was not present in l.Vlay, 1999 (see Figure 3.1). 

3.4.2 S233 

S233 belongs to a small group of H II regions (S231, S233 and S235) locatcd in the Perseus 
arm at a distance of 1.8 kpc. Following the Hoddap (1994) and Tofani et al. (1995) nomen­
clature, we will refer as S233 to the region where the IRAS 05358+3543 source is located. A 
CO outflow (Snell et al. 1990) centerecl on this IRAS source has been observed. In addition, 
H20 inasers have been detected in this region without the presence of any continuu1n radio 
source (Tofani et al. 1995). 

During thc five inonths monitoring of S233 (fr0111 March to July, 2001), three maser 
features with velocit.ics of -17.5, -16.3, and -14.1 k111 s-1 were detected (sec Figure 3.2). 
In the first observing run, two relatively wcak features (18 and 30 Jy at \?LSR = -16.3 and 
-17.5, respectivcly) were detected, but their peak flux clensity increased with ti1ne, reaching 
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Figura 3.1: Spectra of the detected H 2 0 n1aser toward the AFGL 5157 sonrcc. Tltis 
· figure sho\vs the evolution of the \Vatcr 111ascrs during a span of thn~ of about six 

mouths. The horizontal a..xis is thc LSR vclocity (ktn s- 1 ), and tite vertical a..xis is tite 
peak flux density (Jy). Systcmic velocity of the source is -17.8 km s-1 (vertical dashed 
linc). 
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Figura 3.2: Saine as Figure 3.1 but far tite S233 source. In this case, the syste1nic 
velocity of tite source is -17.2 ktn s- 1 (vertical daslted line). 
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their niaxin1a in June, 2001 (63 and 157 Jy). In addition, in June, 2001 a third feature, 
relatively weak (23 Jy at VLsR = -14.1), appeared in the spectra, but clisappeared in the 
next observed epoch. This behavior is similar to that found by Wootten (1993) in IRAS 
16293-2422, where high velocity features tend to be weaker and lnore transitory than low 
velocity features. 

3.4.3 AFGL 5182 

This source is located at a distance of 1.5 kpc. Szymczak et al. (2000) have found lnethanol 
lnaser enüssion in the velocity range fro111 -13 to O kn1 s-1 around AFGL 5182, coinciding 
with the velocity of the water niaser features observed by Wouterloot et al. (1993). Radio 
continuun1 e111ission has also been detected in this region. Far instance, Kurtz et al. (1994) 
observed three sources at 3.6 c1n, but none of the111 see111 to coincide with the AFGL 5182 
source. 

Figure 3.3 shows that the niaser act1v1ty in this region is very intense ancl that in the 
tin1e interval of our observations its lnaxin1un1 activity took place in l\'lay 2001, when eight 
fcatures "Arere observed in thc spcctra. Thc strongest n1ascr fcaturc was observecl in l\llay, 
1999 (354 .Jy), which diminishcd syste111atically its peak flux clensity with time (34 .Jy in 
July, 2001). In general, tlie observcd 111?.:-;er featurcs can be diviclecl in two lnain groups; one 
of then1 blueshifted (from -10.G to -1 km s- 1), and the other one redshifted (fr01n 10 to 
17 kn1 s- 1 ), with respect to thc systenlic velocity of the source ( -0.7 kn1 s- 1 ). Given this 
kine111atic characteristics it is possible that the \.vater 111ascr e111ission in this source is tracing 
a bipolar ou tflo"'r, a suggcstion that can be tested \Vi th high angular resol u tion observations. 

3.4.4 IRAS 20050+2720 

This is the weakest source of the sample with a luminosity of 260 L 0 . It is locatecl in the 
Cygnus Rift ata distance of 700 pe (Bachiller et al. 1995). Its environn1ent is quite co1nplex, 
there is a c¡uaclrupolar inolecular outflo'v in the regían, which is apparently associated 'vith 
this source. However, observations of Anglada et al. (1998) found that there are two radio 
continuu111 sources in the region, each of the111 apparently driving its own outflow. 

The spcctra show very intense water 111aser features. In fact, this is the source with the 
strongest 111aser feature e~ 2800 Jy) in the sa1nple, after Cepheus A. The Inaser features in 
this region changed drastically in peak flux clensity between January and April, 2001. In 
particular, the feature at \/"1,sn = 2.4 k111 s- 1 changed in peak flux density inore than two 
orders of inagnitude (see Figure 3.4). Such large variations suggest very intense activity 
arouncl the IRAS 20050+2720 source. The velocity range of the observed water inaser 
features is fro1n -8 to 8.2 k111 s- 1 , being inost of them blueshifted with rcspect to the 
systenüc velocity of the source ( +5.8 kn1 s- 1 ). In our observations we do not detect the 



60 

.2: 
~ 

j 
~ 

¡;: 

.2: 
-"" 
j 
~ 

¡;: 

Miguel Angel Trinidad 

AFGL 5182 

100 MAY 2 1¡999 100 1~. 2001 100 APRIL 21. !2001 100 

50 50 50 50 

o o o o 

100 100 -20 o 20 JUNE 7, ~001 
300 Velocity (km/s) 

50 50 200 

100 

o o o 
-20 o 20 -20 o 20 -20 o 20 

Velocity (km/s) Ve1ocity (km/s) Velocily (km/s) 

Figura 3.3: San1e as Figure 3.1 bnt far the AFGL 5182 source. In this case, the 
syste111ic velocity of the source is -0.7 kn1 s- 1 (vertical dashed line). The first spectrun1 
is repeated at the end of thc sequence \Vith a different scale in the peak flux density. 
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Figura 3.4: Saine as Figure 3.1 but far the IRAS 20050+2720 source. In this case, the 
syste111ic velocity of the source is 5.8 knt s- 1 (vertical dashed line). Sotne spectra are 
rcpeatcd ·with a different scale in the peak flux density. 

extren1ely high velocity (EHV) water 1naser feature at VLsn = -91 ktn s-1, neither the 
intennediate velocity features at VLsn = -24 and -36 kn1 s-1 observed by Furuya et al. 
2001 and 2003, which were suggested to be associated with the EHV CO outflow observed 

in the region (Furuya et • '> Q~f~ "'"(' CON -\ 
t c.S10 . . 1 
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Figura 3.5: Same as Figure 3.1 but for the IRAS 20126+4104 source. In this case, the 
systetnic velocity of the source is -3.8 km s-1 (vertical dashed line). 

3.4.5 IRAS 20126+4104 

The IRAS 20126+4104 source is located in a dark cloud in the Cygnus-X region, ata distance 
of 1.7 kpc (\Vilking et al. 1989). Its luminosity in the far infrared is 1.3 x 10·1 L 0 (vVood & 
Churchwell 1989). This source is located near the ccnter of a CO tuolecular outflow oriented 
in the north-south direction (\Vilking, Blackwell, & l'vlundy 1990). Observations from near 
infrared to 111illimeter wavelengths (Cesaroni et al. 1999) show that IRAS 20126+4104 is an 
excellent exa111ple of a 1nassive proto-star with a keplerian disk and a bipolar jct/outflow. In 
addition, lVloscadelli et al. (2000) have found that water masers associated with the IRAS 
source appear to be locatcd in the surface of a bipolar conical jet. 

Figure 3.5 shows the observed spectra of the IRAS 20126+4104. This source "Was observed 
within a period of 216 days, fron1 Deccn1ber, 2000 to .Jnly, 2001, in approxi111ately one 
1nonth intervals. The n1aser featurcs are concentratecl in thc velocity rangc frotn -25.0 to 
-1 kn1 s- 1 . During the obscrvations, the source 'vas quite active and the 1uaser en1ission 
showcd a largc variability. The strongcst fcaturc was obscrved in January, 2001 (255 Jy, 
\'í.sn = -15.l ktn s- 1), although this 111aser featurc becan1e undetectable in April of the 
sanie ycar and it ren1ained turncd off during the rcst of thc observations. In July, 2001, 
the inaser featurc at V 1,sn = -7.0 kn1 s- 1 bccaiue thc strougcst feature in the region. In 
addition, a vcry wcak featurc (~ 3 Jy at V 1,sn = -24) was obscrved in March and April. 
Si111ilar short lifeti111e, low Hux deusity features have also bccn observed at intertnediate and 
high velocitics in IRAS 16293-2422 (vVootten, 1993). Finally, in our observations wc have 
not found any 1naser feature that would coincide in velocity with the 1nethanol 1uaser feature 
(\'í,sn = -6.1 km s- 1 ) detected by Szymczak et al. (2000). 
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Figura 3.6: Saine as Figure 3.1 but for the 8106 FIR source. In this case, tite systetnic 
velocity of tite source is -1.1 ktn s-1 (vertical daslted line). 

3.4.6 S106 FIR 

81tarpless 106 (8106) is a darkened bipolar H 11 region founcl e111beclded in a tnolecular cloud 
(Lucas et al. 1978), and located at a distance of approxinrntely 600 pe (8taude et al. 1982). 
8106 FIR is a bright source in the far infrarecl (Richer et al. 1993), and it has been cataloged 
as a Class O. Tltis source is locatecl 15" to the west and 2" to the soutlt ofIR8 4. Observations 
fro111 Furuya et al. (1999) showecl that the water 111asers cletected in tite region are associatecl 
with a jet-like outfiow, quite con1pact and very collin1ated that is accelerating. 

The 8106 FIR source sltowed weak (of the orcler of 10 Jy) 111aser enüssion in 111ost of 
our observations (see Figure 3.6), except in .July, 2001, where the flux clensity of tite nutser 
feature at F¡,sn = -11.8 kn1 s- 1 reached 46 Jy. The spectra of tite source are sltown in 
Figure 3.6, where it can be seen tltat tite n1aser features are in tite velocity range fro111 
-14.5 to -9 k111 s- 1. Ali 111aser features are blueshiftecl ancl tite velocity of the strongest 
feature ( V¡,s n = -11.8 k1n s- 1) is far fro111 the systemic velocity of the cloucl ( -1.1 km s-1). 
The redshifted lnaser feature obsc>rvPd by Furuya et al. (1999, 2003) was not cletected in our 
observations. Following the blueshifted niaser feature at v·LSTl = -9.S kn1 s- 1 fro111 Dece111ber 
8, 2000 to ivlarch 16, 2001, a velocity clrift of about 0.2 km s- 1 is found. Tltis feature seems 
to have a radial acceleration of about 0.8 ktn s- 1 yr- 1 n1oving to\varcls us along the line of 
sight, confir111ing that 111a.ser fcatures in 5106 FIR are tracing a jet-like outfto\v accelerating. 
However, the calculatecl acceleration in this work is son1e'l.vhat less than the acceleration (1.1 
k111 s- 1) fonncl by Furuya et al. (1999) in similar time periods (100 days). 
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Figura 3.7: Same as Figure 3.1 but far the AFGL 2591 source. In this case, the 
syste111ic velocity of the source is -5.7 kin s-1 (vertical clashed line). 

3.4.7 AFGL 2591 

63 

o 

AFGL 2591 is a star-forn1ing regían locatecl at a clistance of 1 kpc. In this region a very 
bright infrared source has been observed (9x104 L 0 , Lacia et al. 1984), probably associated 
with the powering source of the tuolecular outflow observecl in the region (Bally & Lacia 1983, 
Torrelles et al. 1983, l\'1itchell et al. 1991). In aclclition, there are three radio continuu1u 
sources, two of thetn spatially coinciclent with H 2 0 n1aser eniission (VLA 2 ancl VLA 3; 
Trinidad et al. 2003a). 

The spectra observecl cluring the 1nonitoring periocl are shown in Figure 3. 7. The first 
spectru111 was observecl in l\!Iay, 1999 ancl the rest fro1n Dece111ber, 2000 to July, 2001, in 
approxitnately one n1onth intervals. This figure shows that the spectra are rich in 1uaser 
features (><ix during tite 111a .. xi11n1n1 activity) and that they are in the velocity range fron1 -27 
to -6 k111 ,,- 1 • 

There is a water tnaser feature at -7.9 ktn s-1 , near to the 111olecular cloud velocity 
(~ -7 kn1 s- 1

), that was present dnring the wbole observing period. This 1naser feature 
showed sanie variability in its peak flux density, but it re111ained always in the range fron1 90 
to 240 .Jy. 011 the other hand, the 111aser feature at -24.7 kn1 s-1 was the strongest feature 
reaching a peak flux deusity of 330 .Jy in July, 2001, although in May 1999, this feature 
practically disappeared (see Figure 3.7). This strong, interiuediate velocity feature had a 
very long lifetin1e (eight 111onths) co111pared with other features ~vith situilar velocities. In 
general, all "vater 111aser features in this source sho'v variations in their peak flux density 
frorn one observation to the next. 
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Figura 3.8: Same as Figuro: 3.1 but for the LkHn 234 source. In this case, the systemic 
velocity of the source is -10.0 k111 s-1 (vertical dashecl line). 

3.4.8 LkHa 234 

LkHa 234 is a Herbig Be star of intermecliate luminosity (1.3 x 103 Le;:,, Bechis et al. 1978) lo­
cated in the NGC 7129 region. Two H 2 0 masers were detected by Rodríguez & Cantó (1983) 
in this region. Using these data, Rodríguez et al. (1987) concluded that this type of stars 
(of intennediate lu111inosity) are able to produce water nlaser at relatively long distances 
(2:: 1016 cm). 

The water inaser e111ission associated with LkHo 234 was quite active during the whole 
period of its 111onitoring (see Figure 3.8). The first observations were carried out in June, 1999 
and after that, fron1 Dece111ber, 2000 to .July, 2001, in approxi111ately one inonth intervals 
obtaining ninc spectra of this rcgion. A total of eight spcctral fcatures wcre observed in the 
vclocity rangc fron1 -25 to -5 k111 s-1, however, we do not detcct the inaser features at 
VLsR = -40.7 and 2.4 km s- 1 obscrved by Furuya et al. (2003). 

Tite strongest inaser fcature was detected in Dccc111ber, 2000 e~ 100 .Jy) at VLsn = -9 
k111 s- 1, closc t.o thc inolecular cloud velocity (V1,sn = -10 kn1 s- 1). This feature was 
always detccted in our observations, although its peak flux density clecreased with tiine, 
reaching ~ 45 .Jy in .July, 2001. Another inascr feature that was also present during ali 
tite obscrvations is tite one at VLsn = -17.5 kln s- 1, but it was not so intense as the one 



Capítulo 3. !viaser Váriability 

5140 IRS 

20 MAY 28, 199 

UARCl-I 16, 2001 20 

,: .. =:t~·--·1 
·: [d-'~~~\Wl-Mi o 

-30 -20 -10 o -30 
Vclocity (1c'T1/s) 

JANUARY 1 O, 290 1 

APRIL 19, 2001: 

JULY 1.3. 2001 

o 
Vclocity (krn/s) 

20 FF.HRUARY 21, ioo1 
¡ 

.-. ... ~ 
20 MAY 18, 2001 

-JO -20 ·'0 O 
y.,10:;.ty (km/s) 

Figura 3.9: Saine as Figure 3.1 but for the Sl-10 IRS sourcc>. ln this case, the systeniic 
velocity of the source is -1.l.5 km s- 1 (vertical dashcd linc). The first spectrum is 
repeated at the eud of the sequence '\vith a di.ffcrent scalc in thc peak Hux density. 

65 

at -9 kln s-1 . lts inaxin1u111 ( ~ 70 Jy) was observed in Ju ne, 1999, then its peak flux 
density decreased considerably (~ 7 Jy in Dece111ber, 2000), and continued aln1ost constant 
during the rest of the obscrvations. In general, the observed 1naser features can be divided 
in two 111ain groups; one of thc111 rcdshifted (fro1n -5 to -9.5 kn1 s- 1 ), and the other one 
blucshiftcd (from -13 to -25 km s- 1 ), with respect to thc syste111ic velocity of the source 
( -10 k111 s-1 ). This result suggests that the water 111aser e1uission in this source is tracing a 
bipolar outflow, as has recently been showed by Trinidad et al. (2003b), using high angular 
resolution observations. 

3.4.9 8140 IRS 

1 TESIS CON l 
\FALLA DE omGEN 1 

S140 IRS is located in the molecular cloud L1204, at a distance of 910 pe (Crampton and 
Fisher 1974). In this regían there are three infrared sources, IRSl, IRS2 ancl IRS3 (Bciclunan 
et al. 1979), that have radio continutun counterparts (Schwartz, 1989). Among the three 
sources, IRS 1 is thc brightest onc, at both infrarcd and radio continuun1 wavclengths. 

This regían has bcen extensively stucliecl by Lekht et al. (1993) ancl Lekht ancl Sorochcnko 
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(2001). They have observecl water nrn.sers in this region cluring 18 years (fron1 1981 to 
1999) with a single antenna. Thcy observecl a spectrun1 of threc 111aser features, where the 
central con1ponent has a velocity clase to that of the nlolecular cloucl, and the lateral ones 
redshiftecl and blueshifted, rcspectively. The anticorrelation observed between the central 
feature ancl the lateral oncs was interpretecl as a keplerian disk in 8140 IRS. On the other 
hancl, Valclettaro et al. (2002) have also observed water tuasers in this regían with the 32-n1 
Medicina antenna, fro1n 1987 to 1999, but they clic! not confinu the results found by Lekht 
et al. (1993) and Lckht ancl Sorochenko (2001). 

Our observations of the water n1asers in Sl40 IRS werc carried out in May, 1999 ancl fro111 
January to l\Iay, 2001. The 111axi111un1 activity was registered during the first observations, 
showing six spcctral features. Thc strongest fcature was detected at VLsn = -8. 7 k111 s-1 

with a peak flux density of ~ 50 Jy (see Figure 3.9). When we observed it again in January, 
2001, its 111aser activity had dinlinished considerably and practically ali fcatures detected in 
l\1ay, 1999 had disappearcd. A new and single weak 111aser feature was detected in January, 
2001 and re1nained practically thc only feature in the spectra until June 2001 when a weak 
new feature appeared in the spectra. 

3.4.10 CEPHEUS A 

Cepheus A is a star-fonuing region located at a distance of 730 pe (Johnson 1957). HW2 
is probably the exciting source of the energctic 1nolecular outflow observccl in this region 
(Hughes & "\Vouterloot 1984), which is one of the best exa111ples of outftows associated with 
a high nlass proto-star. l\1aser e111ission of OH and H 2 0 has been observed toward the 
Cepheus A region. The OH 111asers see111 to be in an expanding structure that 111ay be 
tracing a shell (Cohcn, Rowland & Blair 1984; l\1igenes, Cohen and Brebner 1992) and H 2 0 
seems to be tracing a circumstellar disk (e.g. Torrelles et al. 1996) around HW2, respectively. 

The Cephcus A. n1aser spectra are shown in Figure 3.10. This source was observed in 
l'vlay and Junc, 1999 and then fro111 Deccn1ber, 2000 to .July, 2001, in approxi111ately one 
111onth intervals. The strongest niascr feature (VLsn = -9.7 kn1 s- 1) in Ccpheus was used to 
calibratc thc tclcscopc pointing, thcrcforc, this sourcc was obscrved severa! tin1es, at least 
twice during cach obscrving cpoch. Figure 3.10 shows that thc 111aser activity in Cepheus 
A is vcry iutensc, containing thc strongcst feature in thc wholc sa111ple (~ 7350 Jy). The 
detected 111aser fcatnrcs are concentrated in the vclocity range fro1n -24 to -2 k111 s-1. 

Some 111ascr featurcs observed in l.Vlay and June, 1999 wcrc not detected during the 
obscrvations frmn Dccc111bcr, 2000 to .July, 2001. Thrce niaser fcatures, at VLsn = -8.9, 
-9.7 and, -1-1.3 k111 s- 1, wcre observed during ali the observing epochs, reaching a 1naxinnu11 
peak flux density of ~ 1000, ~ 7350 and, ~ 850 Jy, respectively. 
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Figura 3.10: Same as Figure 3.1 but for the Cepheus A source. In this case, the 
systemic velocity of the source is -11.0 ktn s-1 (vertical dashed line). Each spectrum 
is shov1.r11 at t\\~o different scales to better appreciate the dynamic range of the inaser 
features. 
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This source with a lu111inosity of 1.9 x 104 L 0 is one of thc farthest of our sa111ple (3.5 Kpc) 
aud is locatcd ncar S157. CO observations show that there is intense eniission associated 
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Figura 3.11: Same as Figure 3.1 but for the IRAS 23139+5939 source. In this case, 
the systemic velocity of the source is -44. 7 kn1 s-1 (vertical clashed line). 

with IRAS 23139+5939 at a velocity of -44 kln s-1, suggesting the presence of a molecular 
outflow ("\Vouterloot et al. 1989). In addition, Tofani et al. (1995) have detectecl a weak 
radio continuum source (0.6 m.Jy) at 8.4 GHz and H 2 0 n1aser emission associated with this 
so urce. 

The IRAS 23139+5939 source was observed for the first tiine in lVlay, 1999. We obtained 
seven spectra taken about one inonth apart (except January) fro111 Decen1ber, 2000 to July, 
2001. 

The observed n1aser features are in the velocity range fro1n -54.5 to -42.5 kn1 s-1 , being 
the feature at VLsR = -52.5 k1n s- 1 the strongest during ali the observations. This velocity 
range is co1upletely different fron1 that of the inethanol inasers observed by Szyn1czak et al. 
(2000), which are in the velocity range fron1 -42 to -37 km s- 1. 

Figure 3.11 sho\vs that the "'rater n1ascr spectra associated '\Vith this source has a three­
peak structure, sinlilar to that found in S255 (Cesaroni, 1990) and Sl40 IRS (Lekht et 
al. 1993), where this kind of spectra have been iuterpreted, basecl on their variability and 
the anticorrelation of their features, as being associated with a keplerian disk seen edge-on. 
However, the water 1nascrs observed arouncl IRAS 23139+5939 are probably not associatecl 
with a keplerian disk, since in this n1odel, the velocity of the central 111aser feature is expected 
to be si1nilar to the n10Jecular cloucl velocity, and thc lateral 1naser features redshifted and 
blueshifted, respectively. In IRAS 23139+5939, the maser feature with the velocity near to 
that of the 1nolccular cloud ( -44 kln s-1 ) is one of the lateral features, and the other t'vo 
are blueshiftcd. 
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Fron1 our observations of water tuasers, i.ve have found different kinds of n1aser variability in 
the observed sam.ple of YSOs. The variability of the iuaser features can be divided in four 
main groups (see Figure 3.12) according to their behavior during the observations: a) the 
weakest con1ponent disappears (or appears), b) the strongest tnascr fcature disappears (or 
appears), c) the tnaser features change their peak flux density by iuore than a factor of two 
and, d) the inaser features show s111all variations. 
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Figura 3.12: l'vlaser variability of four selected YSOs. This figure shows four different 
kincls of maser variability found in the san1ple (see section 3.5.1). The two spectra in 
each panel \\!ere takcn about one inonth apart. The first observed spectru1n is shown 
in gray ancl thc seconcl is sho,,rn in black. 

The spectra discussed in the previous section show that ali the observed sources have 
n1aser features, whose peak flux densities change with tin1e in scales of titue ranging fron1 
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one 1nonth (or less) up to severa! 1nonths. Titen, in order to find a perioclicity pattern in the 
variability of the water n1asers, we have selectecl the 1naser features of each source that were 
present in at least half of tite observecl spectra. Figure 3.13 shows tite peak flux clensity of the 
selected 111aser features of each source as function of titue. \Ne can qualitatively cletertnine 
the tendency of the variability in the satuple of tite H 2 0 111asers. "\Ve find that in ali sources 
at least one 1naser feature appeared or disappearecl cluring the observations ancl that in 
about half of tite sources at least one 1naser feature increasecl systen1atically its peak flux 
clensity with ti111e. However, basecl on the elata that we present Itere, it is not possible to 
cleterinine if any of the maser features has a perioclicity pattern. Furthennore, we do not 
find any relationship between the luniinosity of tite sources and the variability of the water 
111aser features. 

So far, \Ve have only analyzed the variability of the \Vater n1ascrs in a qualitative way. 
Titen, in arder to quantify the degree of variability of the 111ase1· features, we can esti111ate 
the variability index of ali the 1naser features in the selected sa111ple. The variability inclex 
is clefined as \7¡ = F,nax/F,11 ; 11 (Palagi et al. 1993, Pcr8i et al. 1994), '\Vherc Fma.r and Fmin 
are the 1naxin1u1n and 111inin1nn1 observecl peak flux dcnsity far each 111ascr fcature during 
the 111onitoring periocl. In those cases \vhere a 1naser fcaturc appcar~ or disappears, a lo\ver 
litnit far thc variability iudex can be obtaincd by taking F 111 ;,, a::; the va)uc of thc noise leve] 
in tite spectnnn. The estitnatecl values of tite variability index (induding lowPr li1nits) of ali 
tnaser features are listecl in Table 3.2, and their distribution !s shown in Figure 3.14. Fro111 
thc variability indices, we find that ali the sources have 1naser fecitures with V; < 10 and that 
about 60% of the sources havc at least a inaser feature that shO\\'S large variations iu the 
peak flux density (Vi > 10). Althongh Figure 3.14 does 11ot provide infonnation about any 
source in particular, it does show the tendency of the water 111aser variability of the sources 
as a whole. Tite ltistogran1 shows that about half of tite 1naser features have variability 
indices between one ancl four, althonglt a wide range of values is found. 

\Ve have triecl to provicle a statistical description to the resnlts shown in Figure 3.14 
as follows. "\Ve first assume that the intensity of the 111asers, I, is given by an exponen tia! 
a1nplification: 

I = Io exp(+r), 

wltere r is the the absolnte value of opacity of the featnre ata given titne. We now adopta 
Gaussian (normal) probability distribution for that opacity: 

p(r) 

where To is tite mean opacity and a is the standard cleviation of the opacity. The probability 
clistribution for the opacity ratio of inclepenclent observations of the saine feature has a 
standard deviation equal to 2 112 a ancl will then be given by: 
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the observcd sources. The 1naser features were selected such tbat they were prescnt in 
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Tabla 3.2: Para111eters ofthe Water Maser Features 

Source Velocity 
'\/,,1 _.1 (knt/11~ 

AFGL5157 -23.0 

8233 -18.0 

AFGL5182 -10.6 

IRAS20050+2720 -8.0 

IRAS20126+4104 -25.0 

Sl06FIR -14.5 

AFGL2591 -27.0 

LkHo234 -25.0 

Sl40IRS -25.0 

CEPHEUS A -24.0 

IRAS23139+5939 -5·1.5 

TESIS CON·-----¡ 
FALLA Dij' OR' J1-:· , .. , f D ;. \]~J..i_j 

H.angc 
V•uo.rlknt/11} 

-13.0 

-13.7 

17.0 

8.2 

-1.0 

-9.0 

-6.0 

-5.0 

5.0 

-2.0 

-42.5 

F 1,"'uk VLsn 
(Jy) (km s- 1 ) 
42.9 -17.0 

8.5 -19.0 
23.0 -14.1 
66.4 -16.3 

157.0 -17.5 
7.2 16.7 

34.8 15.3 
36.9 10.7 
32.6 -1.9 
29.5 -5.5 
95.8 -7.3 
80.2 -8.7 
66.0 -9.7 

5.5 7.8 
2842.0 2.4 

79.1 1.4 
61.5 0.6 

136.0 -0.8 
48.1 -1.3 
23.9 -3.7 
34.3 -2.5 
10.7 -·1.3 
8&.l -7.0 
16.7 -8.9 

255.0 -15.1 
·34.3 -15.~ 

23.4 -9.8 
46.0 -11.8 

241.0 -7.9 
17.1 -17.4 
42.4 -18.9 
36.0 -21.1 

330.0 -24.7 
129.0 -26.0 

16.1 -5.6 
43.6 -6.4 
57.2 -7.4 
98.1 -9.0 
48.7 -10.0 
39.5 -14.8 
10.4 -17.5 
8.1 -19.9 

33.7 -22.6 
15.4 4.2 
4.6 -23.9 

120.0 -6.8 
1007.0 -8.9 
7368.0 -9.7 

260.0 -12.6 
849.0 -14.3 
157.0 -17.3 
105.0 -19.5 

19.6 -42.9 
39.5 -43.7 
36.4 -·17.2 
8.21 -50.0 

2•13.0 -52.6 
11.-1 -5•1.0 

V; Variability co Outtlow 
Rate v,,,,u.lk111/1J~ V .. ~,,lkm.;.,J 

4.5 1.5 -30.0 -3.0 
1.7 0.4 

2: 2.7 2: 4.1 -32.0 -4.0 
3.7 1.0 
5.0 1.8 

> 1.7 > 2.0 
2:-10.9 ~ 5.3 

3.7 1.3 
2: 2.6 > 0.7 
2: 7.8 ~ 5.0 

7.4 1.9 
2.4 1.3 
3.7 1.4 

> 1.7 ;::: 0.6 -70.0 70.0 
256.0 61.4 

2: 24.7 > 8.7 
> 19.2 ~ 9.0 > 25.7 2: 4.2 
~ 15.0 > 7.1 

> 7.5 ~ 2.5 
~ 3.-1 > 1.1 -41.9 34.9 
> 3.3 ~ 0.8 

2:-27.8 2: 4.6 
3.8 0.9 

> 85.0 > 26.0 
~ l'J.7 > 11.5 

> 2.8 -> 0.6 
'2:-13.6 ~ 3.4 

2.7 0.6 -21.9 14.5 
'2: 4.1 2: 0.7 

2.2 0.5 
5.7 1.2 
8.0 1.3 

> 23.3 > 8.2 
-'2: 2.3 > 3.3 -14.1 18.7 
> 13.6 >-12.0 
-'2: 8.1 -;::: 2.8 

3.6 0.7 
> 9.2 > 2.8 
~ 9.4 2:-12.3 

1.7 0.3 
;::: 2.8 ;;:: 1.9 

9.6 8.5 
1.6 0.4 -24.0 6.0 

> 1.8 2=: 1.5 
-17.4 5.6 -25.0 5.0 

1.7 0.6 
1.6 0.7 
2.8 0.4 
1.5 0.2 
3.4 1.2 
5.8 1.9 

;::: 6.1 ;;:: 1.3 -59.0 -31.0 
1.5 o.o 

> 5.2 ;;:: 1.8 
~ 2.0 ;;:: 1.7 

1.9 1.0 
> 2.7 > 3.5 
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Figura 3.14: Distribntion of thP c-stin1ated variability iudex for aH the maser featurcs 
of the sa1uple of YSOs. Lowcr li111its for the variability index are also included. The 
horizontal axis is the variability index (Vi =~ .F~nr.r. / 1;-o,niu) aud the vertical axis is the 
nunl.ber of 1uaser f«::-atures. Thc histogran~ dues not givc any infor1nation about one 
source in particular, it only sho\vs the tendeucy of the variability of all thc sources in 
the sa1nple. The last bin includes values greater than 30. 

1 
p(V) = exp[-(ln V) 2 /4a2

), 
(7ra2)t/2V 
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(3.1) 

with p(V) = O for V < l. We note that this probability distribution depends only on the 
value of a. 

To have 111ore data, we have added to our table of variability indices those obtained by 
Persi et al. (1994), reaching a total of 84 maser features. Using the equation given above 
with a = 1.6, we obtain a reasonable fit to the data, as shown in Figure 3.15. Larger or 
s111aller values of a provicle a poorer fit. The acceptable fit obtained suggests that the ~vater 
111aser variability can be clescribecl statistically as duc to Gaussian variations in the line 
opacity. 

\Ve then conclncle that over thc tinte scalcs over which thc variability indices werc obtai­
ncd, tite opacitics havc a standard deviation of order 1.6. Sincc the ntcan opacities of ·water 
111asers are of orcler 20 (Rcicl and l'vloran 1981), we conclucle that variations of order of 10, 
observccl in the intensities of the masers, are the result of s1nall variations of orcler of 10% 
in the opacities. 
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Figura 3.15: Distribution of the variability inclcx in the sa111ple ubtainecl frotn cmnbi­
ning the rcsults of Persi et al. (1994) ancl this paper. The data has bccn distributed in 
bins of \vidth 2. The dashecl line is the fit using the function givcu in equatiou 3.1. 

The variability index is calculated using the observed 111axinu1111 and 1111111111u111 peak 
flux densities, and it indicates how n1uch the peak flux density of a given n1aser feature 
changes during the observations. However, as Figure 3.13 shows, the interval of thne between 
thc obscrvecl Fma.r and Fmin is differcnt far each inascr feature and thus V; clacs not take 
into account the span of tin1e of the observed variations. In order to try to quantify the 
activity of the observecl \Vater 111asers, \VC define the variability rate of a tnaser feature as 
F R = V;/(L:!..t/ót ), whcrc Vi is the variability index, .6..t is the interval of time between 
the Fmu.r aud F 111 ,,1 of the tnascr feature and c5t is an interval of tin1e that characterize the 
obsen·ations. \Ve have chosen JI. to be 30 days, the approxi111ate span of ti1nc bctween 
successive observations. In cohuun T of Table 3.2 -,.ve list the variability rate, '-\~hich is also 
illustratecl in Figure 3. lG, where we note that about GO% of the 111aser features of the sa111ple 
i11crcased/decreased its peak flux dcnsity in lcss than a factor of two in a span of ti111e of 
30 days. Thc othcr 4Qo/., of thc inaser features prcsent variability rates highcr that 2, and 
in a fe"v cxtrcn1c 111ascr features the peak flux density changes in inorc than an arder of 
111ag11itude in spans of tiincs of 30 days. It is iinportant to 11ote that Figure 3.lG shows 
the variability ratc of thc "'·ater n1aser featurcs in our san1ple but clacs not give infor111ation 
about a spccific sourcc. 

On the othcr haud, six of our sources were observed with high angular resolution with the 
VLBA by i\1igcnes et al. (1999). Thc high angular resolution spectra only detected the n1ore 
cotnpact inaser spots. \·Vhen con1paring these spectra "vith our º"vn lo"v angular resolution, 
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Figura 3.16: Distribution of the varia.bility rate of ali maser featurcs observed in the 
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we identified con1n1on tnascr features in both spectra. \Ve find that the co1nn1on features 
have a tendency to show high variability in the peak flux density, indicating that cotnpact 
n1aser spots are very active. This is expected frotn the theory of 1naser enüssion since for 
unsaturatccl n1asers thc apparent size is inverscly proportional to the square root of the 
gain coefficient. A 1nore detailed and systen1atic high rcsolution study, in co1nbination with 
single-dish observations, is needed to truly understand the variability of the 111aser enlission. 

In Table 3.2 (column 8 and !)) we list the velocity range of the !) CO n1olecular outflows 
observed in the 11 studied regions. \Ve find that in sevc11 of the sources, the velocity of 
the tnaser features líe within the velocity range of the CO outflow (in 2 cases V 11, 0 << 
V co, in 3 cases V 11,0/V co ~ 0.5, and in 2 cases V 11,0 ~ V co), whilc in two sources the 
spectrun1 shows 1naser features at higher velocities than those of the CO blue lobes (see 
Table 3.2). In addition, wc fin<l that in thc cases of 8233 and IRAS20126+4104, onc of 
thc high vclocity 1naser fcaturcs has a considerably shorter lifctin1c than the low velocity 
fcaturcs. A sinlilar resu!t was found by \Voottcn (1993) in IRAS 16292-2422. Onc might 
spcculatc that thc higher velocity tnascr (and probably tnorc variable) fcaturcs could be 
part of the 1nolecular outflows, while thc lower vclocity (and longer lifetin1c) features are 
rather associatcd \Vith con1pact structures, such as circun1stellar clisks. I-lo\vever, single-dish 
observations do not givc infonnation about the spatial distribution of thc inasers. and thus, 
interferon1etric 111ulti-epoch, high angular observations \Voulcl be necded to investigate this 
possi bili ty. 
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Final!y, the present study is based on systen1atic observations of water n1asers in a san1ple 
of YSOs. vVith such a stucly of maser variability, it is possible to obtain qualitative infor-
111ation about the 111aser enlission of the observed sources. In addition, statistical properties, 
such as variability inclex ancl variability rate of the water n1aser features, can also be obtai­
necl. However, this statistical infonnation has to be taken with care, because the period of 
111onitoring of the sources is short ancl i111prove111ent in the signal-to-noise ratio of the 111aser 
features can be achievcd with new observations, which could give values of variability index 
greater than the values obtainecl in this work. Longer nionitoring progra111s of sources with 
water niascr e1nission ancl a larger san1ple of YSOs wil! be necessary to stucly in n1ore detail 
the evolution of the individual 111aser features. 

3.5.2 A Search :for Systematic Shi:fts Between. the Maser Velocity 

an.d the Molecular Cloud Velocity 

In 111ost of the spectra presented iu Sect.ion 3.4, the H 2 0 niaser enlission shows a tenclency to 
be blueshiftecl with respect to the n1olecular cloucl velocity. In orcler to investiga.te this issue, 
we calculatecl the velocity shift (Vu,o - Vc1oud) between the intensity-weighted 111ean radiai 
velocity (Vú,o) of the n1aser features of each source and that of the associated n1olecular 
cloucl (l-';,1oud). Vu,o is calculatecl as L F; V¡/ L: F;, where F'; and V¡ are the peak flux density 
and the radial velocity of the i-th 111a,.,er feature, respectively. Results are listed in Table 3.3, 
which contains: source nan1e (colun111 1), \'íi,o (cohunn 2), and velocity shift (colun1n 3). 

Tabla 3.3: Velocity Shifts of the maser e111ission 

So urce Vu,o V11 2 0 - Vc1oud 

AFGL5157 -17.3 0.5 
S233 -lG.!) 0.3 
AFGL5182 -3.2 -2.5 
IRAS20050+2720 2.1 -3.7 
IRAS20126+4104 -12.0 -8.2 
Sl06FIR -11.l -10.0 
AFGL2591 -19.2 -13.5 
LkHa234 -10.8 -0.8 
Sl40IRS -2.3 4.2 
CEPHEUS -10.3 -0.6 
IRAS23139+5939 -50.5 -5.8 

If we do not include sources with sn1al! velocity shifts :S !O.SI k111 s-1 (the estiinated 
rando111 velocities in a region of star fonuation), we note that the 111aser enlission in seven 
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sources of thc sainple tend to be blueshifted with respect to thc associated nlolecular cloud 
velocity, while only one source is redshifted (8140 IRS). To vcrify this trend seen in the 
sources in our sainple, we included 61 other sources fro111 the Jiterature (Rodríguez et al. 
1980, Felli et al. 1992, Persi et al. 1994, Miralles et al. 1994, and Valdettaro et al. 2001). 
Then, frotn a sa111plc of 69 sources (including the sources in our sa111ple), we find that the 
111aser e111ission of 34 sources (about one half of the sa111ple) is 111ainly blucshifted vvith respect 
to thc associated 1110Jecular cloud velocity, and that the 111aser einission of the re111aining 
sources (35) is 1nainly redshifted. This result shows that the trend found in our sa111ple 
is not confinned by a biggcr sa111p!e, and that the observed trend could be produced by 
selection effects. 

3.6 Con.el usion.s 

'Ve have 1nonitored the water nlaser enlission in a sa1nple of eleven en1bedded sources in star­
fonning regions with the 37-n1 Haystack antenna. Fro111 the analysis of the 1naser variability, 
the nlain results of the present study are: 

l. Ali the observed YSOs show variations of the water 111aser en1ission on tirne scales of 
one nlonth or Jess. 

2. Ali the sources have n1ore than one feature that shows variations in its peak flux density 
in less than a factor of 10 in tiine spans between one and severa! n1onths. 

3. About 60% of the sources have at least one feature that shovvs variations in its peak 
flux density in 1nore than an order of n1agnitude in tin1e spans between one and several 
111onths. Statistically, the variations in the nlaser intensity can be described as due to 
s111all Gaussian fluctuations in the line opacity. For exa111ple, variations of an order of 
111agnitude (or Jess) could be the result of variation in the opacity of about 10% (or 
less). 

4. The estimated value for the variability rate (V R = V;/(.ó.t/ót)) is Jess than two for 
60% of the n1aser features, although there is a wide range of values. 

5. 'Ve do not find a relationship between the huninosity of the sources and the variability 
of the H20 masers, neither a periodicity pattern in the 1naser variability in any of the 
observed sources. 

6. "\Ve find that in our sa111ple of sources, the 1uaser e111ission shows a tendency to be 
blueshifted with respect to the associated n1olecular cloud velocity. However this trend 
is not confinued when we include other sources fron1 the Jiterature. 
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1 Articulo publicado en el ApJ L (Dctection of a Candidatc for the Exciting Source of the Expanding Water 

Maser Bubble in Cephcus A, S. Curie!, M.A. Trinidad, J. Cantó, L.F. Rodríguez, J.M. Torrelles, P.T.P. Ho, 

N.A. Patel, L. Greenhill, J.F. Gó1nez, G. Garay, L. Hernández, M.E. Contreras, and C. Anglada 2002, Thc 

Astrophysical Journal Let.ter, 564, 35-38). 
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Abstract 

We report sensitive, high angular resolution VLA 3.6 cn1 and 7 111111 continuu111 obser­
vations toward the star-fonning region Cepheus A. Three e111bedded young stellar objects 
(YSOs) were found within a projected area of = 0'.'6 x 0'.'6 ( 400 x 400 AU2 ). One of the sources 
is the already known radio continuun1 jet H\V2 (detectcd at 3.6 cn1 and 7 n1111), while the 
other two weak sources were not known previously. One of these two new sources is cletected 
only at 7 nln1 ancl is located :::e 0'.'15 south fro111 HW2. The other source, detected only at 3.6 
c111, is located 0'.'6 south fro111 H\V2, and nearly coincides with the center of the enig111atic 
expanding bubble of water 111asers recently detected ;vith the Very Long Baseline Array. \Ve 
suggest that this radio continuu111 source is the en1bedded YSO powering the water 111aser 
structure, but its nature is still unknown at present. \Ne also discuss possible scenarios that 
could explain the surprisingly precise spherical geo111etry of the water 111aser bubble. 

4.1 In.trod uction 

Cepheus .t-\ is a vcry active star forn1ation region, containing the second source in the sky 
ever noted to exhibit the pheno111enon of bipolar 111olecular outflow (Rodríguez, l'vloran, & 
Ho 1980). The powering sonrce of this outflow is a thermal radio jet (Rodríguez et al. 1994), 
known as I-I\V2, which is the brightest of the radio continuun1 sources cletected in the region 
(Hughes & \Vouterloot 1984). From observations made with the Very Large Array (VLA) of 
the National Radio Astrono1ny Observatory2 in its A confignration, Torrelles et al. (1996) 
reported a group of 25 H 2 0 111asers distributed in a flattened structure, associated with the 
Cep A/H\V2 radio jet. l'vlore recent Very Long Baseline Array (VLBA) observations have 
revealed that so111e of the "individual" n1asers detected previously with the VLA unfold into 
unexpected ancl re111arkable linear/arcuate "111icrostructures" (Rl through R5; Torrelles et 
al. 200la, 200lb; hcreaftcr TOla,b) with sizes :::e 3-100 mas (2-70 AU at the clistance of the 
source of 725 pe, Johnson 1957). Both thc spatial clistribution and the proper 111otions of 
these H 2 0 1naser 111icrostructures indicate that they clclineate shock fronts. In particular, 
the I-hO 1naser spots in the R5 structure, locatcd about 0'.'6 to the south of H\V2, exhibit 
a nlost unusual arclike distribution that can be fitted by a circle with an accuracy of 0.1% 
(TOla). The circle has a radius of G2 A.U, is expancling unifonnly ata rate of 9 kn1 s- 1 , and 
by the ti111e of the 1996 VLBA observations had a clyna111ical age of about 33 years. These 
characteristics are consistent with the observed H 2 0 n1aser structure being li1nb-brightened 
parts of a spherical expanding bubble driven by a very young stellar object (YSO) deeply 
e111bedded in the dense n1olecular core and located at the center of the circle (TOla). The 
spherical synnuetry of the expanding H 2 0 111aser structure is surprising ancl is not predicted 
by current theories on star formation, given that the ejection of 1naterial in YSOs is expectecl 

::?NRAO is a facility of thc National Scicnce Foundation operatcd undcr coopcrativc agrec1nent by Asso­

ciatcd Uuivcrsities~ Inc. 
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to be bipolar and highly collitnated, driven by the accretion processes within a circu1nstellar 
disk. 

In this paper we report radio continuu1n observations of this region, carried out with 
the VLA. In acldition, we requested archive subarcsecond VLA data to further study this 
region. We have found that closc to the center of the expanding bubble of H 2 0 n1asers 
there is a weak radio source which is probably associated with the e1nbedcled YSO clriving 
the expanding bubble (§ 2). \Ve also cliscuss the nature of this radio continuun1 source, as 
well as possible scenarios that could cxplain son1e of the observational characteristics of the 
enig1natic inaser structure R5 (§ 3). 

4.2 Observations and Results 

The observations were carried out with thc \lLA at 3.6 cn1 cluring 2000 Dece111ber 12 and 
at 7 111111 during 1996 Decc111bcr 21 (see Table 4.1). These observations were inade with an 
effective banclwith of 100 MHz ancl two ~·in:ular polarizations. The data were eclitecl and 
calibrated following standard procedures with the Astrono111ical hnagc Processing Syste1n 
(AIPS) software of NRAO. \Ve have also compared these rcsults with previous observations, 
using 3.6 cn1 archive data taken in 1991 .Juiy 7 ancl the 1.3 c111 data reportee! by Torrelles et 
al (1996), taken in 1995 July 5. Co1ü.011r inaps at 3.6 cm ancl 7 111n1 are shown in Figures 4.1 
ancl 4.2, respectivcly. Al! the clat.a usecl in this Letter wcre taken with the A configuration 
of the VLA. 

Tabla 4.1: Sununary of the Obscrvations 

Flux Synthesizcd Bea111 

>. Pbase Density HPFW PA 
(cm) Date Calibrator (Jy) (arsec) (deg) 
3.6 2000 Dec 23 2202+422 2.76 0."24 X 0."17 -29 
0.7 1996 Dec 21 2229+695ª 0.47 0."05 X 0."04 -56 
1.3 1995 Ju) 05 2200+420ª 3.60 0."08 X 0. 11 07 88 
3.6 1991 .Jul 07 2229+695ª 0.57 0."24 X 0."17 33 

uThc 19HG, 1995 .a11d 1991 data were obtained using 81950 coordinatcs 

rlllS 

Noise 
(¡tJy beam- 1 ) 

30 
250 
120 
30 

The 3.6 c1n conti11uun1 contour inaps obtainecl in the epoch 2000.9 ancl with the archive 
data (epoch 1991.5) show, in aclclition to the H\V2 radio continuu111 thennal jet, a weak 
(0.2 rnJy beain- 1 ) and con1pact radio continu11111 source (hereafter refered to as VLA-R5; 
Fig. 4.1), locatecl ~ 0'.'57 to the south of H\V2. This weak source was not detected at 7 nun 
(epoch 1996.9). On the other hand, the 7 111111 111ap also shows the radio continuu111 jet HW2, 
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Figura 4.1: Top: Contour n1ap of 3.6 cn1 continuum emission (epoch 1991.52) in the 
Cep A/H\V2 rcgion. Contours are -5, -3, 3, 5, 7, 9, 13, 18, 24, 30, 40, 50 and 60 times 
30 µJy bean1- 1, the rins noise of the map. Bott.01n: Contour maps of VLA-R5 at 3.6 cm 
for epochs 1991.52 {left) and 2000.98 (right). Contours are -5, -4, -3, 3, 4, 5, 6, and 
7 titucs 30 ¡tJ y bean1- 1, the rms noise of the maps. The half power con tour of the 
synthesizecl bca111 is sho\\~n in the bottotn left corner. Triangles indicate the H20 n1aser 
spots in the R5 structure (epoch 1996 Feb 11} observcd by TOla,b. The star indicates 
thc expected centcr of the spherical bubble according to the circlc least-squares fit. 

as well as a c0111pact source Jocated ~ 0'.'15 to thc south of H\V2 (Fig. 4.2), hercafter refered 
to as VLA-111111. This source is not scen in our observations at 3.6 cnl, probably because 
of blending with thc radio continuun1 mnission fron1 the HvV2 jet. Neither of the two new 
continuun1 sourccs was cletected in the 1.3 cn1 data (epoch 1995.5). In this papcr we discuss 
the characteristics of the two new sources reportee! here; the structure of the thcnnal radio 
jet H\'V2 will be discusscd in detail elscwhere. ' 

TESlS CON _ 
'··GT'~ \ "FA.LLA. DE Orn t~" 
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Figura 4.2: Contour iuaps of the 7 111111 continuu111 e111ission in the Cep A/H\V2 region 
(left) and the VLA-111111 source (right). Contours are -5, -3, 3, 5, 7, 9, 13, 18 and 
24 tin.1.es 250 µJy bea111- 1 , the r1ns noise of th'~ 111.ap. The half po\ver contour of the 
synthesized bean1 is shO'\Vn in the buttorn left ar right corners. Triangles indicatc the 
H 2 0 111aser spots in the R4 structure (epoch 199G Feb 11) observed by Tüla and TOlb. 
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VVe have also plottecl in thc radio continuu1n i-.iaps the water inaser positions of the R4 
ancl R5 structures observed vvith the VLBA by Tülb (see Figs. 4.1 and 4.2). The align111ent 
between the water n1aser structures obscrved with the VLBA ancl the 3.6 c111 and 7 111111 
continuun1 111aps \vas carried out in t\VO steps. First, the '\Vater n-iasers were aligned \Vith 
the 1.3 c1n continuum 1nap following the inethod describcd by TOl b. Sccond, the 3.6 c111 
ancl T 111n1 inaps were aligncd with thc 1.3 c111 n1ap using a con1pact source (HW3c) locatcd 
about 3'.'4 to the south of H\V2, which appears in all thc 1naps and <loes not show evident 
proper n1otio11s with rcspect to other sources in the field. \Ve esti111ate that the error in the 
alignment of the inaps is less than 0'.'05. This overlay (sce Fig. 4.1) shows that the weak 3.6 cn1 
continuun1 source VLA-R5 coincides quite wcll with the predictecl position for the clriving 
source of the expanding bubblc of water rnascrs (Tüla). Ou the other ha11cl, the co111pact 
sourcc \/LA-111111 clctectecl at T i11111 to the south of H\V2 is locatecl nearby, but displaced 
~ O'.' 1 to thc northcast of thc R4-A 111icro bow-shaped water 1nascr structure (Fig. 4.2). 
VLA-111111 docs not seen1 to be the powering source of this n1aser structure given that the 
proper nlotions of the water 111asers suggest that its powering source inust be located to the 
southeast, along the synnnetry axis, and probably closc to this nlicro bow-shaped structure. 
Howcvcr, the s111all group of water inaser spots that nearly coincide with VLA-nnn inight be 
associated with this source. 

Thesc results indicate that there are at lcast 3 (probably four, if we account for the 
undetected cxciting source of the micro bow-shock R4) e111bcclded YSOs within a projected 
area of only ~ 0'.'6xü'.'G (about 400x400 AU2 at the distance of the source), suggesting that 
the previously kno~vn radio continuun1 source HvV2 inay actually be a sn1all cluster of YSOs 
in for1nation. 

TESIS CON 
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Tabla 4.2: Flux Densities ancl Upper Linüts 

So urce .X Epoch a(J2000)ª ó(J2000)5ª Flux De:nsityb 
(cm) (h Tn s) (º , ") (mJy) 

VLA-1:n1:n 0.7 199Ci Dec 21 22:56:17.9845 62:01:49.447 2.0G ± 0.25 
1.3 1995 Jul 05 ::;; 0.6 

VLA-R5 3.6 2000 Dec 23 22:56:17.977 62:01:49.04 0.20 ± 0.03 
3.6 1991 Ju! 07 22:56:17.976 62:01:49.05 0.23 ± 0.03 
0.7 199Ci Dcc 21 ::;; 1.25 
1.3 1995 Ju! 05 ::;; 0.60 

NOTE. - Units of right asccnsion are hours, 1ninutes, and seconds, ancl units of dcclination 

are degrees, arc1ninutcs, and arcseconds. 

ªThe possitional crrors are about 0."05 at 3.6 cn1 ancl 0."02 at 7 nun, v.•hilc the relative 
error bctwecn the n1aps at dirfercnt wavclengths, ancl the water ina.sers and thc continuun1 

e111ission, is bctter than 0."05. · 
"Flux densities with 1-cr uncertainties, and 5-o- uppcr lirnits. 

Discussion 

Although VLA-nun was detccted only at 7 nln1, a lower limit for its spectral inclex can be 
estin1ated using the npper limit obtained at 1.3 cn1 (see Table 4.2). \Ve obtain that the 
spectral index betwecn 1.3 and 0.7 cn1 is o 2': 2.0 (S., o:: vº), which is consistent with a 
c0111pact optically thick HII region or clust elnission fro111 a protostellar disk and/or a clusty 
cnvelope. Since this source appears nnresolvecl in the 7 111111 map, thc sizc of the HII region 
or the protostcllar disk {and/or envelope) is only ;S 30 AU, which it11plies that either the 
HII region is extren1ely con1pact or that thc protostellar disk is s111aller than the typical 
sizc of 100 AU and si111ilar in sizc to those fonnd in so111e YSOs, such as L1551-IRS5 ancl 
HH211 (Rodríguez et al. 1998, Avila et al. 2001). Subarseconcl resolution observations at 
wavelengths shortcr than 7 nun will be neec\cd to study further the nature of the source. 

An upper linlil for the spectral index of VLA-R5 can also be estin1atecl by using the 
mcasured flux density at 3.6 cn1 and the upper linlit at 1.3 cm. In this case, '>Ve obtain that 
a ;S 0.9, which 1uay be consistent with enlission frmn a stellar '>Vind or an HII region. This 
spectral index 111ust be interpretecl with so1ne care given thc lo\v signal-to-noise ratio of the 
source and the fact that the observations were not taken si1nulta11eously. A reliable estin1ate 
of the spectral index of VLA-R5 (and VLA-nun) rec¡uircs both sin1ultaneous observation 
with co1nn1on calibrators (to reduce the syste1natic errors associatcd with potential source 
variability), ancl similar (u,v) coverage at diffcrent wavelengths (especially in1portant for thc 
detcction of sources located closc to extended enlission as in HVV2). Unfortunately, these two 
conditions are not fulfillcd by our data, given that the obscrvations at diffcrent wavclengths 
span about 10 years (between 1991 and 2000) and rely on cliffercnt calibrators (sce Table 4.1). 
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Based on the present observations of this regían it is difficult to explain the origin of the 
continuu111 e111ission in VLA-R5, as well as the relationship between the expanding 111olecular 
bubble observed in water 111asers and the weak continuu1n source at 3.6 c1n. TOla have 
proposed that the observed characteristics of the water 1naser structure can be explained 
by a scenario in which an initially sn1oothly expanding n1olecular shell (traveling through a 
111ediu111 alrcady evacuated by a previous ejected shell) is overtaken by a subsequent ejection 
of tnaterial by a YSO. This could cxplain the cxtre111ely coherent structure observed in the 
\Vater 111aser distribution, as \Vell as the largc spread in vclocity scen in the line wings in so111e 
of the spots localizecl within the are structure (TOla; TOlb). The proposed ino<lel predicts 
that the expansion velocity wottld re111ain nearly constant until the expanding shell interacts 
with thc external tnolecular 111ediu111, and that the continuu111 e111ission will be co111pact ( < 
0'.'20) and with a spcctral indcx probably consistent with that of a thcnnal wind (i.e., a ;:::: 
0.2). On thc other hand, the n1odel implicitly assmnes that the YSO periodically drives a 
spherical ejection of 111aterial, which is not explained by the current star fonnation theories. 
The ejection of 111aterial by a YSO is expectPd to be in two opposite directions and highly 
colli111ated. In addition, it is not clear h<w• this YSO cottld have associated with it thennal 
radio continuun1 e111ission and have at thP sar .. 1c tin1e C"pisodic ejcction of 1nolccular shells. 

An alternativc scenario to explaiu 1.hc nature of thc cxpanding bubblc of '\-Vatcr 111asers 
would be to assttn1e that the detected VLA-H.5 >-Ource is a young expanding HII region. In 
fact, the tneasured expansion velocitv o! the :ophiorkal shell observed in water tuasers of about 
9 kn1 s- 1 is consistent \vith this idc-a. Iu order to inves1.igatc this possibility, ,,~e assu1nc that 
''LA-R5 represents a c0111pact. HII region wit.h a te111perature of 10.¡ K, a flttx density of 0.2 
111Jy at 3.6 c111 anda size in 19!JG of 0'.'17 (ora radius of G2 AU at the clistauce of the source), 
\vhich is expanding \Vith a vclocity of 9 kn1 s- 1 • In this scenario, the observed \Vatcr 111aser 
en1ission would be produced in thc shockecl !ayer of a111bient iuolecular tnaterial around the 
expanding HII regiou. Under these ass11111ptions, we fine! that the HII regían is optically 
thin (r(3.6 c1n)::::e 0.025] with an enlissiou tncasure El\'l::::,: G.9xl06 cn1- 6 pe andan average 
density in the ionized gas of ne(HII) ::::e 1.1x10'° cin- 3

. The rcquirecl ratc of ionizing photons 
is ::::,: 1x10º13 s- 1, which is consistent with a B3-B4 zero-agc 111ain-sec¡ucnce star. Fro111 the 
theory of cxpancling HII regions (e.g., Spitzer 1978; Shu, 1992) wc can further estímate the 
H 2 density of the unperturbed a1nbient 1necliun1, n(H2 ) ::::,: 1.2 x 105 cin- 3 , ancl the density 
insicle the shockecl !ayer (assutniug an isothennal shock with a souud speecl::::,: O.G3 kn1 s- 1). 
n(H 2 ) ::::e 2.G x 107 c111-". The resultiug gas deusities inside and outsidc the HII region are 
sitnilar to those expect.ed in dense cores around YSOs, but lowcr than that estitnated far 
this regiou fro111 NHa observations, u(H 2 ) = 2xl07 (.YNu

3
/l0- 8 )- 1 cni-3 , by Torrcllcs et 

al. (1999). Based on this si111ple 1nodel, so111e prcdictions abont thc cvolution of this radio 
continutt111 source can be tnade. First, t.he expectecl sizc of thc HII region would be about the 
sanie as thc expanding \.\·atcr 1nasc-r shcll, i.c., about 0~'20 at thc prescnt tin1c (or .......... 140 AU 
in 2001, at the clistauce of the sonrce), which could be confinuccl by subarcsecond, sensitivc 
VLA-PT (VLA plus Pie Town extension) coutinuu111 observations. Seconcl, the expancling 
shell shoulcl be cleceleratiug with tinte, and thus new VLBA obscrvations should show a 
lower expausion velocity (e.g., about 8 k111 s- 1 at the present ti111e). And third, the spcctral 
inclex of the radio continu111n source shoulcl be a = -0.1 at centin1eter wavelengths, which 
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could also be 1neasured by sensitive VLA-PT observations. Of course, in this scenario we 
would be witnessing the birth of an HII region, an unlikely situation given the improbability 
of observing such a short-lived event. In addition, the synunetry of the spherical rnolecular 
shell could be affected by interna! instabilities and by an1bient inhomogeneities during the 
expansion of the HII region. 
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1 Artículo publicado en el ApJ {Observations of \Vater Masers and Radio Continuun1 Ernission in AF­

GL 2591, l\'l.A Trinidad, S. Curiel, J. Cantó, P. DÁlessio, L.F. Rodríguez, J.M. Torrelles, J.F. Gón1cz, N.A. 

Patel, and P.T.P. Ho 2003, Thc Astrophysical Journal, 589, 386-396). 
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Abstract 

We report results of continuu111 (1.3 and 3.6 cn1) and H 2 0 1naser line high-angular re­
solution observations, 111ade with the Very Large Array in the A configuration, toward the 
star-forming region AFGL 2591. Three radio continuum sources (VLA l, VLA 2 and VLA 3) 
were detected in the regiou at 3.6 c111, and one source (VLA 3) at 1.3 c111. VLA 1 and VLA 2 
appear resolved and their spectral indices suggest free-free en1ission fro111 optically thin H II 
regions. VLA 3 is elougated in the east-west clirection, along the axis of the bipolar n1olecular 
outftow observccl in thc rcgion. Its spectral energy clistribution is consistent with it being a 
~ 200 AU optically thick disk plus a photoionized wind. In adclition, we detected 85 water 
1naser spots toward the AFGL 2591 region, 'vhich are distributed in three main clusters. 
Two of thcse clusters are spatially associatecl with VLA 2 ancl VLA 3, respcctively. The 
third cluster of n1asers, including the strongest water maser of the region, clacs not coincide 
'\Vith any kno\vn continuu111 source. \Ve suggest that this thircl cluster of n1asers is excitecl by 
an uncletectecl protostar that wc predict to he located :::e 0'.'5 (500 AU) north frorn VLA 3. 
The n1aser spots associated with VLA 3 are clistributcd along a shell-like structure of O'.'Ol 
size, showing a peculiar velocity-positiou helical distribntion. vVe propase that VLA 3 is the 
poweriug sourcc of the observccl n1olccular out,flow in this region. Finally, we support the 
notion that the AFGL 2591 region is a ch1ster of BO-B3 type stars. 

5.1 Intro d u et ion 

Current 111odels far single star forn1ation require a "disk-YSO-outflo,v" syste111 in arder to 
explain phenornena such as Herbig-Haro (HH) objects, high-velocity bipolar molecular out­
ftows, jets, ancl H 2 0 and OH n1asers. lnterferon1etric 'vater 1naser observations of star­
fornling regions are a very powerful too! to stucly the kinen1atics and dynanlics of the gas 
very close to the central engine responsible for these phe110111ena associatecl with the star 
fonnation. In particular, H 2 0 1nasers have been shown to be a goocl tracer of circun1stellar 
clisks ancl radio jets in young stellar objects (YSOs) (e.g., Chernin 1995, Claussen et al. 
1998, Shephercl & Kurtz 1999, Furuya et al. 1999, 2000, Patel et al. 2000, Torrelles et al. 
1998, 200la, Seth, Greeuhill, & Holder 2002). 

AFGL 2591 is locat.ecl in the Cygnus X region, embeclded in a n1olecular cloucl with a 
velocity of F 1,su = -5.7 km s- 1 (van cler Tak et al. 1999). AFGL 2591 is a very lmninous 
IR source (Lbol ~ 9 x 104 L 0 at a clistance of 2 kpc, Lada et al. 1984), which is con1pletely 
obscurccl at optical wavelcngths. This infrarecl source has been suggestccl to be the powering 
sourcc of a bipolar 1nolccular ontfiow alignecl in the east-wcst clircction (Bally & Lacia 1983; 
Torrellcs et al. 1983; Lacia et al. 1984; lVIitchell et al. 1991). The clistance to AFGL 2591 is 
very unccrtain (between 1 ancl 2 kpc), although more recent studies of this region generally 
assmne 1 kpc (Hasegawa & l.Vlitchell 1995; van cler Tak et al. 1999). This is the clistance that 
we will aclopt in this paper (but will also cliscuss how results are n1odifiecl if the clistance is 
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increased to 2 kpc). 

Four radio continuun1 sources have been detected near the infrared source AFGL 2591 
(labeled nl to n4 by Can1pbell 1984), but none of then.1 was believed to coincide in position 
with AFGL 2591. Subsequent observations at infrared wavelengths fro111 Tan1ura et al. 
(1991) showed that there are several point-like sources in this region and that the strongest 
IR source, denoted as NIRS 1, coincides in position (within their observational error of ±1") 
with onc of thc radio continuum sources (n3) detected by Cmnpbell (1984). In addition, a 
group of four H 2 0 maser spots was detccted in the region by Tofani et al. (1995 ); three of 
then1 are clustered near the position of the radio co111ponent n3, while thc othcr 1naser spot 
is Iocatecl near 112. 

The cross-calibration technique has bcen found to be ideal to observe sitnultaneously with 
the Very Largc Array (VLA) in its A configuration the continuu111 and H 2 0 111aser en1ission 
at 1.3 cn1 toward YSOs with angular resolution of 0'.'08 (Torrelles et al. 1996, 1998). "\Vith 
this technique, the atn1ospheric seeing cffects at. 1.3 c111 can be fully co111pe11sated if a strong 
H 2 0 n1ascr is present within the pritnary bea111, which is uscd as the phasc and an1plitude 
reference. In this paper we analyze si111ultaneous VLA-A observations of thc H 2 0 n1aser and 
continuu111 cn1ission at 1.3 cn1 toward AFGL 2591 applying this cross-calibration technique. 
In adclition we also prescnt VLA-A 3.G c1n continuu111 obscrvations towarcl AFGL 2591. 
Our inain goals werc: (1) to in!age tlw -:-ontiu1111111 en1ission of thc YSOs with high-angular 
resolution to elucidatc the nature of thc radio 3011rces, (2) to idcntify the powering source(s) of 
the extended bipolar inolecular 011tflow, and (::~)to stucly thc spatio-kine111atical clistribution 
of the '\Valer 1nasers n1casuring at n1as accuracy the relative positions of the UHLSers and the 
continuu111 c1nission to eluciclate its relationship. 

5.2 Observations 

The observations were made with the VLA of the National Radio Astron0111y Observatory 
(NRA0) 2 in the A configuration during 1999 June 29. We observed sin1ultaneously the 
1.3 c111 continuu111 and the H 2 0 inaser en1ission, using two different bandwidths, one of 25 
IVlHz with seven channels for the continuun1 and the other one of 3.125 !vlHz with 63 channels 
for the line en1ission. The bandwidth for the continuun1 111casuren1ents was centered at 
22285.080 l\IHz, while the H 2 0 line was centerecl at the frequcncy of thc 6 16 -+ 5 23 niaser 
linc (rest frequency 22235.080 JVIHz) with V LSR = -7.6 k111 s- 1. Both right and left circular 
polarizations werc smnpled in thc two different bandwidths. In addition, we also observccl 
at 3.6 c111 the co11tinu11111 e111ission i11 both circular polarizations "l.Vith an effcctivc band"l.vidth 
of 100 1'dHz. Thc> absolute ainplit11dc calibrator was 1328+307 with an aclopted flux density 
of 2.51 Jy at 1.3 cm aud 5.18 .Jy at 3.6 cni. The phase calibrator was 2023+336 with a 

:!NRAO is a facility of thc National Scicncc Foundation operated under cooperative agrcen1ent by Asso­

ciated Univcrsitics, Inc. 
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bootstrapped flux clensity of 1.85 Jy at 1.3 cm ancl 2.43 Jy at 3.6 cm. 

The initial calibration of the 1.3 c111 data was clone separately for each of the two band­
widths. \Ve searched the narrow banclwiclth data for the spectral channel with the strongest 
H 2 0 111aser e111ission, self-calibrating the signal in this particular channel in both phase and 
an1plitucle. We then cross-calibratecl the data applying the phase ancl an1plitude corrections 
to both the narrow ancl broad bandwidths, re111oving in this way the atn1ospheric ancl ins­
trun1ental errors (see Reid & !Vienten 1990, Torrelles et al. 1996). Calibration and further 
1napping, of both the H~O and the continuun1 data, were done using the Astrono111ical hna­
ge Processing Systen1 (AIPS) of NRAO. \Ve n1ade cleaned images of the field setting the 
ROBUST paran1eter of the AIPS task IMAGR to O, to optiniize the compro111ise between 
angular resolution and sensitivity. The resulting bea111 sizes were 0'.'08 (1.3 cn1) and :::e 0'.'3 
(3.6 cn1). The achievecl nns noise of the continuun1 i111ages is 190 ancl 40 ¡tJy beain-1 at 1.3 
and 3.6 cnl, respectively. 

In addition, we rec¡uested frmn the VLA archive the 6 cn1 continuu111 data published by 
Ca111pbell (1984). \Ve recalibrated and 111ade n1aps of these data using the current procedures 
of _A,.JPS. \Ve then 111easured the flux densities of the sources at this 'vavelength and used 
these values together with our 3.6 and 1.3 cn1 continuun1 flux densities values to calculate 
their spectral indices (see §4.1). 

5.3 

5.3.1 

Results 
TES

, .. , -.r·1{-~¡;-·--¡ 
l . \ .. " 1 

FALLA 6S_,~:-_~:;:~:EN l 
Co:nti:nuum Emissio:n at 3.6 cm a:nd 1.3 cm 

The contour map of the AFGL 2591 region at 3.6 cm is shown in Figure 5.1. We detected 
three sources in the field (VLA 1, VLA 2, and VLA 3), which coincide with the previously 
detected sources (nl, n2, and n3) at 6 and 3.6 cm by Cainpbell (1984) and Tofani et al. 
(1995). The fourth source detected by Ca111pbell was not detected by us. Their positions 
and flux densities are given in Table 5.1. At 3.6 Cl11, VLA 1 is the strongest and nlore 
extended source (2'.'5 x 2'.'4) in the field. VLA 2 is also spatially resolved at this wavelength 
(0'.'98 x l'.'24, PA=l 77º). VLA 3, the weakest source in the field, appears unresolved at 
3.6 Clll (::; 0'.'3). 

At 1.3 cnl, the only source cletected in the region is VLA 3. Sources VLA 1 and VLA 2 
are relatively extended and their flux density insicle a synthesized bea111 is too sn1all in the 
1.3 cn1 obscrvations. In addition, sourcc VLA 1 is bcginning to be resolved out by the 
interfcro1ncter. Source VLA 3 is elongatecl in the east-wcst direction (Figure 5.2). This fact 
was prcviously noted by Ca111pbcll(l984) at 6 c111 with a bean1 of ~ 0'.'35. The elongation 
of '-'LA 3 roughly coincides with the axis of the bipolar n1olecular outflow observed in the 
region. These results suggest that VLA 3 is probably the energy source of the bipolar outflow. 



Capítulo 5. Water l\!Iaser and Radio Co11tin11mn in AFGL 2591 

16 

~l * 
VLA2 

15 

~VLA3 
+ 

14 

~ <~·+ !!!. 13 ._, 
z o 

~ 12 :::¡ 

11l 
11 

VLA 1 

10 

09 

08 

2027 36.0 35.9 35.8 35.7 35.6 35.5 35.4 
RIGHT ASCENSION (91950) 

Figura 5.1: Continuun1 contour tnap of the AFGL 2591 region at 3.6 c1n. Contours 
are -4, -3, 3, 4, 5, 7, 10, 14, 28 and 35 times 40 µJy beatn-1, the rms of the map. The 
beain (0'.'33 x 0'.'26, PA = 81.8°) is shown in tbe lower left-hand corner. The crosses 
indicate the position of the H20 maser spots detected in this region. The total nurnber 
of n1aser spots is 85. However, nlauy appear overlapped at this scale. 
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5.3.2 Water Masers FALL -. 1.l !._:':GEN 

"\Ve detected 85 water n1aser spots in the field (see Figure 5.1). l'vlost of the n1aser spots are 
distributcd in three 1nain clusters. One appears to be associated with VLA 2 (22 spots), 
another one spatially coincides with VLA 3 (29 spots), and the third one is located ~ 0'.'5 
north fron1 VLA 3 (23 spots, including the strongest n1aser in the region with S., = 70.3 
Jy). Two 1nore groups of 4 ancl 7 111aser spots, rcspectively, were found between VLA 1 and 
VLA 3. Noue of thc detectcd n1aser spots spatially coincides with VLA l. l\•lost of the nuJ.Ser 
spot.s have a single velocity co111ponent (in the velocity range VLsn = -28 to +12.8 kn1 s-1) 
and a Iine wiclth :::; 1.2 km s- 1. The position, radial velocity, and flux density of the H 2 0 
n1ascrs cletected iu the rcgion are Iisted in Tables 5.2, 5.3, 5.4, and 5.5. The rn1s noise of 
the velocity channels ranges fro111 28 inJy bean1- 1 far the channel where the strongest n1aser 
spot w·as cletected, to 5 111Jy bean1- 1 far the channels with the weakest water 111aser c1nission. 
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Figura 5.2: Continuu111 contou.r map of the radio source VLA 3 in the AFGL 25!)1 
region at 1.3 c111. Contours are -4, -3, 3 1 4, 5, G, 7 tirnes 190 µJy beam- 1, the rn1s noisc 
of the map. The bea111 size (0'.'08) is indicated in the lower left-hand corner. The crosses 
indicate the position of the H20 nrn.ser spots associated with VLA 3. Note that the 
group of 111aser spots at the centcr of thc sourcc appears to trace a shell-like structurC" 
when the upper-left three spots are not included. 

Discussion 

The radio continuun1 sources found in the star fornling regían AFGL 2591 were interpreted 
by Ca1npbell (1984) as "leaks" from an otherwise highly obscured ionizing source at the 
infrared position or alternatively, as a cluster of B-type stars powering individual H 11 regions. 
Assmning that the sources in AFGL 2591 are B-type stars, Tofani et al. (1995) suggested 
that nl (VLA 1) is the most evolved of the111 ancl n3 (VLA 3) is the youngest one. Also, 
van der Tak et al. (1999), using OVRO continuu111 data, cletectecl two sources in the regían, 
nl (VLA 1) and n3 (VLA 3). For n3 (VLA 3), they calculated a spectral inclex of 1.7 ± 0.3 
between SG aud 22G GHz and showed that it has an excess in the thennal e1nission, probably 
fro111 dust enlission, \vhich n1ay reside in an optically thick, con1pact structure \Vith a dia111eter 
of :5 30 AU. For ul (VLA 1) they calculated a spectral index n = -0.03 ± 0.1 consistent 
with an optically thiu I-I II rcgion. 

Flux clensities at severa! frec¡uencies allow us to estin1ate the spectral indices far the 
continuun1 sources. Using Cainpbell's observatious (1984) at G c1n, our elata at 1.3 and 
3.G cni, and thc observed flux clensities in the nlillin1eter regían (van der Tak et al. 1999), 
we have calculatecl the spectral indices far VLA 1, VLA 2, and VLA 3. Given that there 
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Tabla 5.1: Positions, flux densities and spectral indices of the radio continuu111 sources in 
AFGL 2591. 

Position.ª 
So urce V S., Spectral Range b Ref. 

a(1950) '5(1950) (GHz) (mJy) Index 
VLA 1 20 27 35.66 40 01 10.28 4.9 84.62 ± 0.2 1 

8.4 94.98 ± 0.2 0.21 ± 0.01 1 2 
87 87 ± 1.4 -0.03 ± 0.01 2 3 
106 71±1.2 3 

VLA2 20 27 35.60 40 01 15.37 4.9 4.55 ± 0.2 1 
8.4 4.95 ± 0.2 0.15 ± 0.1 1 2 

VLA3 20 27 35.951 40 01 14.687 4.9 0.53 ± 0.12 1 
8.4 0.47 ± 0.16 -0.21 ± 0.7 1 2 
22.2 1.57 ± 0.4 1.4 ± 0.4 3 2 
87 29.5 ± 0.8 3 
106 38.7 ± 0.7 3 
115 52.9 ± 1.5 2.3 ± 0.4 4 3 
22G 151±4.5 3 

--------
"Position of the contiuuum peak at 8.-1 GHz (this papcr). Units of right asccnsion are hours. 

rninutes, and scconds, and units of declination are clcgrees, arcrninutes, and arcseconds. 
•spcctral indices in the range: (1) 5 ami 8.4 Gllz, (2) 5, 8.4,87 and 106 GIIz, (3) 8.4 and 22.2 

GHz, (4) 87, 106 and 115 GHz. 

Refercnces. - (1) Carnpbell 1984; (2) This work; (3) van der Tak et al. 1999. 

is no evidencc of variability of these sources (Tofani et al. 1995, this papcr), the spectral 
indices that we present in this paper (Table 5.1) can be usecl to investigate the nature of the 
sourccs (§4.1). In adclition we also address the study of the spatio-kinc111atical distribution 
of the water n1asers around the continuum sources (§4.2). 

5.4.1 

VLA 1 

Radio Continuum Sources: Spectral lndices:_ ___ -::::-::--;:;~;7"--¡ 

TES1S C0l'1 \ 
On··rq:{X' 1 F.t.\LLl\ DE ¡:Jui.:,u 

VLA 1 is the iuost intense source at 3.6 cm, but it was not detected at 1.3 c111 aud has no H 2 0 
rnaser emission associated to it. The flux density value that we obtain at 3.6 c111 is consistent 
with thc fiat spectral index a: = -0.03 ± 0.1 obtainecl by van der Tak et al. (1999) in the 
87-115 GHz range, inclicating that VLA 1 is an optically thin H II region. In fact, assunüng 
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Tabla 5.2: H 2 0 Masers Associated with AFGL 2591:VLA 2. 

Positionª VLns Sv 
a(l!J50) ó(Hl50) (km s-1 ) (Jy) 
201i 27171 40° 01' 

35.61151 16.0024 12.1 0.06 
35.61156 16.0052 3.6 0.13 
35.61160 16.0067 4.2 0.14 

35.61164 16.0022 2.0 0.05 
35.61164 16.0004 4.0 0.07 
35.61201 16.0044 12.8 0.10 
35.62540 16.0362 -24.7 0.04 
35.62508 16.0429 -28.0 3.15 
35.62606 16.0444 -8.9 4.44 
35.62614 l.G.0444 -8.3 42.47 
35.62616 16.0444 -7.6 68.43 
35.62617 16.044•i -6.0 31.86 
35.62618 16.0-139 -6.3 0.88 

/'---..__ 35.62622 16.0482 -26.Q 0.12 

~ ¿:i 
35.62627 16.0458 12.8 0.52 
35.62651 16.0465 12.1 0.12 

..'._v·J 35.62963 l(l.0371 -12.0 0.16 
~ _,;::~:::;-- 35.62083 16.0324 -10.2 3.82 

t:~ 35.62986 16.0322 -11.5 7.02 
35.62987 16.0326 -12.2 1.91 

~ 35.62000 16.0320 -10.9 8.44 ~,. 
~/ 35.63074 16.0387 -13.5 0.03 

j 

ªUnits of right a.scension are hours, 111inu-
tes, and scconds, and units of declination are 
degrces, arc1ninutes, and arcseconds. 

that VLA 1 is a ho111ogencous, isothennal (T = 104 I..:) and spherical H 11 region, we estitnatc 
an opacity T:~.6cm ::::: O.lG. In addition, asstuning that AFGL 2591 is at a distance of 1 kpc, 
we obtain that this H 11 region has an elcctron densi ty 1Ve = G.O x 104 cni- 3 , an ionized n1ass 
l'vf11 11 = 1.3 x io-3 1VI 0 , and that the necessary rate of ionizing photons is 1V; = 2.9 x 10'16 

s- 1 . This nun1ber of ionizing photons can be provided by a zero-age lnain-sequence (ZAl\tIS) 
B0.5 star (Panagia, 1973). Al! these valucs are sununarized in Table 5.G. In the case that 
AFGL 2591 is ata distancc of 2 kpc, we derive 1Ve = 4.3 x 104 cm- 3 , l\-I11 11 = 7.5 x 10-3 

l\11 0 and 1V, = 1.1 x 10º17 s- 1 , which can be providecl by a ZAl'vIS BO or earlicr star. 
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Tabla 5.3: H 2 0 lVIasers Associatecl with AFGL 2591:VLA 3. 

Positionª VLRS S., 
0(1950) ó(l!J50) (km s- 1 ) (Jy) 
2oli 21= 40º 01' 
35.946SS 14.7447 -9.6 0.07 
35.946!)5 14.7337 -12.2 0.13 
35.94699 14.7292 -11.5 o.os 
35.94731 14.7320 -12.9 0.39 
35.94732 14.72S9 -10.9 o.os 
35.94736 14.734S -10.2 o.os 
35.94741 14.7309 -13.5 0.62 
35.94747 14.7290 -14.2 0.44 
35.94799 14.7162 -14.S 0.25 
35.94S36 14.69S5 -24.1 4.06 
35.94836 14.G9'.Hl -23.4 5.12 
35.94S38 14.6968 -24.7 2.72 
35.94S:l8 14.700"/ -22.7 5.56 
35.94839 14.693S -25.4 1.73 
35.9·1843 14.6912 -26.0 1.20 
35.94844 14.7011 -22.1 6.19 
35.94S49 14.7000 -21.4 7.29 
35.94S53 14.6975 -20.8 7.69 
35.94S54 14.6902 -26.7 o.so 
35.94S54 14.6906 -17.5 1.97 
35.94S56 14.6910 -18.1 4.44 
35.94857 14.6949 -20.1 7.40 
35.94S59 14.6921 -18.S 6.76 
35.94S59 14.6933 -19.4 7.4S 
35.94S65 1<1.6925 -16.S 0.74 
35.94S71 14.6920 -27.3 0.41 
35.94S72 14.6982 -28.0 0.29 
35.94S76 14.6996 -15.5 0.29 
35.94884 14.6959 -16.2 0.41 

ºUnits of right a.scension are hours, tninu­
tes, and secouds, and units of dcclinatiou are 
dcg:rees, arc1ninutcs, and arcscconds. 
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Tabla 5.4: H 2 0 l\1asers 0.5" to the North of AFGL 2591:VLA 3. 

Positionª VLRS s .. 
0(1950) ó(l!J50) (km s-1 ) (Jy) 
201' 27T1l 40º 01' 
35.94565 15.0396 -27.3 0.13 

35.94680 15.0724 -8.9 6.16 
35.94703 15.0688 -8.3 36.34 

35.94710 15.0679 -7.6 70.28 
35.94714 15.0676 -6.9 57.86 
35.94719 15.0682 -6.3 24.58 
35.94724 15.0688 12.8 0.35 

35.94725 15.0628 -26.0 0.05 
35.94725 15.0722 -5.6 8.77 
35.94728 15.0672 -28.0 1.43 
35.94748 15.0693 12.1 0.09 
35.94848 15.1540 -14.8 0.02 
35.94870 15.1566 -9.6 2.97 
35.94872 15.151:>8 -14.2 0.13 
35.94875 15.1555 -12.9 0.58 
35.94878 15.1554 -13.5 0.29 
35.94892 15.1560 -12.2 1.76 
35.94898 15.1568 -10.2 6.85 
35.94910 15.1568 -11.5 5.57 
35.94911 15.1571 -10.9 8.89 
35.94991 15.1490 -3.0 0.05 
35.95061 15.1501 -5.0 3.57 
35.95067 15.1500 -4.3 0.87 

ªUnits of right a.scension are hours, 111inu­
tes, and seconds, ancl units of declination are 
dcgrecs, arcn1inutes, and arcscconds. 

This radio source has a spectral index of 0.15 ± 0.1 between 6 and 3.6 c1n, which is consistent 
with a partially optically thick H 11 region. Using the sanie assu111ptions as in VLA 1, and its 
observed size at 3.6 cm (0'.'98 x 1'.'24), we derive for VLA 2 an electron density Ne = 8.4 x 104 

c111- 3 , an ionized 111ass AI11 11 = 1. 7 x 10-4 l'VI0 , and a rate of ionizing photons N; = 5.1 x 1045 

s- 1 • These ionizing photons can be supplied by a ZAlVIS Bl star. If the distance is increased 
to 2 kpc, we obtain Ne= 5.9 x 104 cui-3 , llcl11 II = 9.6 x 10-4 l\'10 and N; = 2.1 x 1046 s-1, 
which can be provicled by a ZAlVIS B0.5 star (Table 5.6). Alternatively, the elongation of the 
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source and its spectral index could also have been explained by a ther111al radio continuun1 
jet. The spcctral index of 0.15 ± 0.1 is si111ilar to those found in thennal radio continuu1n 
jets associated to low mass YSOs (e.g., HH 1-2) (Rodríguez et al. 1990). In this case, the 
powering sourcc of VLA 2 could be a low n1ass star, and the continuun1 enlission be produced 
by shocked gas frmn a collimated stellar wind (Curie!, Cantó, a11d Rodríguez 1987; González 
and Cantó 2002). However, there is no report of outflow activity in the llorth-south direction 
in this regían. 

VLA 3 

VLA 3 was cletected at both wavelengths, 3.6 and 1.3 c1n (this paper, see Figures 5.1 and 
5.2) ancl at G cn1 (Ca111pbell 1984). The spectral index bctween 6 ancl 3.6 cm is aco- 3 .6 cm) = 
-0.2 ± 0.7, which is cousistent with it bei11g an optically thin H II region. On the other 
hand, the inillin1eter enlission (van der Tak et al. 1999) and thc 1.3 cm enlission (this paper) 
are consistcnt with a spcctral index of == 2 (see Figure 5.3), suggesting that thc c1nission 
at these wavclengths is procluccd by an optically thick co111pact core. Thus, thc observed 
e1uission betwcen G cu1 and 1.3 111111 appears to he consistent with VLA 3 bciug an H lI region 
of the core-halo type (see Figure 5.4). Alt.:rnatively, thesc rcsults could also be consistent 
with VLA 3 bcing an ionizcd wiI1d 1e>ius a con1pact circun1stellar disk. Both scenarios are 
discussed below. 

Tabla 5.5: Other H 2 0 l'vlasers in AFGL 2591 

Positionª V1,Rs S., 
0(1950) ó{l950) (km s- 1 ) (Jy) 
201& 27rn 40° 01' 
35.89887 14.2897 1.6 0.03 
35.89930 14.2881 -0.4 0.05 
35.89951 14.2910 1.0 0.14 
35.89958 14.2900 0.3 O.lG 
35.76748 13.2037 4.2 0.18 
35.76748 13.2042 4.9 O.lG 
35.76751 13.2080 8.2 0.04 
35.76757 13.2011 5.6 0.06 
35.76758 13.2012 3.6 0.06 
35.76773 13.2068 7.5 0.05 
35.76807 13.2007 G.9 0.03 

ºUnits of right asceusion are hours, rninu­
tcs, and scconds, and units of declination are 
dcgrccs, arcrninutcs, and arcseconds. 

TESIS CON 
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Tabla 5.6: Derived physical parameters of the H II regions found in AFGL 2591. 

So urce Ne Muu N; Typeª 
103 cn.1.- 3 10-5 M0 1044 Star 

Distance = 1 Kpc 
VLA 1 60 132 286 B0.5 

VLA 2 84 17 51 Bl 
VLA 3 4.7 1.5 0.3 B3 

Distance = 2 Kpc 
VLA 1 43 745 1142 BO 
VLA 2 59 96 205 B0.5 

VLA3 3.3 8.6 1.0 B2 

ªPanagia (1973) 

I:I II Region Scenario 

Assu111ing that both, the core and the halo are ho1nogeneous, isotherinal and spherical 
H II regions, the flux clensity of the core-halo syste1n can be approxin1ately estilnatecl by 

S - B., [ R2 47r cn:¡,-n;!>3'" 
v - D2 1í e + 3 'Tlf (R11 Re) (5.1) 

where the first tenn is associatecl with enüssion fro1n the optically thick core ancl the second 
tenn with e111ission fro111 the optically thin halo. In this equation, B., is the Planck func­
tion, D is the distance to the source, Re ancl Ru are the radius of the core ancl the halo, 
respectively, ancl •u is the optical clepth at the center of the halo at frequency v 0 • 

Fitting thc observecl flux clensities fron1 5 to 226 GHz with equation l, we fincl that the 
raclius ofthc c0111pact core, Re is~ 12 AU. This core requires a B0.5 ZAIVIS star to n1aintain 
its ionizatiou. 111 acldition, assu111ing that thc halo cnlission is proclucecl in a shell 'vith 
an interna! radius Re aud an unkno\Vll externa} radius R 11 , \Ve can calculate saine physical 
paran1cters of thc halo. Sincc at 6 cn1 thc e111ission is optically thin (i.c., clon1inatecl by the 
extended optically thin halo), the size of the source (~ 650 AU) nwasurecl at this wavelength 
is a good approxitnation far the externa! radius R 11 . Under these assun1ptions, \Ve esti111ate 
that thc halo has an opacity of ~ 0.001 at 6 cn1, beiug consistent with an optically thin 
H II rcgion. Thcu, we fincl that the elcctron dcnsity in thc halo is iVc '°" 4.65 x 103 cn1-3 

ancl thc iouizcd 1nass is 11I11 11 = 1.53 x 10-5 1\11 0 . Thc nccessary ratc of ionizing photons 
is ,v, = 2.6 x 10-13 s- 1 , which can be proviclccl by a ZAIVIS B3 star (Panagia, 1973). Thcse 
values are calculatecl assunüng a distancc of 1 kpc to VLA 3 (see Table 5.6) ancl they are 
lo"ver lin1its since \Ve are not taking the core into account. If 've assun1e a clistance of 2 kpc 
we obtain that Ne'°" 3.27 x 103 cin-3 , 1\,I11 11 '°" 8.61 x 10-5 1VI 0 ancl JV; '°" 1.01 x 10 .... s- 1, 
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Figura 5.3: Centin>eter and 1nillimete.- spectrutn of suurce VLA 3 (see also Table 
5.1). The flux density at low frequencies is don1inated by free-free e1nission fro1n an 
optically thin H II region, while the flux clensity at high frec¡uencies is originated from 
a con1pact core. The salid line corr•esponds to the fit of the data using the expectcd 
cnergy distribution fr01n the core-halo H 11 n1odel discussed in the text (see subsection 
5.4.1). 

which can be provided by a ZAIVIS B2 star (Panagia, 1973). These results are consistent 
with the (ZAMS) B2.5 type source proposed by Cmnpbell (1984). 

A core-halo scenario see1ns plausible, although such a configuration is not stationary. 
The density is higher in the core than in the halo while their ten1perature are similar. Thus, 
the thern1al pressure in the core is higher than in the halo. In this configuration, the core 
would tend to expand with a velocity of the order of the sound speed in the ionized tnediu111. 

Ionized Wind + Gircurnstellar Disk Scenario 

The spectral encrgy distribution (SED) shown in Figure 5.3 could be produced by thennal 
c1nission of dnst located in a circu1nstellar disk and free-free enlission fro1n an ionized ~vind 
or jet. The observed spectral index in the 111illin1eter wavclcngth range is a :::::: 2, which 
could be consistent with both, an optically thick disk and an optically thin disk with very 
large dust graius (sce Beckwith & Sargent 1991; DÁlessio, Calvet & Hart1nanu 2001). It is 
iinportant to 1nention that there are not enough observational constraints to find a unic¡ue 
disk modcl far VLA3. Here, we just explore a restricted set of disk para111eters in order to 
fit thc observed SED and we discuss the plansibility of this scenario. 
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Figura 5.4: Schcme of thc proposed corc-halo H Il 1110del far VLA 3- The outer raclius 
of thc core and thc outer radius of thc ha.lo are estini.ated to be - 12 AU and - 650 
AU, respectivcly. 

a) Optically Thick Disk- First, we consider the case of an optically thick accretion 
a-disk, irradiated by the central star. We assu1ne that the central star has a spectral type 
B0.5'', since a star between BO and Bl is rcquired to photoionize an isothennal wind and 
explain the observed value of flux clensity at 4.9 GHz (see table 4 from Rodríguez & Cantó, 
1983). This corresponds to a stellar radius R. = 5 R 0 , a 111ass !VI. = 10 M 0 (asstuning 
a surface gravity log(g) = 4), an cffectivc te111perature T. = 26200 K, ancl a lu111inosity 
L. = 11000 L 0 (Panagia 1973). Tite outer disk opacity in the millimeter wavelength range 
is do111inatcd by dust. \,Ye adopt tite abundances íor silicates, organic refractories, troilite 
and water ice grains given by Pollack et al. (1994), tite standard l'vlRN distribution oí grain 
sizes (l\lathis, Rumpl & Nordsicck 1977), i.e., n(a.) ~ a.-P, with p = 3.5 and a maximunt 
radius Dmu.r = 1 111111. These dust properties corrcspond to a total clust extinction coefficient 
;x(l.3 n1111) = 0.3 cn12 /g, an albedo oí w(l.3 n1111) = 0.946, and an absorption coefficient 
1'<(1.3 111111) = O.OlG c1n 2 /g. Since the albedo oí big grains in the 111111 wavelength range is 
vcry large, wc includC' the coutributiou of the c111issivity in scattered light in the integration 
of thc radiativP transfor cquatiou through the disk (see DÁlessio et al. 2001). For this dust 
co111position aud sizc clistribut.iou, thc absorption coefficieut in the 111111 range can be \.Vritten 
in the standard power law fonn as ,.,,,, = 0.01G(>./1.3111u1)-i3, with /3 = l. 

Thc inclinatiou angle oí the disk axis relativc to the line of sight is taken to be i = 60º, 
roughl_v consistpnt with the fact that the 111olecular outflow associated with VLA 3 is observed 
more or lcss in the plane of the sky (i.e. the disk is not polc-on). The ren1aining input para­
tnctcrs of the 1nodel calculation are the disk 111ass accretion rate llincc, the Shakura-Sunyaev 
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viscosity paraineter °'v and the disk radius Rd. The equations and nt1111erical procedure are 
described in DÁlessio et al. (1998, 1999, 2001). In su111111ary, the disk is considered to be 
steady, axisyn1111etic and geo1netrically thin. Its self-gravity is neglected con1pared to tite 
stellar gravity, and it is assun1ed to be in keplerian rotation and in hydrostatic equilibrh1n1 in 
the vertical direction. \Ve assu1ne tltat dust and gas are well tnixed and ther111ally coupled, 
thus, we calculate a unique te111perature as a function of position in the disk. Tite n1ain 
lteating inechanisn1s we include are viscous dissipation, described using the n- prescription 
(Sltakura & Sunyaev 1972), and stellar irradiation. For the last one, we solve tite radiative 
transfer of stellar radiation through the disk, taking into account its itnpinging direction and 
the different wavelengtlt ranges tltat characterize the stellar and the disk radiation fields. \;Ve 
take into account that. the energy can be transported by radiation, convcction and a turbu­
lent energy flux consistent witlt the n- prescription. Once tite central star (Jlf., R. and T.), 
the dust content (abundances, distribution of grain sizes), tite disk tnass accretion rate A-lace 
and au are specificd, '\Ve intcgratc the co111plete set of vertical structure equations. Then~ 
given the disk structure (Le., tPn1pcraturc, clC'nsity, ionization fra.ction, cte., as a function of 
radius and height), we integrate tite !110110chro1natic radiative transfer equation through tite 
disk, far an arbitrary inclination angle J"(_"\spect to thc linc of sight, ancl a nlinin1un1 and a 
111axi111un1 disk rndius. Finally, thc SED is constructcd. 

\\Te changc 1\facc bet'\vccn 10 -~ to 10-r• l\.l<:.1 yr- 1 , corresponding to accretion huninosities 
Lace = G1\IaccJ\l./R. frotu 0.6 to GOO L 0 for tite adopted central star. Ancl cltauging tite 
viscosity paran1etcr ou '\Ye construct di~k 1nodels '\Vith diffcrcnt 1nass surface density. In an 
o:--disk tite tnass surface densit,y is ~ = J\faccD.1.; /3rro:.,c . .(Tc)2

, where O¡.; is the keplerian 
angular velocity, c,,(Tc) lS tite sound speed evaluatecl at tite lnidplane tetnperature, i.e., 
Te = T(:: = O). In ali the cases we have calculated Itere, the stellar irracliation is the inain 
disk lteatiug 1nechanisn1 for R > 20 A U, being the viscous dissipation i111portant in heating 
tite disk n1idplane for sn1aller radii. Thus, in tltese cases tite tnass surface density scales as 
~ ~ llf,.cc/o., for R > 20 AU. 

\\'e fincl a fa111ily of n1odcls \vith a 1111111n.1un1 disk 11-iass surface density, ~min (i.e., 1nar­
ginally optically thick outer disk), that can explain the observed SED. They correspond 
to values of 1\Iacc ancl o,, that satisfy tite relation JII,.cc/o:v "= 10-4 M 0 yr- 1. These n10-
clels ltave a miclplane temperature Te ~ 300(R/20AU)-o..io K ancl a tnass surface clensity 
~ ~ 500(R/20AU)- 1 g/cm2 , for R > 20 AU. However, for smaller raclii both, the midplane 
ten1perature ancl tite surface clcnsity, cleviates fro1n sitnple power laws. 

Figure 5.5 (panel a) shows tite SED of these ~ ... ,,.-n1odels. The SED of a purely viscous 
disk with 1\Iacc = 10-G JV1 0 yr- 1 ancl o: .. = 0.01 is also plotted to il!ustrate the i111portance 
of the stellar irradiatiou. Tite SEDs of ali the irradiatecl rnoclels that satisfy the relation 
1".lacc/ o: .. = 10-·1 are tite sanie iu tite lnn1 range, bu t cliffer in the near infrarecl where tnost of 
the intrinsic disk lumiuosity e111crges. Tite adoptecl disk raclius for these moclels is Rd =220 
AU, ancl their total lnass (gas + dust) is JI.Id"= 1.5 1Vl 0 , i.e., 15 % of tite stellar n1ass. 

Figure 5.5 (panel b) shows an exan1ple of tite SED of a disk tnodel with a s111aller outer 
surface density ( ~ 0.1~,,,;,.). This n1odel has llfacc = 10-0 l.VI 0 yr- 1 and °'v = 0.1, and 
for Rd = 220 AU, its 111ass is iVId = 0.16 l.VI0 . In this inodcl, the contribution of optically 
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thin regions to the total 111illitnetric flux density beco111es ilnportant enough to increase the 
spectral index with respect to the observed value. Figure 5.5 (panel b) also shows an exatnple 
of the SED of a disk with a larger value of the mass surface density (~ lOE,,.;n) which is 
consistent with tite observed SED. This 111odel has lVlacc = 10-5 M 0 yr- 1 ancl °'v = 0.01, an.cl 
far Rd = 220 AU, its mass is lkld = 12 M 0 , which is higher than the 111ass of the central 
star. In spite of the fact that our disk 111oclel is not valid for this nlassive disk, since its 
self-gravity cannot be neglectecl, its SED is shown as an exatnple. The predicted SED in the 
111illi111eter wavclength range is very sin.ülar to the SED of the Em¡,,-111odels (see Figure 5.5 
[panel a ancl b]), because the disk is optically thick. However, in the centimeter wavelength 
range thc en1ergcnt flux density increases \Vith respect to the ~m¡,.-tnodels becausc the area 
of the optica!ly thick region of the disk increases. 

b) Optically Thin Disk. \Ve now consicler the alterna ti ve that the SED is bein.g 
produced by an optically thin disk with large grains. If the 111axin1un1 grain size increases 
to ª"'ª"' > 1 111, and the grain size distribution beco111es flatter, then /3 ,,., O for co111pact 
spherical grains (sec DÁ!essio et al. 2001). In particular, for ª"'ª"" =1 111, p=2.5, ;x(l.3 
mm)= 4.G x10-·1 c1112 /g, w(l.3 111111)= O.G3G aucl 1-<(l.3 n1111) = 1.7 x10-4 c1112 /g. Thus, 
the absorption coefficient dccreases by a factor of 100 with respcct to the previous case 
where amar = l mn1 and p=3.5. Figure 5.5 (panel e) shows the SED of a disk 1nodel with 
l\Iacc = 10-6

, a.,= 0.01, R" = GOO AU éu1d ·this new grain size distribution. Considering as 
before, a standard dust to gas 111ass ratio, thc total disk 111ass of this 111oclel is Jkl" = 8 1\10 , 

which is cotnparablc to the 111ass of the central star. However, this 1nodcl only produces a 
flux density 5,,(1.3 1111n).., 12 111.Jy, which is a factor of 13 s1na.ller tha.n the observecl flux 
density. In principie, a disk with a nlass 1\J,, ~ 100 !'vl0 woulcl be able to produce a flux 
density at 1.3 n1n1 si111ilar to the observed one. However, for such a high 111ass disk, the 
o-disk 1nodel is not valid, since it is based on the assu111ption that the disk self-gravity is 
negligible co111pared to the gravity of the central star. 

e) Disk Plus a Photoionized Wind. In any case, the elnergent flux density of dusty 
disk 1noclels bec01nes too s1nall for ...\ > 1.3 cn1 co111pared to the observed SED. Thus, in this 
spectral range we assun1e that the SED is do111inated by free-free elnission fron1 an ionized 
wind or jet, as thc radio continuun1 observations suggest. At v = 8.4 GHz (...\ = 3.G cm) 
the flux density produced by the wind should be s;:ind ,,., 0.46 rnJy (since the disk models 
we have calculatecl only contribute with ~ 0.01 111.Jy). Given the errors of the observed flux 
densities at 3.G and G c1n, the spectral index could be the standard isothern1al spherical wind 
value a = O.G or sn1a!ler. 

In Figure 5.5 (panel el) we acld the emission of the E,,.;n-clisk 111o<lel describe<l above to 
the flux density fro111 an ionizccl wind flux clcnsity, estit11ate<l as Fwind(v) = 0.4G(1..-/8.4GHz)º 
111.Jy. A.s we nlcnt.ioncd befare, the central star shoulcl have a spectral type between BO an<l Bl 
to photoionize this wind (Rodríguez & Cantó 1983). We consi<ler two values, a =0.G ancl 0.3, 
corresponding to a spherical isothcnnal unifonn win<l an<l a colli111ate<l win<l, respectively. 
In thc case of a spherical, con1pletely photoionizecl, isothen11al win<l 'l.vith Tw = 104 K, the 
mass loss ra.tc is (Rodríguez & Cantó 1983), 

--------------·---------------------------------



Capítulo 5. 1-Vater lvlaser and Radio Continuum in AFGL 2591 103 

( 
M.,, ) ( S )3/4( V )0.45( d )3/2( Vw ) 

10-0M0 yr 1 = 3 
0.46;;iJy 8.4GH z kpc 103 km/ s ' 

(5.2) 

where .l\fw and vw are the the 111ass loss rate and the velocity of the wind, respectively. 

A collin1ated wind is 111uch 111ore efficient than a spherical wind at producing radio flux, 
and the 111ass loss rate fro111 spherical wind can be overestitnated by an arder of 111agnitude 
(Reynolds 1986). Assunting that the turnover frequency is //rn = 10 GHz (since the turnover 
is not observed in the SED), a wind te111perature Tw = 104 1..::, a jet injection opening angle 
8 0 = 1 rad, the 111ass loss rate of the collimated wind is (Beltrán et al. 2001), 

0.23 ( S., · 3/4 ( v )-3<>/4 ( d ) 3/2 ( Vw ) ( 80 ) 3/4 
= si111/4 i 0.46mJy) 8.4GHz kpc 103 km/s rad · 

(5.3) 

Thus, for i = 60º, vw = 1000 k111/s, and o ~" 0.3 the estitnated 111ass loss rate is lvlw = 
2 x 10-7 JVI0 yr- 1 , one orcler of 111agnitude less than ]\;fw h1 the spherical case. 

d) General Discussion. The idea that the SED of VLA3 i11 the n1illi111eter wavelength 
range is producecl by a circu111stellar optically thick disk see111s plausible. There are other 
exainples of inassive stars surrounded by disks in very early evolutionary phases (e.g. Shep­
herd, Claussen & Kurtz 2001; Cesaroni et al. i997; Zhang et al. 1998, 2002). However. 
there are few Herbig Be stars with disk-like nlilli111etric eniission suggesting short lifetitne 
(t ;S 1 Myr) of disks around early B stars probably because of a rapid evolution of their 
environment (Natta et al. 2000). VLA 3 see111s to be a very young e111bedded object. 

The o-disk 1nodels with n1inin1urn inass surface density (:Sm;,.- inodels) have a total inass 
.Afd = 1.5 = 0.15 l\'1. and radius Rd = 200 AU. Their viscous tinl<' scak evaluated at the 
n1axinunn radius is iv;,(200 AU) = 2 lVIyrs. The Too1nre Q-para1ncter of thcse n1odels is 
larger than 1 for R < 300 AU, so these :S,,.,,.-disk inodels are gravitationally stable. However, 
if the 111ass surfac;-'density of the disk i11odel (i.e., the ratio J\I /<>v, for a given central 
star) increases by a factor of 1.4 the outer disk can be subject to gravitational instabilities. 
Thcse higher 111ass inodcls are also consistent with thc obscrved SED, since the en1ission is 
do11IinatPd lJy the optically thick o u ter regions hcated by the central star. 

The optically thin disk n1odels calculated (with an exponent for the clust opacity /3 =O, 
given by a grain size distribution \Vith n(a) ,...._, a- 2 ·5 aucl arnn.r = 1 111) require a huge disk 111ass 

(11ld ~ 100 l\1 0 ~ 10 !\!.)in order to explain the observcd flux deusity. Since the disk inass 
is larger than thc central star inass the assu1nptiou of a uegligiblc disk self-gravity breaks 
dowu. Also, th<:> outer disk of one of these inodels would be very gravitationally unstablc, 
dcveloping deusit.y "·avPs that would trarn;fer angular 111omentun1 rapidly (c.g., Hart111ann 
1998). The whole n-prescriptiou for the viscosit.y is not valid. Another way to produce a 
givcn e111ergcnt fiux dcnsity \\~ithout increasing the disk n1ass, considering a lo\v absorption 
coefiicieut as we do here, would be to increase the disk temperature. For an optically thin 
disk the cu1ergent flux density is S.,~ .l\ifdk < T > ><.,/>.2 , where k is the Boltz1nann constant 
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Figura 5.5: Panel (a) shows the SEDs far the irradiated E,..in-disk models with 
Macc/ov= 10-4 11110 yr- 1 • The different curves correspond to: Mace = 10-7 (dot-dashed 
linc), 10-6 (salid line) and 10-5 M 0 yr- 1 (dottcd line). Thc disk maximum radius is 
Rd = 220 AU, the inclination angle is i = 60°, thc dust opacity corresponds to f3 = 1, 
and the central star is a B0.5 V. It also shows the SED of a non-irradiated viscous disk 
n1odel with lag lilacc= -6 and Ctv = 0.01 (dashcd line). Panel (b) shows the SED of a 
disk with lilacc = 10-5 !Vl0 yr- 1 ando., = 0.01 (dotted line), Ji1acc = 10-G 1\10 yr- 1 and 
C>v = 0.01 (salid linc) and Ji1acc = 10-6 l\·10 yr- 1 and Ov = 0.1 {dashed line). Thcse 
111odels havc outer disks surfacc dcnsity roughly 10~.,,1 ;n, Emiu and O.l:EniirH rcspec­
tively. Panel (e) shows the SED of au optically thin disk with big grains (/3 = O), 
l\Iacc = 10-6 1\10 yr- 1 , Ov = 0.01, Rd = 600 AU and ; = 60º (salid line). Panel (d) 
Sanie as the salid linc curve in (a) bnt ad<ling a collin1atcd photoionizccl \Vind conl.po-
11.ent '"·ith a spcctral indcx a = 0.3. The disk set of rnodcls is sho\\tll in dotted linc, thc 
collimatecl wind in dashed line, and the total SED in salid line (see section 4.1.3 for 
details). 
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and < T > is a 111ass-weighted disk 111ean te111perature. Additional heating 111echanisn1s such 
as the disk irradiation by an envelope ( "back-warnling effect", e.g. Natta 1993, Butner, 
Natta & Evans 1994; DÁlessio, Calvet & Hart1nann 1997) or the outer disk irradiation by 
the inner disk (Bel! 1999), could help to decrease the mass of the disk required to explain 
the observed flux density. Also, the disk n1ass is estitnated here assun1ing a standard dust 
to gas lnass ratio, (std· If ( is larger than the standard, the disk n1ass would be s111aller 
than what we have esti111ated here, proportional to (,1<1/(. This could be the case if dust has 
settled toward thc disk n1idplane and gas is being evaporated fron1 the disk by UV radiation 
(Hollenbach et al. 2000). In any case, additional observational constraints and lnodeling are 
required to further test thcse alternativc explanations. 

The lnass loss rate inferred fron1 the centi111etric flux density assun1ing an isotherrnal 
unifonn sphcrical wind is li:Iw ~ 3 x 10-6 l\1 0 yr- 1, far Vw = 1000 k111/s. This wind can be 
photoionized by the central star B0.5V. (Rodríguez & Cantó 1983). On the other hand, ifthe 
wind is collimated, the lnass loss rate could be a factor of 10 s111aller. Far low lnass objects 
(Classical T Tauri stars, Fu Ori stars, e.g. Hartigan et al 1998, Calvet et al. 2000), thcre is 
a typical ratio of i1Iw/ lifacc ~ 0.01-0.1, between wind mass loss rate to disk accretion rate. If 
a siinilar relation holds far 1nassive stars, a disk 111.ass accretion A'ifacc ,,,_ 10-6 - 10-5 M 0 yr- 1 

woulcl be consistent with thc estin1ated mass loss rates. 

5.4.2 Spatio-kinematical Distribution of the "Water Masers 

AFGL 2591:VLA 2 - H 2 0 Maser Region 

A cluster of 22 maser spots is locatecl about 0'.'7 ( ~ 700 AU) to the north of VLA 2 (Figure 5.1, 
5.2). The velocity distribution of these masers does not show a systen1atic velocity graclient. 
Although this cluster of water masers does not spatially coincide with VLA 2, it is locatecl 
along the direction of the majar axis of the continumn source (sec Figure 5.1), suggesting 
that VLA 2 could be their powering source. However, we cannot rule out the possibility 
that this cluster of lnasers could be associatecl with an undetected deeply en1becldecl source 
located about 0'.'7 north from VLA 2. 

AFGL 2591:VLA 3 - H 2 0 Maser Region 

Thcre is a cluster of 29 lnascr spots that spatially coincides with VLA 3. In adclition, there 
is a second cluster of 23 lnaser spots about ~ 0'.'5 ( ~ 500 AU) to the north of VLA 3 (see 
Figure 5.1). This second cluster of 111ascrs contains thc brightcst water lnaser con1ponent 
(S., = 70.3 Jy at Vr,sn = -7.6 km s-1; a(1950) = 20,.27"'35'.'947; 8(1950) = 40º01'15'.'068) 
of the whole region. Although we cannot discard that this sccond cluster of 111asers is cxcited 
rcn1otcly by VLA 3, the fact that thc radio conti11uun1 source is elongated in the east-west 
direction (see Figure 5.2), probably tracing the dircction of the wind powering the extended 

-------··------------------------------------
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Figura 5.6: Two-dimensional position-velocity distribution of the cluster of maser 
spots associated with VLA 3. This figure shows the 111aser clistribution along the 
n.1.ajor axis (le/t) and 111.inor a.xis (riglit) \Vith rcspect to their geo1netrical center. The 
horizontal axis corresponcls to thc relative posit.ion of thc n.1.aser spots. Thc vertical a...xis 
corresponds to thc radial velocity of the 1naser spots aftcr subtracting thcir syste1uic 
velocity of -18 km s- 1. 

bipolar n1olecular outflow, favors that this cluster of 1nasers containing the brightest spot 
is being excitecl by an inclepenclent, st.ill uncletectecl e1nbeclcled source, locatecl about 0'.'5 
north from "\'LA 3. In this sense we note that recent Very Long Baseline Array (VLBA) 
'\Va ter n1aser observations of scveral star-for1ning rcgions ha ve sho,..vn that the brightest tl.1aser 
spots are frequently associatcd \.\~ith thc \.Veakcst radio continuu111 sourcc in the region, and in 
so111e cases they are locatecl in regions without detectable continuun1 enüssion (e.g. Cepheus 
A, \V75N; Torrelles et al. 200la,b, 2003). If these two clusters of 111asers are excitecl by 
different sources, this woulcl indicate that VLA 3 coulcl be a binary syste1n, separatecl by 
about 500 AU. 

The most interesting result co111es fron1 the spatio-kine1natical clistribution of the water 
111aser spots which are spatially associated with VLA 3. Figure 5.2 shows a plot of the 
H 2 0 n1ascr spots 011 top of the VLA 3 contour n1ap at 1.3 cni. The 29 H 2 0 111aser spots, 
spatially associatecl with VLA 3 tencl to be distributecl in a strip of ~ O'.'OG ( ~ 60 AU at 
a distance of the source) along the north-south clirection, ancl alrnost perpendicular to the 
CO bipolar out.f!ow (l\'1itchell et al. 1991) ancl the 111olecular H 2 bipolar structure observecl 
in this region (Tan1ura & Yan1ashita 1992). lt shoulcl be pointecl out that even when our 
angular resolution is ........, 0~'08, givcn thc high sign.al-to-noise ratio of the 111aser spots, i.ve can 
givc their relativc positions with 111as accuracy. Accorcling l.Vleehan et al. (1998), relative 
positional error between two sources can be estin1atecl to be 8 8 /2(S/N), where (} 8 is the 
bea111 sizc and S/N is the signal-to-noise ratio. Then, the relative position ttncertainties of 
the n1aser spots are ........, 1 1nas. 

The spat.ial distribution of this cluster of inaser spots, as well as its size, suggest that 
they could be associated with a circu111stellar disk seen nearly edge-011. However, although 



Capítulo 5. HT.-iter Maser and Radio Continuum in AFGL 2591 

<..... 

~ 
l; 
·;a 

"" 

. . 
0.006 -

• • i o ~ 
.:=· • ·e 
~ • ... • . • 

-0.005 • 
0.005 o -0.005 

Minar Axis (") 

.---T-=-E--S--IS_C_O_N _ _, 

FALLA D.,-, QDT("1"• .. nT • ... t iu·_.T~l\J 

Figura 5. 7: Subgroup of 20 maser spots a,,;sociated with VLA 3. Left: The 1uaser 
spots are tracing a shell-likc struct.urc. This figure sho\VS that the inaser spots have a. 
continuous velocity gradient aloug the shcll-like structnre. Thc point sizc is proportional 
to the velocity in.agnitude of thc u1ascr spots. Right: Thrce-din1ensional position­
velocity distribution of the subgroup of 20 1na...o;;er spots associated '\Vith VLA 3. The 
continuous vclocity gradien.t of the rnaser spots along the shell-like structure is clearly 
sho\\tn in this figure. The (x,y) a_xis correspond to thc rclative position (in arcseconds) 
of the spots along thc 111inor and 111ajor a..xes of the 111aser distribution with respect to 
their geornctrical ccntcr. The z axis corresponds to thc radial vclocity of the 1naser 
spots after subtractiug their syste1nic vclocity of -18 k111 s-1. Siuce thc LSR vclocity 
of thc tnolccular cloud is -5. 7 kn.1- s- 1 , all the 111aser spots appear blueshifted. The 
(0,0) positiou is o(l!J50) = 201'27"'35'.'!J485; ó(l!J50) = 40°01'14'.'6!J5. 
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the velocity distribution of the 111aser spots show a syste111atic velocity gradient as it is 
expected far a disk surrounding a YSO, it does not rescn1ble those expected frorn a rotating, 
contracting or expanding disk (see Figure 5.6). Furthennore, if the n1aser spots arise fro111 
a circun1ste!lar disk, their expected 111ean velocity should be sinlilar to that of the a111bient 
111olecular cloud. However, the observed velocities are in the range betwecn -9.6 and -28 
kn1 s-1, i.e., blueshifted with respect to the velocity of the 111olecular cloud (-5.7 kn1 s-1; 
van der Tak et al. 1999). 

A subgroup of 20 111aser spots (fron1 the cluster of 29 spots), coinciding with the peak of 
the VL.4.. 3 continuu111 e111ission at 1.3 c111, appears to be tracing a she!l-like structure (Figure 
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5.2). This structure is elongatecl in the north-south c!irection with a size of ~ 0'.'01 (~ 10 
AU at a clistance of 1 kpc). When we plot the spatial-velocity clistribution of this group of 
111aser spots in three cli111ensions (x,y,v), they sho;v a continuous velocity graclient along the 
shell-like structure with the 111aser spots fornling a very well clefinecl helical structure (Figure 
5. 7), blueshiftecl with respect to the velocity of the molecular cloucl. This helical structure 
(observed only in the spatial-velocity distribution) cannot be explained by sitnple 111odels. Far 
instance, the kinen1atics of these 111aser spots shov.r that they cannot arisc fro1n a circun1.stellar 
disk (see Figure 5.6). On the other hand, if the 111aser spots are part of an outflow, we woulcl 
expect then1 to be separatecl in two 111ain groups cliainetrically opposecl, one blueshiftecl ancl 
the other one reclshifted with respect to the a111bient cloucl velocity (e.g. Sl06 FIR, Furuya 
et al. 1999) ancl their velocity to be proportional to the distance fro111 the outflow center 
(e.g., IRAS 21391+5802, Patel et al. 2000). However, Figure 5.6 shows that the velocity 
distribution of these water 111aser spots is not comüstent with such a 111odel. Another possible 
scenario could be that these \Va.ter n1aser spots are relatcd to an1bient 111olecular tnaterial 
accelerated by the stellar wincl fro111 a precessing source. Further observations ;vith higher 
angular resolution ancl proper 111otion stuclies will be needecl to inve:-;tigate the nat.ure ancl 
the spatio-kine111atical distribution of the water 1naser spots associatccl with VLA 3. 

5.5 Con.el usion.s 
Observing with the VLA A-configuration at 3.6 c111, we detected three radio continuu111 
sources (VLA 1, VLA 2, and VLA 3) in AFGL 2591. At 1.3 c111, we only detectecl e111ission 
associated to VLA 3. Their spectral indices suggest that VLA 1 and VLA 2 are optically thin 
H 11 regions, while VLA 3 could be an optically thick disk plus a colli111ated photoionizecl 
wincl. \Ve find that the observed SED of VLA 3 can be explained by a fainily of optically 
thick disk 111odels with a raclius of about 200 AU, a disk 111ass of 1.5 l.V10 and llfacc/a.,= 10-4 

JV1 0 yr- 1. Optically thin disk models could also explain the observecl SED of VLA 3 but they 
\vould necd nonstandard characteristics, such as very large disk 111asses. 

H 2 0 111aser observations with ~ 0'.'08 resolution show that there are three 111ain clusters 
of 111aser spots in the region. One of these clusters appears to be associated with VLA 2, 
another one with VLA 3 and tite third one cloes not coincide with any known source. We 
propose thnt this third cluster of 1nnsers is excited by an undetected protestar that we predict 
to be located ::::= 0'.'5 (500 AU) north from VLA 3. 

The distribution of the H 2 0 1nasers associated with VLA 3 is tracing a very well defined 
shell-likc structurc at scales of 10 AU, altnost perpendicular to the bipolar 111olecular outflow 
observcd in the region. Their spatio-kine111atical distribution shows a velocity gradient along 
the shell fonning a very well dcfincd helicnl structure. 

Finally, we propose that VLA 3 is 111ost likely the powering source of the bipolar outflow 
observed in CO and the 111olecular H 2 line e111ission in this region based on the fact that 
VLA 3 coincides with the source NIRS l, which is at the center of the bipolar outflow, 
and that this continuun1 source appears elongated '\Vith the sanie orientation. as the bipolar 
outflow. Ali these results support that AFGL 2591 is a cluster of YSOs. 
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Abstract 

We report results of radio continuutn (1.3 and 3.6 c111) and H 2 0 n1aser linc observations, 
carried out with the Vcry Large Array in its A configuration, toward the star-fonning region 
LkHa 234. \Ve dctect five radio continuum sourccs (VLA-1, VLA-2, VLA-3A, VLA-3B, and 
LkHa 234) in a region of 5" x 5", of which threc were previously unknown (VLA-1, VLA-2 
and VLA-3B). VLA-1 and VLA-2 appear unresolved at both wavelengths, while VLA-3A 
ancl VLA-3B see1n to fonn a close binary syste1n, separated by ~ 220 AU. Their spectral 
indices suggest that VLA 3A is a compact H II region and VLA 3B is a radio thennal 
jet. On the other hancl, we cletected three clusters oí water tnascr spots, which are spatially 
associatecl with VLA-1 (two spots), VLA-2 (16 spots) and VLA-3B (two spots). \Ve detectecl 
radio continuun1 enlission at 3.6 cn1 toward the LkHa 234 star, but I-1 2 0 tnaser e1nission was 
not founcl arouncl it. Based on the analysis of the distribution oí the water tnasers and the 
characteristics of the continuu111 e111ission, \Ve favor the ne\v radio continuun1 source VLA 2 as 
the exciting source oí the large scale CO ii1olecu!ar outfiow observed in the region. Howcver 
we do not fincl eviclences oí the exciting source associated with the H 2 jet. In adclition, our 
observations do not show eviclence indicating that the Herbig Be star LkHa 234 is clriving 
any of the outfiows in the region. 

6.1 In.trod uction. 

It is known that water tnasers are founcl in star fonning regions, 111ainly associatecl with 
n1assive young stars. These n1asers are strong and variable, and soin.etiines they are associa­
ted with both rotating ancl expanding 111otions, 11a111ely with clisks ancl outfiows (Fiebig et 
al. 1996; Torrelles et al. 1996, 2001; Furuya et al. 1999, 2000; Patel 2000). However, these 
scenarios are tnainly found in association with massive YSOs and there is little eviclence oí 
the association oí strong, persistent H 2 0 tnasers with intennediate and low lu111inosity young 
stars. 

LkI-Ia 234 is onc oí the brightest ancl tnost n1assive sources in the NGC 7129 n1olecular 
cloucl. It has a bolometric lu111inosity oí about 1.3 x 103 L 0 (Bechis et al. 1978) ancl it 
was classificd as a Hcrbig Be star (Herbig 1960) oí spectral type B5e-B7e (Str0111 et al. 
1972). This young lu111inous star is associatecl with an extended reftection nebula (Bcchis et 
al. 1978). It is also associatecl with a large scale CO molecular outflow and with an [Sil] 
optical jet, whieh appear to be alignecl (Edwards S.: Snell 1983; l'vlitchell and l'vlatthews, 1994; 
Ray et al. U:l90). The CO n1olcc11lar outflow is asyn1mctric with the red lobe locatecl to 
the north-east oí LkHa 234, while the [SII] optical jet is blueshiítccl and it is locatcd to the 
south-wcst oí LkI-In 234 (PA = 252º). Cabrit et al. (1997) have observcd bright H 2 cnlission, 
which appc>ars to be a jet with con1plcx structurc, with an inner part at PA = 226º. The H 2 
c1nissio11 is 11ot coinciclent 11either with the optical jet nor with thc optical star LkHa 234. 
l'vloreover, tnicl-infrarecl obscrvations show that LkHa 234 has a co111panio11 at 2.7" to the 
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north-west, IRS 6 (Cabrit et al. 1997), which is also not associated with the H2 jet. 

LkHa 234 was thought to be one of the few Herbig Be stars to drive outflow activity. 
However, recent observations show that LkHa 234 is not the exciting source neither of the 
CO outflow nor of the H 2 or optical jets (Cabrit et al. 1997, Fuente et al. 2001), and other 
en1bedded objects have been proposcd as their exciting sources. Fuente et al. (2001) have 
proposed that the CO outflow is driven by IRS 6, and that a nlillin10ter source, MM1, is the 
driving source of the H 2 jet. However, it is not clear if these sources are actually the exciting 
sources of these outflows. 

In addition to the infrared and inilli1neter sources, a radio continuun1 source was found 
in the region, which <loes not coincide spatially with the LkHa 234 optical star (Skinner et 
al. 1993 ancl Tofani et al. 1995). The radio continuun1 e1nission has been interpretecl as a 
stellar wind (\Vilking et al. 1986, Skinner et al. 1993), but it has not been thought to be 
associated \Vith the observecl outflow activity in the region. In addition, H 2 0 inaser e1nission 
has also been detectccl arouncl LkHa 234. Rodríguez & Cantó (1983) found two H 20 masers 
in this region, and lattcr, Tofani et al. (1991;) found tlirce H 2 0 inascrs, with one of the1n 
coincicling with the 8.4 GHz source. 

In this paper \.ve prcsent observations of radio continuun1 aud \.vater 111aser etnission 
towarcl LkHo 234. \Ve \Vill rcfer to the group of infrarccl and radio continuu111 sources 
around the LkI-la 234 optical star as the LkHa 234 region. In the present study we use the 
continuun1 entission and the inascr spot,; distribution to sLudy the nature of thc sources ancl 
to propose a candidate for the exciting source of thc large scalc 111olccular outflow observecl 
in the region. This paper is organizecl as follows, in section §2, we describe the continuu1n 
ancl I-120 observations, ancl in §3 we present the results. vVe inake a general discussion in §4, 
and we presents our conclusions in §5. 

6-2 Observation.s 

Thc obscrvations wcrc carried out with the VLA of the National Radio Astronomy Observa­
tory (NRA0) 2 in thc A configuration cluring December 23, 2000. We observed silnultaneously 
1.3 c1n continuun1 ancl H 2 0 n1ascr emission during 3 hours. A banclwidth of 25 MHz with 
sevcn channels ancl another of 3.125 IVII-lz with 63 channels were used for the continuun1 and 
line observations at 1.3 c1n, respectively. Both the right and left circular polarizations were 
san1plecl in the two diffcrent banclwidths. The narrow banclwiclth used for the line obscrva­
tions was centered at the frec¡uency of the I-120 6 16 -+ 5 23 111aser line (rest frequency 22235.080 
.iVIHz) at the vclocity of \T1,su = -9.3 Ion s- 1 covering fron1 -29 to +11 k1u s-1 in velocity. 
The broacl banclwiclth was centercd at the frequency of 22285.08 l.VII-lz for the continuu111 1ne­
asure1nents. The sources 1331+305 ancl 2022+616 were used as the absolute a1nplitude and 
the phase calibrators, respectively. The bootstrapped flux density of 2022+616 was found 

2 Thc NR.AO is operatcd by Associated Universitics lnc., undcr cooperativc agrccn1cnt with thc National 

Science Foundation. 
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to be 2.9 Jy at 1.3 cn1. The data were reduced with standard techniques using the NRAO 
AIPS package and applying the powerful cross-calibration technique to the continuu1n elata 
at 1.3 cn1. Once the strongest H 2 0 111aser co1nponent was identified in a particular spectral 
channel of the narrow bandwidth, its signa! was self-calibratecl in phase and a1nplitude. The 
phase and a1nplitudc corrections were then applied (cross-calibration) to both the narrow 
and the broad bandwidth data, rcn1oving both at111osphcric and instnunental errors. 

Observations at 3.G cn1 werc also carricd out using thc VLA during the saine date as the 
1.3 cn1 observations. A bandwidth of 50 lVIHz with two circular polarizations was used. The 
absolute ainplitudc and phase calibrators were 1331+305 and 2022+GlG, respectively, being 
3.25 Jy the bootstrappcd flux density of 2022+GlG. The phase center of the observations 
at 1.3 and 3.G cn1 was at the position a(2000) = 21"43"'0Gs483 and 8(2000) = GGºOG'55'.'12. 
The data at 3.G cn1 werc also edited and calibrated following thc standard VLA procedures 
with the software package AIPS. 

6.3 Results 

6.3.1 Continuum Emission at 3.6 c1n and 1.3 cm 

Figure G.la shows a contour inap of the continuun1 enlission of the LkHa 234 rcgion at 
3.6 cni. In arder to study the continuu1n etnission \Vit.h rnaxinnun sensitivity, the 1nap \Vas 
inade with natural weighting. The resulting angular resolutions was 0'.'37 x 0'.'29 ancl the nns 
noise of thc i111agc was 25 p.Jy bcain- 1. Fro111 our in1agc, two sources are clcarly detected in 
the field (VLA-1 and VLA-3), and there is eviclcnce of a weak source (VLA-2) at a leve! of 
4-a (0.1 mJy). There is also weak enüssion (4-a) spatially coinciding with LkHa 234 star. 
The n1ain para1neters of the observed sourccs at this wavelength are listed in Table G. l. 

Figure G.lb shows a contour 111ap of thc continuun1 en1ission at 1.3 c111 with a bea111 of 
0'.'20 x 0'.'19. At this wavclcngth, VLA-3 is clearly detected and looks like a single source plus 
extended en1ission. In addition, the in1age reveals en1ission at 3-a leve! spatially coinciding 
with VLA-1 and VLA-2, although there is not associated with LkHa 234. The peak position 
of VLA-3 at both wavelcngths coincides with the radio continuun1 source detected by Skinner 
et al. (1993) and Tofani et al. (1995) at 3.G cm. Cabrit et al. (1997) suggested that 
the infrared source IRS G could be associated with the radio continuu111 source at 3.G c111. 
However, our continuun1 n1aps do not appear to support this possibility (see Figures 6.1 and 
G.2). 

Higher angular resolution contour inaps of the LkHa 234 region at 3.6 (0'.'26 x 0'.'17) 
and 1.3 cm (0'.'12 x 0'.'10) are shown in Figure G.2. At 1.3 Cll1, VLA-3 splits into two 
con1poncnts that we idcntify as VLA-3A ancl VLA-3B (see Table 6.1). These two sources 
are con1pletcly scparatcd at 1.3 cn1 (scc Figure 6.2b) with peak fluxes of 1.4 and 0.6 n1Jy 
bcain- 1, respcctively. VLA-3A appears resolved (0'.'09 x 0'.'05, PA ~ 55º) at 1.3 Cll1, while 
VLA-3 B appears unresolvcd. Thc 3.G cn1 111ap shows e1nission fro111 both sources but the 
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Figura 6.1: Left: Contour map of the continuun1 emission fro111 the LkHo 234 rcgion 
at 3.6 c111. Contours are -5, -4, -3, 3, 4, 5, 7, 10, 14, 21 and 30 titnes 25 ¡tJy bean1- 1, 
the nns of the niap. The beam (0'.'37 x 0'.'30) is shown in the lower right-hancl corner. 
Rigltt: Contour 111ap of LkHo 234 at 1.3 cn1. Contours are -4, -3, 3, 4, 5, G, 7, 9, 
11 and 14 tin1cs 0.11 111Jy bca1n- 1 , the rxns of the 1uap. Thc bcan:i (0~'20 x 0~'19) is 
sho·wn. in the lov1.·cr right-haucl corn~r. Circles indicate t:he position of the H20 111ascr 
spots detcctcd in the regiou. ThP. snurct.• LkHo 234 is indicated by a star, aucl IRS6 
and FIRSl-lVIl\11 are iuclicated by a. cross and clia111011cl, respc>ctively. The cross sho,vs 
the position of IRS 6 and its size represents the positiou error. The axis Al indicates 
the clirection of the n10lecular outfiow seen in CO ancl (Sii], while the axis A2 shows 
thc clircction of thc H2 jet. 
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binary systen1 appear unresolvecl. This n1ap also suggests that VLA-3B is elongated in the 
northeast-southwest direction and that VLA-3A is probably unresolved at this wavelength. 
To investigate this possibility, we subtracted a point source frmn the (u,v) data at 3.6 c1u 
using the task UVSUB of AIPS. The resulting image (see Figure 6.2c) shows that VLA-3A 
is incleed unresolved while VLA-3B has a jet-like 111orphology. 

6.3.2 

\Ve have cletectecl 21 H 2 0 maser spots in the LkHo: 234 region with a bean1 size of ~ 0'.'08. 
In Figure 6.1, we indicate the positions of the H 2 0 111aser spots with circles. The 111aser 
spots are spatially concentratecl in three clusters coincicling with VLA-1 (2 spots), VLA-2 
(16 spots) ancl VLA-3 (3 spots). The position, velocity, and flux clensity of the H 2 0 maser 
spots are listecl in Table 6.2. The ~vater 111aser en1ission is observed in the velocity range 
fron1 -4 to -18.5 kn1 s- 1 ancl the strongest con1poneut is detectecl at Vr,sn = -9.3 k1n s- 1 

with an intensity of S., = 84.5 Jy, aucl apparently associated with VLA-2. \Ve do not find 
water 111aser e1nissiou near the position of the optical star LkHn 234. 



114 !vliguel Angel Trillidacl 

55.4 1-

V~3A~+VLA3B IR&e -
o -

-

Otl.&O 08.45 08.40 
RIQHT ASCENSION (..12000) 

oe.so 06.45 oe.40 
RIOHT ASCENSION (..12000) 

Otl.50 06.45 Otl.40 
RIOHT ASCENSION (..12000) 

Figura 6.2: Top: (Left) Contour map of the continuu111 enlission of VLA-3 at 3.6 cm. 
Contours are -4,-3, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10 and 12 times 47 ¡iJy bea111- 1 , the r111s of 
the 111ap. The beam (0'.'26 x 0'.'17) is shown in the lower left-hancl corner. Frmn this 
figure we see that VLA-3 is in fact a binary system, which is formed by VLA-3A and 
VLA-3B. Top: ( Right) Contour n1ap of VLA-2 at 1.3 cm. Con tours are -4, -3, 3, 4, 5, 
7, 9, 11 an<..l 13 titncs 0.11 111Jy beau1- 1 , the rn1s of the 111ap. The bcatn (0~'12 x ~'10) is 
sho'\vn in the lo'\vcr left-hand corner. At this frcquency, the t\.vo sources are con1pletcly 
separated. Bottom: \Ve have subtractecl the VLA-3A source from the (u,u) elata at 
3.6 cn1. Contours are -4, -3, 3, 4, 5, 6, 7 and S tintes 45 Jt.Jy bca111- 1 , the nns of the 
111ap. In this panel, only VLA-3B rcn1ains and its 1norphology is clongatcd, snggcsting 
a jet-like appca.rance. In thc thrce paucls thc circlcs indica.te thc position of thc I-12 0 
111ascr spots a.ssociated '\Vith VLA-3 ancl the cross indicatc-s thc- position of IRSG. The 
cross sho\\.·s thc position of IRS G aud its sizc- rcprcscnts thc error in thc positiou. 
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6.4 

6.4.1 

Tabla 6.1: Paran1eters of sources in LkHc. 234 regían 

Positionª 
Flux(3.6 cm) Flux(l.3 cm) 

Source a(2000) 8(2000) (mJy) (mJy) 
21ii 43m. 66° 06' 

VLA 1 06.10 58.20 0.32 < 0.4 
VLA 2 06.32 55.!)6 0.06 < 0.4 
VLA 3A 06.48 55.02 0.67 l.!J6 
VLA 3B 06.46 55.22 0.61 l.l!J 
IRS6b 06.41 54.83 
MMlc 06.3 57.4 
LkHa 234 06.82 54.26 o.os 

ºUnits of right ascension are hours, rninutcs, and scconds, and units 
of declination are degrces, arc:ni.ni.it.cs, ancl arcs~conds. 

''Position taken frorn (:!abrit et al. (1997) 
cPosition taken froin Fueute et. al. (2001) 
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VLA-1 is clearly observed at 3.6 cn1, but it is 111arginally detected at 1.3 crn (Figure 6.1). 
This source was not detected by either Skinner et al. (1993) or Tofani et al. (1995) at 
3.6 cm. VLA-1 is unresolved at both 3.6 and 1.3 c111 wavelengths, although it appears to 
be elongatecl in the northeast-southwest direction at 3.6 cni. On the other hand, a group 
of two 1naser spots spatially coincides with VLA-1, these two 1naser spots with velocities of 
VLsn = -11.2 and -15.2 kn1 s- 1 are blueshiftecl with respect to a111bient rnolecular cloud 
velocity (VLsR = -10 k111 s- 1 ). The morphology of VLA-1 at 3.6 c111 suggest that it could 
be a radio jet ancl that it probably contributes to the outflow phen01nena in the region, 
although it is not clear to which of the con1ponents. 

6.4.2 VLA-2: Radio Continuum and H 2 0 Maser Emission 

Figures 6.1 and G.3 show weak radio continuun1 emission (VLA-2) at both 3.6 and 1.3 crn 
wavelengths, observed at 4-a leve! and spatially coinciding with a cluster of maser spots. 
Although n1arginal, this continuun1 e1nission see111s to be real since H 2 0 111aser e111ission is 
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Tabla 6.2: H 2 0 Masers in LkHo 234 Region. 

Positionª VLRS S,, Associated 
0(2000) ó(2000) (km s-1 ) (Jy) Continuunl. Source 
211i 43 17l 66°06' 
06.1018 58.196 -11.2 0.13 VLA 1 
06.1034 58.202 -15.2 2.58 VLA 1 
06.3003 55.936 -16.5 0.74 VLA 2 
06.3005 55.940 -17.8 3.79 VLA 2 
06.3013 55.835 -11.9 0.69 VLA 2 
06.3028 55.832 -8.6 1.61 VLA 2 
06.3048 55.823 -11.2 2.69 VLA 2 
06.3075 55.821 -9.3 8.15 VLA 2 
06.3085 55.819 -9.9 15.07 VLA 2 
06.3217 55.949 -11.2 . 0.98 VLA 2 
06.3516 55.968 -7.3 37.30 VLA 2 
06.351"/ 55.971 -9.3 84.52 VLA 2 
06.3521 55.974 -5.3 1.73 VLA·2 
06.3521 55.981 -10.6 11.73 VLA 2 
06.3531 55.991 -11.2 5.25 VLA 2 
06.3533 55.985 -4.6 0.14 VLA 2 
06.3552 56.016 -11.9 2.33 VLA 2 
06.3555 56.027 -12.5 1.41 VLA 2 
06.4650 55.241 -12.5 0.13 VLA 3B 
06.4669 55.216 -6.0 3.03 VLA 3B 
06.4!)06 55.194 -13.!) 0.20 VLA 3 

ªUnits of right ascension are hours, 1ninutes, and seconds, and 
units of dcclination are degrces, arctninutcs, and arcseconds.Relative 
positiou errors are tipically ,._ 1 111as. 

'IH11idad 

co1nn1011 around YSOs, and this week source is locatecl near the center of the cluster of 111aser 
spots, suggestiug that VLA-2 111ay be the ptunping source of these inaser spots. 

The 111ost notable result in VLA-2 con1cs fron1 the spatial distribution of the H 2 0 inaser 
spots (see Figure 6.3), which coulcl be associated with a bipolar outflow or with a rotating 
circu111stellar disk. As we 111e11tioned, VLA-2 is associated with a cluster of 16 H 2 0 111aser 
spots, which contaius the strongest water 111aser c0111poneut (S., = 84.5 .Jy at VLns = -9.3 
km s- 1; n(2000) = 21"43mo6s352; ó(2000) = 66º06'55'.'97) iu this region. The position, 
radial vdocity, aud intcnsity of the I-1 2 0 111aser spots are listed in Table 6.2. Thc 111aser 
spots are spat.ially clistributecl in two 111ain groups separatecl by about 0'.'3 (~ 300 AU), one 
of them to the northeast (NE) ancl the other one to the southwest (SvV) from VLA-2. The 
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Figura 6.3: VLA-A continuum 111ap of the radio so11rcc VLA-2 in the LkHn 234 region 
at 1.3 cm. The continuun1 source is barely detect and only one con.tour is shO\Vll (3-a). 
A cluster of 16 H20 maser spots (circles) is spatially associated with VLA-2. 

spectru111 of this group of water 111aser (Figure 6.4) shows that the 111aser spots located to the 
NE are mainly redshifted with respect to the 111olecular cloucl velocity (-10 km s-1 ), while 
the 111aser spots located to the S\V are blueshifted, ancl a few 111aser spots have velocities 
si111ilar to that of the 111olecular cloucl velocity. The spatio-kinen1atical clistribution of the 
water 1nasers arouncl of the VLA-2 is si1nilar to that founcl towarcls the protostar S106 FIR 
by Furuya et al. (1999). In this source, based on the spatial clistribution, relative proper 
111otions ancl peak velocity drifts of the 111aser cotnponents, Furuya et al. (1999) concluclecl 
that the water 1nasers are associatecl with a highly collin1ated co1npact accelerating jet-like 
f!ow that coukl origina te fron1 a pres11111ecl protostar locatecl between the two groups of 1naser 
spots. This similitud between VLA-2 and S106 FIR suggests that water 111asers in VLA-2 
could be associated \\'ith an outflO'\\". 

In orcler to investigate the kinen1atics of the n1aser cluster associatecl with VLA-2, we 
show in Figure 6.5 the position-velocity distribution of the water 1nasers along the u1ajor 
ancl 111inor axis. lt does not show a clear velocity graclient along the tnajor axis, although 
it is clear that the NE n1aser group is inainly redshiftecl and the S\V 1naser group is n1ainly 
blueshiftccl, inclicating that the two 111ascr groups are not only separatcd spatially but also in 
velocity. Thc n1ean velocity of thc 16 inascr spots associatecl with VLA-2 is Vr,sn = -10.6 k111 
s- 1 , which is si111ilar to the an1bient n1olecular cloud velocity (-10 k111 s- 1 ). In addition, we 
founcl that the position angle of the n1ajor axis of the 1naser clistribution is PA:::::: 247º, which 
is sinlilar to that of the [Sii] jet ancl CO outflow (PA:::::: 252º), suggesting that the 111asers are 
probably associatecl with this outflow. Fro111 the tnaser spot positions, we esti111ate that the 
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Figura 6.4: Spectra of the \Vater nutScr spots a.ssociated '\Vith the radio continuun1 
sourcc VLA-2. The rcdshiftecl n1a.scr e111ission is located in "the NE direction, '\vhile the 
blueshiftccl n1ascr c111ission is locatcd in thc S\V clircction. 

geometdcal center ofthe water masers is at a(2000) = 21,.43"'06s330; 8(2000) = 66°06'55'.'93, 
'vhich is nearly coincident in position 'vith the radio continutun source VLA-2. These results 
suggest that the water tnasers are associatcd with an outflow (see Figure 4 fro111 Furuya et 
al. 1999) ancl not with a rotating circumstcllar disk, which is expected to be perpendicular 
to the outflow. 

6.4.3 VLA-3: Radio Continuum and H20 Maser Emission 

VLA-3 is the strongest source in the field at 1.3 and 3.6 cni. lt was prcviously detected at 
3 mm, 1.3 and 2 cn1 by \Vilking et al. (1986). They estituated a spectral indcx of 1.6, which 
'vas interpreted as a partially ionized stellar "l.Vind. On the other hand, VLA-3 has also been 
detected at 2, 3.G and 6 cm by Skinner et al. (1993). They calculated spectral indices of 
0.6-3.Gcrn = 0.6, oa-2c1n = 0.27 and D'3.G-2cm = 0.43, \Vhere thc e1nission of VLA-3 bet'\veen 
3.G and 6 cn1 was intcrpretcd as an ionized wind. 

In arder to csti111atc the spectral indcx for VLA-3, we convolved thc 1.3 cn1 data with an 
clliptical Ga11ssian to givc an angular resolution si1nilar to that obtained at 3.G c1n (0'.'2G x 
0'.'2G). \Ve obtain that thc spectral index of VLA-3 betwcen 1.3 and 3.G cn1 is C>t.3 - 3 .Gcm = 1.2, 
similar to the onc obtaincd by \Vilking et al. (1986), but very different from those found 
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Figura 6.5: Position-velocity clistribution ofthe H20 mnser spots associatccl with VLA-
2. Left panel: Along the majar axis with PA = 67° of the n>ascr spot clistribution, which 
is nearly parallel to thc axis of the 1nolecuJar CO ontflow ancl the optical S(II] jet. Right 
panel: San"l.e as left panel but in t.he clirecti0n of the nlinor ~xis (PA = -23°). The 
vertical a.-xis corresponds to the velocity of thc inaser spots aftcr subtracting their tuain 
velocity ( -10.6 k111 s- 1 ). The horizontal a....xis cot-r(•sponds to the relativc positiou of the 
n1a.ser spots along thc iuajor ancl 1ni11or axis of thc 111aser distribution \Vith respect ·to 
thcir georuetrical center. 
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by Skinner et al. (1993). The flux densities of VLA-3 obtained at different epochs and 
wavelengths (see Table 6.3) show that VLA-3 is highly variable, suggesting that thc estitnated 
spectral index could change with tüne. On the other hand, Figures 6.2a and 6.2b clearly 
show that VLA-3 is in rcality a clase binary syste111, whcre the con1ponents, VLA-3A and 
VLA-3B, are separated by 0'.'22 (~ 220 AU). Thcn, such variations of thc flux density of 
VLA-3 could be procluced by VLA-3A, VLA-3B ar both of thc1n. 

\Vhereas both cmnponcnts of the binary systen1 VLA-3 appcar to be co1npact at 1.3 c1n, 
VLA 3B appears elongatccl, having a jet-like morphology in the NE-S\V direction at 3.6 cnL 
In arder to invcstigatc the nature of VLA-3A ancl VLA-3B, we calculate their spectral indices 
(S., ex vª) using thcir flux clensity at 1.3 and 3.6 cm, ancl althought VLA-3 is variable, the 
observations at 1.3 ancl 3.6 c1n were carriecl out at the sanie date (see Figure 6.6). 

The VLA-3A radio continuu1n source has a spectral indcx of o:a.u-1.acm = 1.11 ± 0.16 
and a dcconvolvcd sizc of 0'.'09 x 0'.'05 (PA ~ 55°) at 1.3 cni. These valucs are consistent 
with VLA-3A bcing an ultraco1npact optically thick H 11 regiou as that found in \,V75N(B) 
(VLA 2 ami VLA 3, Torrclles et al. 1997). Assuming that VLA-3A is a hon1ogeneous, 
isothennal (T = 10"1K) and cmnpact (0'.'09 x 0'.'05) H 11 region, and that it is at a clistance 
of 1 kpc, we calculatc saine physical parmneters of VLA-3A. First, we estilnate an opacity 
of Ti.a cm ""' 0.55 ancl 73.G cm = 4.2, being consistent 'vith a partially optically thick H 11 
regiou. In addition, \VC obtain an electron density iVe = 1.8 x 106 cni- 3 , an ionized 111ass 
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Tabla 6.3: Sununary of the VLA 3 Observations 

..\ Date Flux Density Reference 
(cm) (mJy) 
6.0 1983 Jan 0.9 ± 0.3 1 

1991 Jun 1.65 ± 0.18 2 
3.6 1990 Feb 1.34 ± 0.12 2 

1991 Jun 2.29 ± 0.18 2 
2000 Dec 1.27 ± 0.10 3 

2.0 1985 Dec 3.29 ± 0.35 4 
1991 Jun 2.67 ± 0.45 2 

1.3 1985 Dec 6.68 ± 0.95 4 
2000 Dec 3.21 ± 0.21 3 

0.3 1985 Jun 93 ± 23 4 
0.26 1998 Nov 91±6 5 

JVíH 11 = 9.3 x 10-7 lVIc;:,, a.nd that the necessary rate of ioni:.dng photons to 111aintain ionized 
the H II region is N; = 6.1 x 104 '1 s- 1 • This nurnber of ionizing photons can be providecl 
by a zero-age ma.in-sequence (ZAJ\-IS) B2 star (Panagia, 1973), which is expectecl to have a 
lurninosity of ~ 2.8 x 103 L 0 (Panagia, 1973). However, the bolometric lu111inosity of the 
region is only 1.3 x 103 Le:;,, then another unknown ionizing 111echanis111 would be required 
to ntaintain the estintated rate of ionizing photons for VLA-3A. It is known that in so111e 
low 111ass objects, part of the free-free en1issio11 is proclucecl when a stellar wind shocks the 
dense rnatter surrouncling the YSO (e.g. Torrelles et al. 1985, Curiel et al. 1987, 1989). 
Then, it is possible to speculate that part of the ionization of the VLA-3A H II region 111ay 
be produced by shocks. 

On the other hand, 've have subtracted the VLA-3A source fr0111 (u,v) data at 3.6 cn1 
(see Figure G.2a). The resulting 1nap is shown in Figure 6.2c, where it is clearly seen that 
VLA-3B is elongated, suggesting a jet nature. VLA-3B is only partially resolved at 3.6 c111, 
its rnajor axis size is 0'.'29 ± 0'.'06 and its position angle is PA = 57º ± 11°. \Ve find that the 
spectral index for VLA-3B is a 3 .6 _1. 3 cm = 0.69 ± 0.29, which is very sin1ilar to the spectral 
index found for the thennal radio jet Cepheus A H\V 2 (nw-o.7cm = 0.69 ± 0.06; Rodríguez 
et al. (Hl9·1)). Although ·vLA-3B was unresolved at 1.3 cnt, a higher li111it for its dependence 
\vith frequency far the cleconvolved 111ajor axis, Bmaj 1 can be estin1ated using the upper Iin1it 
obtained at 1.3 cm. \Ve obtain that the angular size of the 111ajor axis of VLA-3B decreases 
with frequency as ,,-13, where /3::; 0.9, which is higher than the value found for Cepheus A 
H'\V 2 (13 = 0.57; Rodríguez et al.(19!:>4)). So far, Cepheus A H\V 2 has been interpreted as 
a purely biconical jet. and it is t.he sintpler case to study the pheno111e11a of jet collitnation 
in young stars. The dependences with frec¡uency for t.he density flux and the 1najor axis 
suggest that VLA-3B is a radio ther111al jet (Reynolds 1986). 
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In addition, there are three 111aser spots associated with the binary systen1 VLA-3 (see 
Figure 6.2), two of then1 associated with VLA-3B and the other 011e located between VLA-3A 
and VLA-3B. One water 111aser associated with VLA-3B is blueshifted (-12.5 k111 s-1) ancl 
the other one is reclshifted (-6.0 ktn s-1) with respect to the velocity of the 111olecular cloud 
(-10.0 kn1 s- 1 ). The line connecting the two ·water 111asers cloes not seen1 to be delineating 
the jet associatecl with this source as in VLA-2, but rather this line seen1s to be perpendicular 
to the 111ajor axis of the VLA-38 radio jet. We speculate that these water inasers coulcl be 
part of a circumstellar disk around the YSO VLA-3B. 

6.4.4 Exciting Sources of the Outfiows 

Recent works (Cabrit et al. 1997, Fuente et al. 2001) have shown that the optical star 
LkHa 234 cannot be the exciting source of ncither the CO 111olecular outflow and the optical 
jet (PA = 252º) nor of the H 2 jet (PA = 226º), and other embedcled sources have been 
proposecl. Fuente et al. (2001), co1nparing intcrferometric CO (J = 1 -¡. O) ancl 111illitneter 
continuun1 in1ages, found that IRS 6 is likely the driving source of the CO n1olecular outflow 
and the [SII] jet, while FIRS 1 - lVllVIl could be the clriving source of the H 2 jet. However, 
our results show that there is another radio continuu111 source that coulcl be the exciting 
source of the 1nolecular outflow. 
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The spatial distribution of the water n1asers in VLA-2, the presence of two groups of 
111asers, one of then1 n1ainly blueshiftecl and another one n1ainly redshifted, ancl the position 
angle of the n1ajor axis of the maser distribution (PA"'=' 247º) suggest that the 111aser enlission 
in VLA-2 is associated with a bipolar outfiow. The water n1asers in the NE group are 111ainly 
redshiftecl, while that in the S\V group are n1ainly blueshifted with respect to the n1olecular 
cloud velocity. This behavior is also found in the CO molecular outfiow and the optical S[II] 
jet, which seem to be alignecl (PA"'=' 252º). The redshiftecl CO lobe was cletectecl in the NE, 
while the blueshiftecl S[II] jet was cletected in the S\N. These results strongly suggest that 
the water 111aser could be associatecl 'vith the CO 111olecular outflow. On the other hancl, 
VLA-2 is located near the geometrical center of the two groups of n1aser spots. This suggest 
that the radio continuun1 source VLA-2 is probably the exciting source of the jet/outfiow 
seen in [SII]/CO. However, further observations will be needecl to confinn the cletection of 
VLA-2. 

In subsection G.4.3, we found that VLA-3!3 is elongatecl in the NE-S\V direction (PA = 
237º ± 11 º) ancl its spectral index seen1s to be consistent with a radio thennal jet (a3.li-J.3cm = 
O.G9 ± 0.29). However, although VLA-3!3 seems to be aligned with the H 2 jet (PA = 22Gº) 
observecl by Cabrit et al. (1997), both jets are not spatially coincidenr. (see Figure 6.1). They 
are separated by 2'.'4 (2400 AU). Then, we think that there ar" t.hree independent outfiow 
phenmnena in the LkHa 234 region: the molecular outflov.r ancl thc S(II] jet, the H 2 jet, and 
the radio thermal jet VLA-3!3. 

Finally, fron1 our radio continutun observations at. 3.G ancl 1.3 cn1, we do not fincl eviclence 
that the Herbig Be star LkHa 234 coulcl be associatcd with any of the outflows in the region. 
However, we cannot discarcl the possibility that LkHa 234 coulcl be associated with a less 
energetic outfiow that has not been dctectecl yet. 

6.5 Con.clu.sion.s 

Our observations of H 2 0 111asers and radio continuun1 at 1.3 ancl 3.6 c111, using the VLA­
A, inclicate that the LkHa 234 region is a cluster of young radio continuun1 sources. In a 
field of 5" x 5" of this star-fonning region, there are four radio continuun1 sources (VLA-1, 
VLA-2, VLA-3A, and VLA-3B), an infrared/lllillimeter source (IRS 6), ancl a n1illillleter 
source (l\·llVll). In addition, there are jets, outftows and H 2 0 masers, and the Herbig Be 
star, Lkl-Ia 234. 

In adclition to the four radio continuun1 sources, we cletected 21 water 111aser spots in 
the rcgion, which are distributed in three clusters that are spatially associated with VLA-1, 
VLA-2 and "VLA-3B. \Ve observe the star LkHa 234 at 3.6 c1n, but we do not find any water 
n1aser spots around it. Our 111ain conclusions can be sun1n.1arized as follo\vs: 

l. VLA-1 is clearly detected at 3.6 c111 and it is spatially coincident with a group of n1aser 
spots, ho\\~evcr \Ve cannot deduce its nature fro111 our observations. 

- - - --------------------------------
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2. The spatial-kine111atical distribution of the water 111aser spots around the radio con­
tinumu source VLA-2 suggest that they are associatecl with the CO outflow and the 
optical jet (PA = 252°). Addition, we favor VLA-2 as the powering source of this 
1nolecular outflow. 

3. VLA-3 is in fact a binary systeni. The spectral indices of their components suggest 
that VLA-3A is a compact H 11 region (o: = 1.1) and VLA-3B is a radio thermal jet 
(a= 0.7). 

4. There are various 111olecular outflows, an H2 jet ancl a radio therinal jet in the region, 
however, we do not find eviclences for the Herbig Be star, LkHo: 234, being the exciting 
source of any of the outflows in the region. 
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Resumen 

Presentan1os observaciones ele en11s1011 ele racliocontin.uo a 1.3 C111. y de rn.áseres de H20 
hacia la región 8140 IR8. En el cainpo detecta1nos cuatro fuentes de radiocontinuo, de las 
cuales tres han sido previan1ente observadas (IR8 l, IR8 2N e IR8 28) y una es detección 
nueva (IR8 2NB). Tmnbién encontrainos evidencia de enlisión de radio continuo bastante 
débil (IR8 lB) cerca de la fuente IR8 l, entonces, suponiendo que esta emisión es real, IR8 1 
sería en realidad un sisten1a binario Cl'rcano con una separación de,.....,, 110 UA. La 111orfología 
y el índice espectral (o: = 0.8) de IRS 1 ,;ugieren que esta fuente es un radio jet ténnico, 
el cual parece ser la fuente i111pulsora del flujo n1olecular en la dirección 20º /200º. Por otro 
lado, es posible que la fuente IRS lB, con1paiiera de IRS l, podría ser la fuente excitadora 
del otro flujo observado en la región (160º /340º), lo cual descartaría la idea de que IR8 1 es 
la fuente excitadora de los dos flujos moleculares. Por otro lado, IR8 2N parece ser ta111bién 
un sisten1a binario cercano(~ 170 UA), cuyos nüe1nbros son IRS 2N e IR8 2NB. De nuestras 
observaciones no encontra111os evidencia ck· que alguna ele Pstas fuentes esté asociada con los 
flujos a gran escala. De las observaciones de línea, clctccta1nos cinco 111anchas n1áser de agua 
en la región, las cuales están asocindos cspaciahnentc con la fuente IRS l. Un grupo ele 
tres co111poncntf's 1náscr con velocidades corridas hacia. el azul parecen for111ar parte del jet. 
IRS 1, 1nientras que otro grupo ele dos n1anchas 111áscr con velocidades corrid<:!.s hacia el rojo 
está cerca del 111áxin10 de c111isión de IRS 1 y parece estar ligado gravitacionahneute a la 
fuente. 

7.1 Introducción 

En las regiones de forinación estelar generahnente se observan objetos estelares jóvenes, jets, 
flujos bipolares, niáseres de agua y de OH, entre otros niuchos fenó111enos. El estudio de cada 
una de estas 111anifcstaciones pern1ite entender de n1anera 111ás clara el proceso de for111ación 
de una estrella. 

8140 IR8 es una región de forn1ación estelar que contiene un grupo de estrellas ZAJ.VI8 de 
tipo espectral B, aclen1ás tiene flujos bipolares y niáseres de agua. 8140 IR8 se encuentra en 
la nube niolecular obscura L1204, localizada a una distancia de 910 pe (Cra111pton y Fisher 
1974). A partir ele observaciones en el inediano infrarrojo (5 - 20¡1111), Beich111an, Becklin y 
\Vynn-\Villiams ( 1979) detectaron tres fuentes en 8140 IR8, identificadas co1110 IR8 1, IR8 2 
e IRS 3, siendo IRS 1 la fuente n1ás brillante con una luminosidad ele 5 x 103 L 0 (Lester 
et al. 198G). Esta región también ha siclo observada a 50 y 100 ¡un (Lester et al. 1986), 
encontrúndosc lu1niuosidadcs infrarrojas para las fuentes de 2 - 5 x 103 L 0 . Por otro lado, 
IR81 e IRS2 ftwron observadas a 2 y 6 cn1 por 8chwartz et al. (1983), quienes encontraron 
índicc>s espectrales a (S,,, o.: 1..1ª) de 0.7 para. a1nbas fuentes. Posterionneute, Shnon et al. 
(1983) con observaciones a 1.3 y G cn1 calcularon indices espectrales de 0.5 y 0.9 para las 
fuentes IR8 1 l' IR8 2, respectiva1nente; y 8chwartz (1989) encontró un valor de 0.8 para 
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IRS l. Tan1bién para las fuentes IRS 2 e IRS 3, Evans et al. (1989), con observaciones a 2 
y 6 c111, encontró índices espectrales planos para las dos (O y 0.1). 

Blair et al. (1978) observaron por prin1era vez un flujo de CO en la reg10n Sl40 IRS. 
l\1ás adelante, l\1inchin et al. (1993), tmnbién con observaciones ele CO, encontraron que 
el flujo está orientado en la dirección noroeste-sureste (NO-SE) y que Ja fuente infrarroja 
S140 IRSl cae justo en ineclio ele Jos lóbulos del flujo corridos hacia el azul (160°) y hacia 
el rojo (340º). Acleinás, ta1nbién detectaron emisión de CO corrida hacia el azul pero en la 
dirección NE ele IRS 1 (~ 20º). Por otro lado, \Vilner y \Velch (1994), detectaron un lóbulo 
de en1isión intensa ele HCO+ corrido hacia el rojo localizado al NE de IRS 1 con un ángulo 
de posición de ,..,_, 15º. En sus inapas ta1ubié11 encontraron e111isión débil corrida hacia el azul 
en Ja dirección opuesta (SO), estando IRS 1 en el centro de a111bos lóbulos. Los prin1eros 
en confinnar clara1nente Ja existencia de dos flujos bipolares en la región fueron Weigelt 
et al. (2002) y Preibisch y Smith (2002) a partir de observaciones en la banda K' y de la 
línea H 2 , rcspcctiva111entC"~ quiC"nPs tan1bién 111ostraron que an1bos fcnó111enos son inanejaclos 
sin1ultúnea1nent1? por la fuente IRS l. 

S140 IRS tan1bién es un ej1?111plo de fuentes ináser en regiones de fonnación ele estrellas 
y ha sido 111onitorcada durautc varios aiios. Tofani et al. (1995) encoutró dos 1nanchas 
tnáser asociadas co11 una fuPntc de radiocontinuo a 3.6 c1n. Por otro lado, de una serie de 
observaciones siste1náticas durante aproxi111aclmnente 20 aiios Lekht et al. (1993) y, Lekht 
y Sorochenco (2001) encontraron que la enlisión 1núser ele agua en S 140 IRS se concentra 
en tres intervalos angostos de velocidad dispuestos sin1étrica1nente. En base a la variablidacl 
y anticorrelación de las líneas múser, Lekht et al. (1993) y, Lekht y Sorochenco (2001), 
sugirieron que los n1áseres ele agua están en un disco kepleriano alrededor de una estrella 
jóven en la región S140 IRS. Sin e111bargo, estos resultados no fueron corroborados por 
Valclettaro et al. (2002) ni por Trinidad et al. (2003c), quienes tainbién han monitoreado la 
fuente. 

En este artículo analiza111os observaciones hechas con el VL.A en su configuración A ele 
la e1nisión de radiocontinuo a 1.3 c111 y de 111úseres de agua con la finaliclacl ele estudiar la 
naturaleza ele 5140 IRS. El artículo está estructurado de Ja siguiente n1anera. En Ja sección §2 
describhnos las observaciones, en §3 n1ostra111os los resultados iuás relevantes, en Ja sección 
§4 hacernos una discusión de la naturaleza ele las fuentes observadas y finaln1ente, en §5 
cla111os las conclusiones principales de la investigación. 

7.2 Observaciones 

Las observaciones se hicieron con el VLA en su configuración A en Junio ele 1999. Se 
observó sii11ultánean1ente e1nisión ele radio continuo a 1.3 cn1 y e111isión ele n1áseres de H 2 0 
durante un intervalo ele tres horas. Para las observaciones ele continuo se usó un ancho de 
banda ele 25 l\,IHz con ocho canales y para las de e111isión 111áser se usó un ancho de banda ele 
3.125 1'.,IHz con 64 canales. Los dos anchos ele banda se observaron con polarización circular 
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derecha e izquierda. El ancho de banda usado para las observaciones de línea se centró a 
la frecuencia de la transición rotacional 5 16 ---+ 6 23 de la n1olécula de agua, que corresponde 
a una frecuencia en reposo de 22235.080 l'vIHz. La velocidad central VLsn fue -9 Ion s- 1 

y se cubrió un intervalo ele 10 a -28 ktn s- 1. Para las observaciones ele continuo el ancho 
de banda fue centrado a la frecuencia de 22285.08 MHz. Los calibradores de atnplitud y 
fase fueron las fuentes 1328+307 y 2021+614, respectiva1nente, atnbos nombres dacios en 
coordenadas 1950. La densidad ele flujo adoptada para el calibrador de atnplitucl fue 2.52 Jy 
y la asignada al calibrador de fase fue 2.14 Jy. La reducción de los elatos de línea se hizo de 
la n1anera tradicional y una vez identificada la con1ponente 111áser de l-120 n1ás intensa en un 
canal espectral, su señal se autocalibró en atnplitud y fase. Estas correcciones ele atnplitud 
y fase se aplicaron tanto a los datos de línea co1110 a los ele continuo (calibración cruzada) 
para reducir los errores at111osféricos. 

7.3 Resultados 

7.3.1 Emisión. de Radiocon.tin.uo a 1.3 cm 

En las Figuras 7.1 y 7.2 tnostran1os tnapas de contornos de S140 IRS a 1.3 cni. A esta 
frecuencia detecta111os las fuentes IRS 1, IRS 2N e IRS 2S, las cuales han sido previan1ente 
observadas a otras longitudes ele onda (radio e infrarrojo). La posición y la densidad de flujo 
ele las fuentes se listan en la Tabla 7.1. La tnorfología de IRS 1 es interesante, ele la Figura 
7.1 se observa que parece ser un jet nionopolar dirigido hacia el suroeste (SO). De nuestras 
observaciones no cncontra111os evidencia de la e1nisión en la dirección noreste detectada en 
HCO+ y en H 2 • Acletnás, tatnpoco encontran1os evidencia del flujo bipolar orientado en la 
dirección noroeste-sureste que ha siclo observado en CO y en H 2 . 

Al igual que Schwartz (1989), detect.mnos dos fuentes en la vecindad de IRS 2, lla111adas 
IRS 2N e IRS 28. Pero adetnás, de nuestro tnapa (Figura 7.2) se puede observar claran1ente 
que IRS 2N se divide en dos fuentes, las cuales llan1are111os IRS 2NA e IRS 2NB. La prin1era 
cuiucidc con Ja fueute IRS 2N y al parecer IRS 2NB es una fuente cercana débil, lo que 
podría indicar que for111an un siste111a binario con una separación de ,...._, 170 UA, aunque no 
descarta111os la posibilidad de que IRS 2NB sea una condensación eyectada por IRS 2NA. 
La posición y densidad de flujo de las fuentes detectadas se listan en Ja Tabla 7.1. 

7.3.2 

En Ja Figura 7.1 niostran1os un tnapa a 1.3 cn1 de la fuente IRS1 donde superponen1os los 
ntáseres de agua (cruces). En toda la región 8140 IRS detectarnos solan1ente cinco tnanchas 
111áscr, de las cuales dos están localizadas espaciahnente cerca del nl.áxinl.o de e1nisión de 
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Figura 7.1: Mapa ele contornos a 1.3 c1n de la en1isióu <lt.ª radiocontinuo de la fuente 
IRS 1 localizada en Ja región 8140 IRS. Los contornos son -4, -3, 3, 4, 5, G, 7, 10, 15 y 
20 veces 0.17 n1Jy haz- 1 , que es el rn1s riel u1apa. El haz (C.11 x O.JO, PA. = -5G.l º) se 
n1uestra en la esquina inferior izquierda. Las cruces indican la posición de las manchas 
n1á.ser de H 2 0 detectadas en esta región. 
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IRS 1 y las otras tres inanchas n1áser se encuentran al final ele la parte extendida de IRS l. 
Los parán1etros de las inanchas 1náser, tales co1no posición, canal de velocidad y densidad de 
flujo están listados en la Tabla 7.2. Desafortunada111ente cuando hici111os las observaciones, 
la actividad n1áser se encontraba en un periodo de actividad i11íni111a, por lo cual, la inancha 
1náser n1ás intensa tiene un flujo de solo 2.3 Jy (VLsR = -16 k111 s- 1 ). 

7.4 

7.4.1 

Discusión. 

IRS 1 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

8140 IRS 1 es la fuente inás interesante del can1po, aunque en nuestras observaciones no 
detectainos la fuente IRS lSvV observada por Schwartz (1989), la cual parece estar alineada 
con el flujo en la dirección NO-SE asociado a IRS l. 
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Figura 7.2: l\tlapa de contornos a 1.3 cn1. de la einisión de racliocontiuuo ele la. fuente 
IRS 2N localizada en la región S140 IRS. Los contornos son -4, -3, 3, 4, 5, 6, 7, 9, 11 y 
14 veces 0.17 111Jy haz- 1 , que es el rn1s del n1apa. El haz (0.11x0.10, PA = -56.1°) se 
nl.uestra en la esquina inferior izquierda. La región co1npleta conteniendo a IRS 2S fue 
inapeada pero no se n1uestra en esta figura. No se detectaron tnanchas nl.áser de H20 
alrededor ele estas fuentes. 

Suponiendo que la densidad de flujo de IRSl no varía en el tietnpo, poden1os calcular su 
índice espectral usando la densidad de flujo encontrada por Tofani et al. (1995) a 3.6 cn1 y por 
Schwartz (1989) a 6 c111, las cuales fueron detenninadas de n1apas con resoluciones siinilares 
(0'.'34 x 0'.'27 y 0'.'3, respectivmnente). El valor calculado (S., ex: vº) es a = 0.88 ± 0.27, el 
cual parece ser consistente con el valor esperado para un jet térnüco ionizado parciahuente 
grueso (Reyuolds, 198G). El ejercicio anterior tatnbién lo poden1os hacer usando nuestras 
observaciones a 22.2 GHz con una resolución de 0'.'11 x O'.'l y las de Schwartz (1989) a 15 GHz 
co11 una resolución de O'.'l. El '"alar calculado para el índice espectral de IRSl entre 15 y 
22.2 GHz es o = 0.79 ± 0.5, el cual es similar al obtenido entre 4.9 y 8.4 GHz, confirinando 
la naturaleza de radio jet ténnico de IRS l. 

Por otro lacio, la 1norfología de IRS 1 a 1.3 cnt (Figura 7.1) n~uestra clarainente que la 
fuente es un jet n1onopolar orientado en la dirección SO. A esta longitud de onda, IRS 1 
se resuelve espaciahnente. Las di1nensiones del jet son 0'.'13 x 0'.'08 y su ángulo de posición 
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Tabla 7.1: Parámetros ele las fuentes eletectaclas en S140 IRS. 

Fuente Posición Flujo 
a(HJ50) ó(l!J50) (mJy) 

IRS 1 22 17 41.08 63 03 41.661 8.6 

IRS lB 22 17 41.09 63 03 41.582 :::; 0.3 

IRS 2NA 22 17 41.05 63 03 59.481 4.7 

IRS 2NB 22 17 41.03 63 03 59.346 2.4 

IRS 2S 22 17 41.32 63 03 55.815 1.0 

Tabla 7.2: !Vláseres de agua detectados en S140 IRS. 

Posición" VLRS S., 

0(2000) 8(2000) (km s- 1 ) (Jy) 

22 17 41.0!J88 63 0:3 41.63G 8.3 0.30 

22 17 41.0987 6:3 03 41.6a5 7.7 0.35 

22 17 41.0235 63 03 41.488 -14. 7 0.77 
22 17 4].0240 ü3 03 41.481 -16.0 2.29 
22 17 40.!!!!86 63 03 41.417 -13.4 1.44 

"Las unidades de la ascensión recta están ciadas en 
horas, ininutos y segundos, y las unidades de la declina­
ción en grados, 111inutos de arco y segundos de arco. 
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es PA= 45°, lo cual indica que aparente1nente no está alineado con la en11s10n ele HCO+ 
corrida hacia el rojo {PA ~ 15º, \Vilner y \Ve!ch 1994) ni con la eniisión ele H 2 (190 - 220°; 
Preibisch y Smith, 2002). Sin embargo, suponiendo que el jet asociado a IRS 1 está siendo 
perturbado por un agente externo, con10 por cjcn1plo una fuente cercana, la orientación 
del jet estaría afectada por la prcseucia de esta co111pafiera. Entonces, para deter1ninar el 
áugulo ele posición del núcleo del jet IRS 1, hacen1os un n1apa con inayor resolución espacial 
{0'.'078 x O'.'OGG) a 1.3 cm. El ángulo de posición encontrado para IRS 1 es PA= 18º, lo cual 
es consistente con el flujo en la dirección~ 20Q/200º. Este valor encontrado parece apoyar, 
de n1anPra indirecta, la idea de que IRS 1 sea en realidad un siste111a binario cercano, donde 
la c0111paiiera IRS lB est<Í afectando la dirección del jet asociado a IRS l. Acletnás, IRS lB 
podría ser la fuente excitadora del otro flujo tnolecular {PA = lGOº /340º). Si fuera así, IRS 1 
no sería la fuente excitadora de atnbos flujos 1noleculares. 

De nuestras observaciones solan1ente encontran1os evidencia del flujo orientado en la 
dirección noreste-suroeste (20º /200º), pero no tenetnos evidencia del flujo n1olecular de CO 
bastante intenso observado en la dirección sureste-noroeste {lGOº /340º). Las observaciones 
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de Sl40 IRS realizadas hasta ahora no han podido cletenninar si IRS 1 es la fuente excitadora 
de a1nbos flujos o bién, se trata de un siste111a binario cercano, aunque nuestros resultados 
parecen apoyar lo l'iltin10. Entonces, para encontrar evidencia de la presencia de otra fuente, 
hicilnos un tnapa con tnayor resolución angular (0'.'076 x 0'.'064, robust = -5) ele los elatos 
a L3 cnt. Del 111apa resultante (Figura 7.3) observmnos claratnente la tnorfología elongada 
de IRS 1 (PA ~ 20º), pero acletnás existe evidencia ele emisión bastante débil (3 - a) cerca 
de IRSl, la cual llan1aren1os IRS lB. Si esta etnisión es real, sugiere que IRS 1 no es una 
fuente sola, sino que se trata de un siste111a binario cercano (~ 0~'12, ,...._, 110 UA), donde 
IRS 1 es la fuente n1ás intensa del siste111a. Entonces, bajo este esque111a, sugeritnos que 
IRS 1 sea la fuente excitadora del flujo bipolar en la dirección 20º /200º y que IRS lB podría 
estar asociada con el otro flujo bipolar 0n la dirección 160º /340º (ver Figura 7.3). Este 
escenario presenta algunas dificultades. En los tnoclelos ele fonnación estelar se espera que 
en un sistc1na binario las dos estrellas se fonncn en el r11isn10 plano, entonces se esperaría que 
sus flujos fueran casi paralelos. Sin cn1bargo, se han encontrado siste111as binarios donde se 
observan flujos perpendiculares, 0.g. el l<ist0ma binario T Tau (Bohn1 y Solí 1994), HH 111 
IRS (Gredel & R0ipurth 1993; Davis et al. 1994). Otra posibilidad es que las fuentes no 
estén ligadas gravitacionahucntc, aunque parece ituprobable. 

7.4.2 IRS 2 

Con10 hetnos 111encionado, IRS 2 está forinada por tres condensaciones de racliocontinuo, 
IRS 2NA, IRS 2NB (detectada aquí por primera vez) e IRS 2S. Las fuentes 2NA y 2NB 
se resuelven espacialtnente a 1.3 cm (0'.'11 x 0'.'09, PA ~ 87º y 0'.'16 x 0'.'10, PA ~ 82º, 
respectivan1ente), 111icntras que IRS 2S no está resuelta. Para investigar la naturaleza de 
las fuentes he1nos calculado el índice espectral entre 15 y 22 GHz ele cada una ele ellas. La 
densidad de flujo a 15 GHz la tatuamos ele Schwartz (1989), la cual fue cletenninacla con una 
resolución si111ilar a la de nuestros datos(,-..,,., O~'l). Es intportante aclarar que estos valores se 
tienen que tatuar con cuidado debido a que las observaciones no fueron sitnultáneas, ni se 
usaron los n1is1nos calibradores. i\.dc111ás cstan1os suponiendo que las fuentes no son variables 
en el ti0n1po. El índice esp0ctral calculado para IRS 2NA es o:= 0.41 ±0.45 y para IRS 2S es 
o = 0.32 ± 1.1, los cual0s podrían ser consistent0s con chorros confinados (Reynokls 1986), o 
con regiones H 11 parciahncutc gruesas. Por otro lado, IRS 2NA e IRS 2NB parecen forn1ar un 
siste1na binario cercano, donde IRS 2NA es la fuente n1ás brillante, aunque no descartan1os 
la posibilidad de que IRS 2NB sea solo una condensación eyectacla por IRS 2NA. Futuras 
observaciones ayudar;'in a investigar la naturaleza de estas fuentes. 

7.4.3 Cinemática de los Máseres de Agua en 8140 IRS 

De un tnonitoreo ele tnáseres de agua durante veinte años con la antena de Pushino, Lekht 
et al. (1993) y, Lekht y Sorochenco (2001) infirieron, en base a la variabilidad y a la antico-
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Figura 7.3: 1.Vlapa de contornos de la e1nisió11 ele radiocontinuo ele la fue?1tc lRS 1 
con alta resolución angular a 1.3 c1n. En este 1napa se n1uestra. el nucleo del r&.dio jet 
tértnico IRS l. Los con.tornos son -4, -3, 3, 4, 5, 6, 7 y S veces 0.3 111Jy haz- 1, que es 
el rms del n1apa. El haz (O.OS x 0.06, PA = -36.6°) se 111uestra en Ja esquina inferior 
izquiera. Las cruces indican la posición de las manchas máser de H20 detectadas y los 
triángulos 1uuestran la posición y dirección de los flujos n1oleculares de la región. 
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rrelación de un conjunto de tres con1ponentes 111áser, la existencia de un disco kepleriano de 
30 UA orbitanclo una n1asa central de < 5 l'v10 localizada la región de 8140 IR8, aunque no 
cletenninaron a que fuente ele la región estaba asociado el disco. 

Desafortunadan1ente, cuando realizan1os nuestras observaciones, la etnision rnáser en la 
región estaba eu un 111íni1no de actividad. Sin eiubargo, a pesar de esto, cletectani.os tres 
grupos de 1nanchas 111áser de H 2 0. De nuestras observaciones no encontran1os evidencia que 
soporte la idea de un disco kepleriano asociado con alguna ele las fuentes en 8140 IR8. De los 
tres grupos de n1auchas n1áser observados en la región, ninguno coincide espaciahnente con 
las fucutes IR8 2 e IRS 3, lo cual descarta que el posible disco circunestelar esté asociado 
con alguna de ellas. 

Por otro lado, IR8 1 es la fuente 111ás cercana a estos grupos de n1anchas 111áser. Existe 
un grupo ele dos 111anchas 111áser asociado espaciahnente con la fuente (a 95 UA), cuyas 
velocidades están co1-ridas hacia el rojo ( ~ 8 kn1 s-1) con respecto a la velocidad de la nube 
111olecular ( ~ 6.5 kn1 s- 1 , Zhou et al. 1993). Los otros dos grupos están corridos hacia el 
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azul(~ -15 y -13 k1n s-1) y se encuentran a una distancia de~ 450 y~ 600 UA ele IRS 1 
(ver Figura 7.1). Entonces, si los nuí.seres de agua detectados en la región S140 IRS forinan 
parte de un disco circunestelar, como ha sido inferido por Lekht et al. (1993) y, Lekht y 
Sorochenco (2001), dicho disco tendría que estar asociado a la fuente IRS l. 

Actuahnente es an1plia111entc aceptado que los discos circunestelares tienen ta111afios del 
orden de decenas a cientos de unidades astronó111icas (Beckwith y Sargent, 1993), por lo que 
450 o GOO UA no parece estar fuera de este intervalo. Sin e111bargo, los grupos ele inanchas 
ináser corridos hacia el azul parecen fonnar parte de la etnisión extendida del jet IRS 1 y 
no for111ar parte de un disco (ver Figura 7 .1). .A.dcn1ás, las tnanchas 111áscr presentan un 
gradiente de velocidad (ver Tabla 7.2), lo que parece sugerir que los 111áseres están asociados 
con el radio jet térmico IRS 1 (p.ej. Sl06FIR, Furuya et al. 2000; IRAS 21391+5802, Patel et 
al. 2000), desechando la posibilidad ele que sean parte de un disco circunestelar. Ta111poco 
poden1os descartar que estos dos grupos de n1anchas n1áser estén indicando la presencia 
de fuentes bastante cn1bebidas que no logra111os detectar con nuestras observaciones y que 
de alguna 111aucra puedan estar contribuycndo al flujo 111olecular observado en esta región. 
De ser cierta esta posibilidad, existirían hasta cuatro fuentes en un área proyectada de 
~ 0'.'7 X 0'.'7 (700 X 700 UA2 ). 

Por otro lado. no poden1os descartar la posibilidad de que las manchas tnáser con velo­
cidades corridas hacia el rojo for111e11 parte ele tal disco kepleriano, pero tan1poco tene111os 
argu111entos para afir1uarlo. Sin en.-1bargo, pode1nos averiguar si este grupo de rnanchas 1náscr 
podría estar ligado gravitacionahnente con la fuente IRS 1 o bien, si es parte del lóbulo co­
rrido hacia al rojo rlel flujo bipolar asociado a IRS l. Suponiendo que las 111anchas 1náser 
están ligadas gravitacionahnente a IRS 1 y que están a un radio de 95 UA (separación entre 
IRS 1ylas111anchas 111áser) pode1nos calcular la inasa ele la fuente central usando la siguiente 
relación: 

V 2 = G1\I 
R' 

(7.1) 

donde V es la velocidad radial, 1\I la n1asa del objeto central y R el radio. Tom.anclo en 
cuenta la velocidad de la nube 111olecular, la inclinación del disco del cual pudieran forn1ar 
parte las 111anchas máser (</> ~ 30 - 55º, LOl), y usando una velocidad ele -7.7 k111 s-1 a 
un radio ele 95 UA, encontra111os que la inasa del objeto central está dentro del intervalo de 
~ 6.6 l\·1 0 a~ 16 l\11 0 . Por otro lacio, la 111asa determinada por Lekht et al. (1993) y, Lekht 
y Sorochenco (2001) es < 5 l'v1 0 , entonces to111ando el lí111ite inferior de la inasa calculada, 
los n1áseres corridos hacia el rojo podrían fonnar parte de dicho disco kepleriano, aunque 
el disco tendría que ser tné.Ís grande que 30 UA. Sin e1nbargo, to1nando el lünitc superior, 
el inodclo de Lekht et al. (1993) y, Lekht y Sorochenco (2001) no aplicaría en este caso. 
Por otro lado, la n1asa de IRS 1 tan1bién ha sido cletenninada a partir de observaciones en 
el infrarrojo. Harker et al. (1997) encontraron una 1nasa ele ~ 10 l\;1 0 , la cual está dentro 
del intervalo de 111asa calculada por nosotros. Esto podría indicar que las 111anchas nláser 
corridas hacia al rojo estún ligadas gravitacionahnente a la fuente IRS 1, aunque no pode111os 
decartar el hecho de que fonnen parte del flujo observado en esta dirección. 
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7.5 e oncl usiones 

En el presente capítulo hen1os n1ostrado observaciones de radio continuo a 1.3 c1n y de línea 
de n1áser de agua con alta resolución angular hacia la región 8140 IRS con la finalidad de 
investigar la naturaleza ele sus fuentes. En el can1po observado cletectan1os cuatro fuentes 
de radiocontinuo y cinco n1anchas 111áser de agua. Ta1nbién encontra111os evidencia n1arginal 
de una quinta fuente de racliocontinuo. 

De nuestras observaciones encontran1os que IRS 1 es un radio jet tér1nico n1onopolar y 
sugeriinos que es la fuente excitadora del flujo 1nolecular observado en la dirección 20º /200°. 
Aden1ás, en.contra111os evidencia iuarginal ele que IRS 1 es en realidad un sisterna binario 
cercano, cloncle su c0111paüera, IRS lB, podría ser la fuente excitadora del otro flujo bipolar 
observado en la región. Por otro lado, la fuente IRS 2N parece ser también un sisten1a binario 
cercano, cuyos 111ien1bros son IRS 2NA e IRS 2NB. 

La posición y v~locidad de tres n1anchas tnáscr corridas hacia el azul sugieren que las 
111anchas están asociadas con el radio jet térn1ico IRS l. Por otro lado, las dos tnanchas 111áser 
corridas hacia el rojo parecen estar ligadas gravitacionaln1ente a la fuente IRS 1, aunque de 
nuestras observaciones no fue posibie deter1niuar si estos ináseres forn1an parte del disco 
circunestelar sugerido por Lekht l't ai. (1993) y, Lekht y Sorochenco (2001). 
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Capítulo 8 

Discusión General 

8.1 La Forni.ación. de Estrellas 1.V[asivas 

Actuahnente existe un niodelo bien desarrollado y ol:>servacionahnent.e probado para la for-
111ación de estrellas de 111asa baja, el cual consiste de un siste111a clisco-YSO-flujo (Shu et al. 
1987). Una pregunta in1portante es si este esque111a básico podría aplicarse tan1bién para Ja 
fonnación ele estrellas niasivas. Actuahnente no hay evidencia convincente ele que éste sea 
el caso y otros escenarios para Ja forinación ele estrellas inasivas han siclo propuestos. Por 
ejen1plo, que se fonnen vía coagulación y/o fusión ele objetos nienos niasivos (ver capítulo 
1). 

Se sabe bien que Jos flujos inoleculares 1narcan una fase iinportante en Ja evolución 
te111prana ele Ja forn1ación ele estrellas ele niasa baja, los cuales parecen ser in1pulsados por 
sus jets (ver Bachiller 199G para una revisión). Sin e1nbargo, no hay n1ucha evidencia ele 
que suceda lo 111is1110 con las estrellas 111asivas. Por otro lacio, existe el 111isn10 problen1a 
con los discos circu111estelares, los cuales son co1nu11es eu estrellas de tnasa baja, pero solo 
unos cuantos han siclo detectados a!recleclor ele estrellas niasivas. La falta ele evidencias 
observacionales ele jcts, flujos y discos circunestclares en estrellas 111.asivas lleva a sugerir que 
el proceso ele fonnación ele este tipo ele estrellas podría ser diferente al de estrellas de niasa 
baja. Sin en1bargo, Ja identificación de estos fenó111enos de acreción y eyección en estrellas 
111asivas podría conducir a uu esquc111a unificado para la for1nación de estrellas de 1nasa baja 
y alta. 

El estudio individua! de proto-estrellas ele 111asa intern1eclia y alta es inuy iinportante para 
entender con10 es su 111ecanis1110 de fonnación, pero el estudio de objetos niasivos presenta 
nuís clificultacles que el ele sus contrapartes ele 111asa baja. Por un lado, su tie111po de vida 
es niucho 1nás corto que el de las estrellas de niasa baja, y por el otro, se encuentran a 
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distancias 111ás graneles (con frecuencia a nliles ele parsecs). Aclenuís, el hecho ele que se 
fortnen en grupos o cú111ulos 111uy poblados hace aún 111ás difícil su identificación individua!. 
Por estas razones se necesitan observaciones 111uy sensitivas y con alta resolución angular 
para su estudio, siendo la interferon1etría n1ilh11étrica y centiinétrica una herraniienta n1uy 
útil para estudios detallados de tales fuentes. 

En los capítulos 4, 5, G y 7 hc1nos presentado obscrvacioucs interfero111étricas con alta 
resolución angular en longitudes de onda de radio, tanto de continuo con10 de línea hacia una 
111uestra ele cuatro regiones de for1nación de estrellas ele nuisa intern1cdia a alta. En estos 
capítulos he111os usado las observaciones de n1áscrcs de agua y ele racliocontinuo (7 111111, 
1.3 y 3.G cn1) tanto para estudiar la distribución espacial-cinetnática de los 111áseres de H 2 0 
alrededor de YSOs e investigar su relación con la e111isión ele racliocont.inuo, c01110 para inferir 
y estudiar la naturaleza de los YSOs detectados en cada una ele las regiones observadas. Estos 
estudios se han llevado a cabo con la finalidad de tratar ele responder y entender algunas 
interrogantes acerca del proceso de fonnación de estrellas ele 111asa intern1cdia y alta, con10 
por ejemplo: 

¿cón.10 se da la for111ació11 de las estrellas rnasivas? 

• ¿se ·forman de 111anera aislada o en grupos ele estrellas? 

• ¿se fortnan discos circunestelares alrededor ele estrellas 111asivas? 

• ¿este tipo de estrellas pueden 111anejar fenó111enos de eyección de n1asa, tales con10 
flujos y/o jets? 

• ¿qué tanta infortnación nos proporcionan los n1áseres de agua acerca del proceso de 
forinación en este tipo de estrellas? 

Analizando ele 1nanera global las cuatro regiones estudiadas poclen1os n1encionar algunas 
características que tienen en con1ún y hacer una discusión de con10 estos resultados ayudan 
a entender, aunque sea parciahnente, el proceso de for1nación de estrellas 111asivas. En 
las siguientes secciones haren1os una con1paración de nuestros resultados obtenidos en los 
capítulos previos, con el n1odelo ele fonnación de estrellas ele 111asa baja (disco-YSO-flujo) 
propuesto por Shu et al. (1987). Esta co111paración tiene co1110 finalidad encontrar sitni!itudes 
o diferencias del proceso de fonnación entre estrellas de n1asa baja y estrellas n1asivas, y de 
este 111odo, favorecer algltn 111odelo para la forn1ación de estrellas n1asivas. En particular, 
nos enfocaremos en tres puntos: la forn1ación ele estrellas 111asivas en grupos (sección 8.4), 
la observación ele flujos y jets en estrellas 1nasivas (sección 8.5 ), y la detección ele discos 
circunestelares en este tipo de fuentes (sección 8.G). 
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8.2 Emisión de Radiocontinuo y Máseres de Agua en 

las Regiones Estudiadas 

De los estudios realizados en los capítulos 4, 5, 6 y 7 encontratnos etnisión de ra<liocontinuo 
en todas las regiones. En la Figura 8.1 111ostran.1os 111apas de radiocontinuo a 3.6 cn1 de las 
cuatro regiones estudiadas. De esta figura pocle1nos notar que en tocios los can1pos observados 
existen varias fuentes ele racliocontinuo. La n1ayoría de las fuentes son consistentes con 
estrellas ZA1\1S ele tipo espectral B (ver Tabla 8.1). Varias ele las fuentes detectadas están 
asociadas con radio jets tértuicos que están alineados y parece11 ser la base de los flujos 
111oleculares vistos a gran escala en estas regiones. Otras fuentes observadas son consistentes 
con regiones H 11 y de algunas ot1·as no logra111os inferir su naturaleza. 

Tabla 8.1: Fuentes de radio continuo detectadas en las cuatro regiones estudiadas 

Región Fuente Tipo Estrella central (ZA!VIS) 
Cefeus H\V2 jet B0.5 

VLA-n1111 H II o Disco circunestelar 
VLA-R5 HII B3-B4 

AFGL 2591 VLA 1 HII B0.5 
VLA 2 H II Bl 
VLA 3 Disco circunestelar B0.5 
VLA 4° 

LkHo234 VLA 1 ;jet? 
VLA 2 jet 

VLA 3A HII B2 
VLA 3B jet 

LkHo234 He-Be Estrella He-Be 5M0 
S140 IRS IRS 1 jet Bl.5 

IRS lB ;jet? 
IRS 2N viento B2 

IRS 2NB 
IRS 2S viento 

u Fuente no detectada, pero la presencia de un grupo de nl.á.sercs de agua sugiere su existencia 

Por otro lado, en los capítulos 5, 6 y 7 111ostran1os n1apas con alta resolución angular 
( ~ 0'.'08) ele la emisión de continuo a 1.3 cn1 y de n1áseres ele H 2 0 de cada una de las regio­
nes estudiadas (ver Figura 8.2). Con10 pocle1nos observar, en las tres regiones cstucliaclas se 
detectaron 111áseres de agua, sin etnbargo, no todas las fuentes de radiocontinuo están aso­
ciadas con 111áseres de agua. Aden1ás, tan1bién. detecta1nos grupos de 111áseres aparente111ente 
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Figura 8.1: Regiones de fonnación estelar estudiadas. !vlapas de contornos a 3.6 c111 
de las regiones Cefeo, AFGL 25!)1 y LkHo234, y a 1.3 cm para S140 IRS. 

aislados, lo que nos lleva a pensar que son bon1beados ren1ota1nente o que están asociados 
con fuentes bastante e1nbebiclas que no logra1uos detectar en nuestras observaciones. 

El análisis de la distribución espacial y cine111ática de los tnásercs ele agua resultó ser 
una herran1ienta l:>astante poderosa para investigar la naturaleza. de algunas fuentes nl.uy 
débiles. A través de las observaciones de 1náseres de agua y de la enüsión de radio continuo 
a 1.3 cn1 encontranl.os nuevos radio jets o confirn1a111os su naturaleza, acletnás encontran1os 
evidencia que indica que los jets están alineados y parecen ser la base de los flujos bipolares 
a gran escala. Sin e1nbargo, ta111bién encontran1os radio jets que no parecen estar asociados 
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Figura 8.2: 1\.-Iáseres de agua en las regiones de forn1ació11 estelar estudiadas. Mapas 
de contornos a 1.3 cm de las regiones AFGL 25!)1, LkHa234 y S140 IRS. Las cruces 
(círculos en LkHa234) indican Ja posición de las manchas n1áser asociadas a las fuentes 
de radiocontinuo 

con algún flujo nlolecular conocido, lo cual podría indicar que se trata de fuentes aún tnás 
jóvenes. 

Finahnente, aualizando la distribución de tnáseres de agua asociados espacialn1ente con 
las fuentes de racliocontinuo observadas (ver Figura 8.2) no encontra111os evidencia de que 
los 111ásercs de agua pudieran describir un esquen1a evolutivo de las fuentes a las que están 
asociados, con10 ha siclo sugerido por Torrclles et al. (1997), donde los tnáseres de agua en 
YSOs 111enos evolucionados son excitados en 111aterial ligado gravitacionaln1ente, 1nientras 
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que en los 111ás evolucionados los niáseres de agua trazan preferente1nente flujos. Por otro 
lado, del estudio ele variabilidad ele la e111isión m.áser ele I-hO (ver capítulo 3) tampoco 
encontran1os una relación entre la huninosiclacl de las fuentes y la variabiliclacl ele los 111áseres. 

8.3 Regiones H 11 en las Fuentes Estudiadas 

Las regiones H II generahnente se encuentran asociadas con estrellas 111.asivas jóvenes dentro 
de las nubes inoleculares, por lo que suelen ser un.a 111anifestación de la forn1ación de una 
nueva estrella n1asiva. Estos objetos han sido bastante estudiados y generahnente se clasifican 
en regiones H II ultraco111pactas, compactas y extendidas. 

Las regiones H II se pueden usar conl.o un trazador de regiones de for1nació11 de estrellas 
niasivas. De las observaciones de racliocontinuo en las bandas 1-: y X (1.3 y 3.6 cn1) ele las 
regiones estudiadas en la tesis, c11contran1os que Yarias fuentes son consistentes con regiones 
H 11 (ver Tabla 8.1) ópticmnente delgadas o gruesas. A partir ele algunos panhnetros físicos 
(p.ej. Ne, Jl.lun, 1V;) de las regiones 1-I II encontra111os que la estrellh central de cada región 
es consistente con una ZA!VIS ele tipo espectral B. Estos resultados son consistentes con lo 
esperado en regiones de for1nación de estrellas 1nasivas. Sin en::.bargo, es itnporta11te notar 
que no se encontraron fuentes ZAl\lS de tipo espectral O. 

8.4 Formación de Estrellas Masivas en Grupos 

De la Figura 8.1 poclen1os observar que en las cuatro regiones ele fonnación estelar estudiadas 
existe una tendencia hacia la for111ación de estrellas 1nasivas en grupo. Por eje1nplo, en 
AFGL 2591, cubriendo un ca111po de 8" x 8" (8000 x 8000 AU2 ), encontran1os al 111enos tres 
fuentes de radiocontinuo que son consistentes con estrellas ZA!'vIS de tipo espectral B (ver 
Tabla 8.1). 

Por otro lado, de nuestros 111apas de radiocontinuo de las regiones observadas encontran1os 
evidencia de la fonnación de siste111as binarios cercanos, por ejen1plo VLA 3A y VLA 3B 
(con una separación de~ 200 AU) en la región LkHa 234 (ver Figura 8.3). Ade111ás, tan1bién 
encontrmnos un sisteuia triple en un área proyectada de 0'.'6 x 0'.'6 ( 400 x 400 AU2 ) en la 
región de Ccpheus. Sin etnbargo, a pesar de encontrar sistc1nas binarios y triples bastante 
cercanos, no cncontran1os evidencia ele interacción entre los nüetnbros de los sisten1as que 
pudiera tnostrar o sugerir que están dando lugar a la forn1ación de un objeto 111ás 111asivo. 
Este resultado no favorece el 1nodelo de coagulación y/o fusión (ver Capítulo 1.1.3) para la 
forn1ación de estrellas 1nasivas. Aden1.t:is, n1uestra que al parecer las estrellas n1asivas ta111bién 
presentan una tendencia de forn1arse en grupos (siste1nas binarios y rní1ltiplcs). 
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La falta ele flujos y /o jets conocidos en protoestrellas 1nasivas, en contraste con la gran 
cantidad de estos fenón1enos entre los siste111as ele 111asa baja, parece apuntar hacia una 
diferencia en el proceso ele su fonnación. Sin en1bargo nuestros resultados parecen indicar que 
éste no es el caso, ya que cucontran1os varios jets asociados con estrellas ele 111asa inter111edia 
y alta, donde algunos ele ellos están asociados con los flujos n1oleculares a gran escala. En las 
cuatro regiones estudiadas cncoutran1os al 111enos un flujo 111olccula1· que parece ser excitado 
por una estrella 111asiva. En la literatura tan1bién se han observado flujos 111oleculares que 
parecen estar asociados con fuentes n1asivas (Zhang et al. 2001; Beuther, et al. 2002). 
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8.6 Discos de Acreción Alrededor de Estrellas Masivas 

En base a consideraciones teóricas se espera que los discos circunestelares jueguen un papel 
funcla1nental en el proceso ele fonnación de estrellas ele 1nasa baja. Tales discos han siclo 
observados en 111uchas estrellas de este tipo, sin e1nbargo, no ha ocurrido lo 1nis1110 con las 
estrellas 1nasivas. En el desarrollo de la tesis, encontra1nos evidencia ele la existencia de 
un disco circunestelar asociado con la protoestrella 1nasiva de 10 l'VI 0 , VLA 3, en la región 
AFGL 2591. El disco circunestclar asociado a VLA 3 tiene características si1nilares a los 
encontrados es estrellas ele n1asa baja (ver Capítulo 5). Adenuis, ta1nbién encontra1nos 
que VLA 3 parece ser la fuente excitadora del flujo n1olecular observado en esta región, 
el cual está orientado perpendicularmente al disco circunestelar. VLA 3 es un eje1nplo de 
una protoestrclla n1asiva donde se encuentra un sistcn1a disco- YSO-flujo, sitnilar al esque111a 
propuesto por Shu et al. (1987) para la fonnación de estrellas ele 1nasa baja. 

Por otro lado, co1110 n1encionan1os en la sección anterior, en las regiones estudiadas en­
contra1nos varias ft1entes de radiocontinuo cuya naturaleza indica que son jets, los cuales 
están asociados con flujos 1nolecularcs a gran escala. Entonces, dada la conexión entre flujos 
y discos de ncreció11 en estrellas de 1nasa baja, 1n1l"'stros resultados sugieren que las estrellas. 
n1a.sivas asociadas con un jet y/o flujo 111olecular ta1nbié11 clebcri'tn tener un disco circunes­
telar. 

8.7 Conclusiones 

En los capítulos anteriores hen1os encontrado respuesta (parcial) a varias cuestiones acerca 
del proceso de fonnación ele estrellas 111asivas. Nuestros resultados parecen no apoyar la idea 
ele que las estrellas 111asivas en las regiones estudiadas se fonuen vía coagulación y /o fusión. 
Por el contrario, encontran1os evidencias que apoyan la idea de que las estrellas n1asivas 
de nuestra 1nuestra se fonnan bajo el nlisrno esqucn1a que el de las estrellas de 111asa bajn1 

cuyo n1oclelo an1plian1ente aceptado es el sisten1a: disco- YSO-flujo. Es i1nportante hacer 
notar que nuestros resultados fueron obtenidos a partir ele una 111uestra reducida, por lo 
que será necesario hacer estudios sobre n1uestras 111ás grandes para poder generalizar estos 
resul taclos. 
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Conclusiones y 'rrabajo a Futuro 

9.1 Conclusiones Particulares 

9.1.1 Variabilidad de Máseres de Agua en YSOs 

La variabilidad de los niáseres de agua en regiones de fonnación de estrellas es un fenó111eno 
bien conocido pero poco estudiado. En este trabajo 1nonitorea1nos una niuestra de YSOs de 
distintas lun1inosidades durante un intervalo de aproxiinada1nente ocho 111eses. Los resultados 
1nás sobresalientes indican que la e1nisión de n1áseres de agua varía en intervalos de tien1po de 
un 111es o n1enos, aunque no encontran1os una relación entre la lun1inosidad de las fuentes y 
la variabilidad de su en1isión 111áser. De nuestras observaciones ta1npoco logra1nos encontrar 
un patrón de periodicidad en la variabilidad de la eniisión 1náser. En este estudio tainbién 
encontran1os que el índice de variabilidad (l'i = F,,,,,r/ F,,.;,.) de las con1ponentes nuíser en 
todas las fuentes observadas es preferentcn1entc de uno a tres, lo que indica que sola1nente 
1u1a..5 pocas con1ponentes llléiser sufren ca111bios bruscos en su intensidad. Otra cantidad 
para cuantificar la variabilidad de las componentes nuíser es la tasa de varibilidad (V R = 
Vi/(~t/ót)), la cual es 1nenor que dos para el 60% ele las con1pouentes 111áser. Por otro lado, 
desde un punto de vista estadístico, encontra111os que la variabilidad de los ináseres ele H 2 0 
puede describirse con10 debida a pequeiias (10%) fluctuaciones Gaussiauas en la opacidad 
de la línea. 

145 



146 !vliguel A11gel Trillidad 

9.1.2 CEFEO A 

Cefeo A es uno de Jos 1nejores eje1nplos de regiones de fonnación de estrellas. En base a 
observaciones de alta resolución angular a 3.6 c111 y 7 n1111 detectainos tres YSOs e1nbebidos, 
uno de ellos fue el radio jet HvV2 y Jos otros dos fueron nuevas detecciones. En este trabajo, 
sugeri111os que una de las fuentes nuevas (VLA-R5) es la fuente excitadora de Jos n1áseres 
de agua que están trazando la enig111ática burbuja de agua, sin e1nbargo n.o logra1T1os inferir 
su naturaleza, aunque podría ser consistente con una región H 11 bastante joven que se 
está expandiendo. 

9.1.3 AFGL 2591 

AFGL 2591 es una región de fonuación de estrellas de inediana y alta iuasa. En nuestro 
trabajo detectmnos tres fuentes de radiocontinuo y sugeri111os la presencia de una fuente 
111ás que se encuentra bastante e111bebida. Dos de las fuentes detectadas son consistentes con 
regiones H 11 ópticamente delgadas, cuyas estrellas excitadoras son ZAivIS de tipo espectral B 
o niás ten1pranas. La tercera fuente (VLA 3) parece ser consistente c:on un disco óptic:an1ente 
grueso 111ás un viento fotoionizado coli111ado. Del estudio de la ci11Pnuítica de los 111áseres de 
agua asociados espaciahnente co11 la fuente '\'LA 3 cncontra111os un resultado nunca antes 
visto. La distribución tridin1ensional posición-velocidad de los inásercs forn1a una estructura 
helicoidal bien definida, la cual no logra1nos explicar a través de fenó1nenos conocidos que 
ocurren durante Ja fonnación de estrellas. Por otro lacio, ta111bién encontrmnos la fuente 
excitadora del flujo n1olecular de CO a gran escala que se observa en la región. Finah11ente, 
todos Jos resultados encontrados indican que AFGL 2591 es un cínnulo de YSOs. 

9.1.4 LkHa: 234 

LkHn 23·1, al igual que AFGL 2591, es una región de fonnación de estrellas de mediana y alta 
111asa donde se pensaba que la estrella Herbig-Haro LkHn 234 podría estar excitando uno 
de Jos flujos nioleculares observados en la región. En esta región cletectan1os cuatro fuentes 
de radiocontinuo (tres detecciones nuevas) y 21 n1anchas n1áser de agua. Dos de las fuentes 
de radiocontinuo forinan un sistc1na binario cercano ( ........ 220 AU), ele las cuales una parece 
ser una región H 11 y la otra un radio jet térn1ico. De nuestras observaciones y del análisis 
de Ja distribución de 111anchas 111áser clescubrin1os Ja fuente excitadora del flujo niolecular de 
CO observado en la región, descartando Ja posibilidad de que Ja estrella Herbig-Haro sea Ja 
fuente excitadora. 
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9.1.5 S140 IRS 

8140 IRS es un grupo de al menos tres estrellas jóvenes de tipo espectral B. De nuestras 
observaciones encontraiuos que IRS 1 parece ser un siste111a binario cercano (IRS 1 e IRS lB), 
descartando el hecho que IRS 1 sea la fuente excitadora de dos flujos 111oleculares bipolares. 
Tarnbién inferi1nos la naturaleza de radio jet para la fuente IRS 1, la cual propone1nos con10 
la fuente excitadora del flujo 111olecular a gran escala en Ja dirección 20º /200º. Por otro 
lado, IRS lB podría ser la fuente excitadora del otro flujo bipolar observado en la región. 
Tan1bién e11contra111os que dos grupos de niáseres de agua son parte del jet asociado a IRS 1 
y un grupo parece estar ligado gravitacionahnente a Ja fuente IRS l. Finalrnente, en esta 
región tmnbién detectan1os las fuentes de rediocontinuo IRS 2N, IRS 2NB e IRS 2S, aunque 
no logran-ios detern1inar su naturaleza. 

9.2 Conclusiones Generales 

En esta tesis se han analizado algunos aspectos de la for111ación de estrellas de 1nasa inter­
n1edia y alta desde el punto dr vista observacional, específicarnente en longitudes de onda 
de radio. Nuestro estudio Pstá enfocn<lo principahnente a investigar el n1cdio circuncstelar 
cercano (de decenas a c:entenas rle unidades astronóniicas) en este tipo de objetos. Para este 
estudio se llevaron a cabo observaciones interferon1ét.ricas n1uy sensitivas y con alta resolución 
angular, tanto de continuo (7 nun, 1.3 cn1 y 3.G c111) con10 de línea espectral (111áser de agua) 
hacia un grupo ele cuatro regiones ele fonnación estelar (Cefeo, AFGL 2591, LkHn 234 y 
8140) usando el arreglo interferon1étrico VLA. Aden1ás, ta111bién se realizaron observaciones 
de 1náseres de agua con una sola antena hacia una 211uestra 111as grande de YSOs. 

A partir del análisis de las observaciones interferon1étricas de radiocontinuo hen1os en­
contrado varios resultados in1portantes. 

• Deter11iinan1os Ja naturaleza de Ja 111ayoría de las fuentes observadas, siendo algunas 
de ellas radio jets tér111icos y otras regiones H 11 (ópticamente delgadas y gruesas). 

• Identificainos las fuentes excitadoras de los fenó111enos de eyección de 1naterial en las 
regiones observadas. Esto nos lleva a concluir que Jos fenó111enos de eyección de 111asa, 
tales con10 jets o flujos, son co111unes en estrellas jóvenes ele niasa inter111edia y alta, por 
lo que este fenó111eno representa una etapa evolutiva 111uy in1portante en la for111ación 
de estrellas tanto de 111asa baja co1uo de inter111edia y alta. 

• Encontramos evidencia de la posible detección de un disco circunestelar asociado a Ja 
estrella masiva VLA 3 ( ~ 10 l\·1 0 ) en la regióu AFGL 2591. También encontram.os que 
VLA 3 parece ser la fuente ilnpulsora del flujo bipolar en esta región. Estos resultados 
indican que VLA 3 es un ejen1p!o de protoestrella 111asiva donde se tiene el siste1na 
disco- YSO-jlujo. 
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• Tatnbién he1nos encontrado que las estrellas de n1asa intenneclia y alta no se forinan 
ele n1anera aislada, sino que lo hacen en grupos pequeños y algunas forn1an parte de 
siste1nas binarios o triples .. 

• En las cuatro regiones estudiadas se detectó al 111enos un radio jet térinico orientado en 
la dirección del flujo bipolar a gran escala, pareciendo la fuente iinpulsora del nlisn10. 
Este hecho nos lleva a pensar que donde existe un flujo n1olecular tan1bién existe un 
jet térmico. 

Los resultados encontrados parecen sugerir que las estrellas de 1nasa intennedia y alta se 
forn.l.an de 111anera sin1ilar a las estrellas de 111asa baja, donde el inodelo an1plianl.ente acep­
tado es el de disco-Y80-flujo. Este hecho sugiere que en el proceso de fonnación de estrellas 
nl.asivas deben existir discos circunestelares, por lo que será necesario llevar a cabo observa­
ciones de enlisión de polvo y gas 1nolecular con 111ayor resolución angular y sensitividad para 
su detección. 

Otra de las contribuciones relevantes de esta tesis es la detección de la fuente excitadora 
de los tnáseres de agua que están trazando la enig111ática burbuja de agua encontrada en la 
región de Cefeo, aunque desafortunadainente de nuestras observaciones no logra1nos inferir 
la naturaleza de la fuente. 

Por otro lado, de las observaciones de tnáscres ele agua con una sola antena encontra-
111os que los 111áseres alrededor de YSOs 1nuestran variaciones en su intensidad relativatnent.e 
rápidas (del orden de un 1nes o n1enos) y grandes (hasta dos órdenes de 1nagnitud) sin una 
aparente relación con la lunlinosidad del Y80. Tal varibilidad puede explicarse con10 de­
bida a pequeñas fluctuaciones Gaussianas en la opacidad de la línea. De las observaciones 
interfermnétricas hicin1os un estudio de la distribución espacial y la cine1nática de las 1nan­
chas 1náser observadas alrededor de los Y80s y discutiinos su relación con la enlisión de 
radiocontinuo. Los resultados relevantes son los siguientes: 

• Encontra111os que las inanchas nuíser están casi sien1pre asociadas espaciahnente con 
una fuente de radiocontinuo y sólo en pocos casos se encuentran aisladas, aunque 
no descarta111os la posibilidad de que se encuentren asociadas a una fuente bastante 
en1bebida y la sensitividad de nuestras observaciones no fue suficiente para detectarla. 

• Tan1bién encontra111os qne algunos grupos de 1násercs están asociados con cyeccioncs 
de n1aterial y pareceu fonnar parte o estar delineando un jet, con10 por ejen1plo en la 
fuente VLA 2 perteneciente a la región LkHo 234. Por otro lacio, en la fuente 8140 IR81 
encontra1nos un grupo de 111áseres que parecen estar ligados gravitacionahnente a la 
fuente, pero no logran1os deter111inar si son parte de un disco circuncstelar o cáscara 
alrededor ele 8140 IR81. 

• En la región AFGL 2591 encontra1nos un grupo de n1áseres espacialmente asociados 
con la fuente VLA 3, los cuales forn1an una estructura con10 de hélice (en el plano 
posición-velocidad) y al parecer no fonnan parte de alguna estructura conocida, con10 

------ - ··-· ----· --
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por eje1nplo, disco circunestelar, cáscara o flujo molecular. Esto nos lleva a pensar que 
estos n1áseres probablen1ente se [orinaron a través ele un fenón1eno aí1n desconocido en 
el proceso ele forinación ele estrellas n1asivas. 

• De nuestras observaciones no e11contran1os evidencias claras que apoyen un escenario 
evolutivo en el cual los n1áseres ele agua asociados a n1ovi11iientos ligados forn1en parte 
ele YSOs n1enos evolucionados y los 1náseres que están trazando eyección de 1naterial 
estén asociados con YSOs n1ás evolucionados. 

Finahnente, es in1portante n1encionar que nuestros resultados observacionales abren una 
puerta para el desarrollo de n1odelos teóricos ele la formación de estrellas 111asivas. 

9.3 Trabajo a Futuro 

Durante el desarrollo de la tesis he1nos abordado algunos aspectos relacionados con la foriua­
ción de estrellas ele niasa interiueclia y alta desde el punto ele vista observacional en longitudes 
de onda de radio, en particular, usando observaciones de radiocontinuo y n1áseres de agua. 
Con10 se puede notar en la sección 9.2 he1nos realizado contribuciones in1portantes en este 
ca1npo, pero tambien han surgido nuevas interrogantes a resolver en el futuro. 

9.3.1 Corto y Mediano Plazo 

Co1110 prin1er proyecto a realizar en un futuro cercano está el concluir la investigación de 
búsqueda ele discos circu111binarios alrededor ele objetos estelares jóvenes que son parte ele 
siste111as binarios cercanos. Para desarrollar esta investigación he111os observado con el in­
terferó111etro VLA dos sistemas binarios: Ll551 IRS5 y GG Tau. Para a111bos siste111as 
te11e111os observaciones en la banda Q (7 1111n) en las configuraciones B y C. Hasta ahora se 
ha ternlinado la reducción de los datos y tene1nos un análisis preli111i11ar ele los 11lis111os. 

Uno de los proyectos que se realizará a mediano plazo es el estudio de las observaciones 
de 111áseres de agua realizadas con el interferótnetro \'LBA. Para lo cual conta1nos con 
observaciones de dos fuentes estudiadas en esta tesis: AFGL 2591 y LkHn 234. Las fuentes 
fuerou observadas durante tres corridas en intervalos de aproxitnacla111entc un incs en la 
banda 1.;: (1.3 CIH). En este proyecto quere1110s n1apear la distribución espacial de los n1áseres 
ele agua con una resolución angular de 0.5 inilisegundos de arco y n1cdir sus 111ovitnientos 
propios para deter1ni11ar sus vclociclaclcs espaciales y entender su cinc1nática, lo cual es 
fu11dan1ental para detenuiuar si son parte de un disco circunestelar o de uu flujo 1nolecular. 
Otro de los proyectos que se llevará a cabo a 111ediano plazo es el estudio de la e1nisión ele 
racliocontinuo y la distribución ele nuíseres de agua hacia la fuente IRAS 23139+5939. De 
esta fuente tenemos un juego de datos observados con el VLA. 
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9.3.2 Largo Plazo 

El desarrollo de esta tesis abre la puerta para realizar proyectos a largo plazo. Entre los 111ás 

itnportantes destacan los siguientes. 

Queren1os observar una n1uestra grande de fuentes jóvenes ruasivas (tipo espectral B y O) 
para continuar la investigación sobre el proceso de forruación de estrellas ruasivas. Tarubién 
planea111os seleccionar los ruejores candidatos para observarlos con el interferóruetro ALMA 
cuando entre en operación. 

Otro proyecto a largo plazo es seguir observando fuentes con e111isión de ruáser de agua 
para hacer un estudio estadístico de la presencia de radio jets en YSOs ruasivos, y al nlisn10 
tierupo, encontrar evidencia que favorezca o deseche el ruoclelo evolutivo ele la distribución 
ele 111áseres ele agua alrededor ele YSOs. 

Tan1bién pretencle111os hacer observaciones de radiocontinuo con rnayor sensitiviclad en 
diferentes longitudes de onda ele las fuentes estudiadas en esta tesis con la finalidad ele 
deterrninar la naturaleza ele algunas fuentes débiles que fueron detectadas 111arginahnente. 
Ade111as, queren1os cornplc111cntar el estudio con observaciones de algunas líneas espectrales, 
con10 por eje1nplo el NH3 y CO. Por otro lado, planean1os hacer obs"?rvaciones de raclioconti­
nuo con 1nayor resolución angular ele algunos sistc111as binü.rios cercanos para poder separar 
espaciahnente las dos fuentes del siste111a y deternlinar la natural~za de cada con1ponente. 
Estas observaciones se harán con el VLA tnás la. antena de Pie Tü\\PJl. 
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Apéndice A 

Regiones H 11 y Radio J ets Térmicos 

Las observaciones de radiocontinuo con alta resolución angular se pueden usar para ]ocalizar 
y separar objetos estelares jóvenes e1nhebiclos dentro de sus nubes rno!eculares. Corno se sabe, 
Ja e111isión de racliocontinuo ele Jos YSOs en longitudes ele onda centin1étricas es don1inacla 
por en1isión libre-libre (ver sección J..3.1) y está caracterizada por una distribución ele ley 
ele potencias ele la fonna S,, o:: 1/', donde n se co:1oce corno el índice espectral. Existen 
varios inccanis1nos que se han usado para explicar esta en1isión. Se ha encoutrado que lo::-; 
vientos estelares esférica1ncnte si111étricos ionizados producen enlisión tér1nica consistente con 
un índice espectral ele n = O.G (Reyno!ds 1986). Bajo otro tipo ele 'consideraciones existen 
tnoclelos ele vientos estelares que predicen índices espectrales que van de n = 0.25 a n = 1.1 
(Reynolds 1986). La etnisión de racliocontinno ta1nbién puede ser explicada con10 surgiendo 
de regiones H IL Para una región que sea ópticarnente delgada se espera que a = -0.1, 
tnientras que para una región H II ópticatnente gruesa se espera que n = 2. En las siguientes 
secciones se hace una discusión 1nás a111plia de estos fenón1enos. 

A.1 Regiones H 11 

Las regiones H 11 se fonnan cuando una estrella caliente, del tipo O o B, ioniza su tnedio 
circundante. Este tipo de objetos se pueden observar en un intervalo an1plio de longitudes 
ele onda, desde el ultravioleta hasta el radio. Los parátnetros físicos de una región H II se 
pueden encontrar a través ele las observaciones de la e1nisión de continuo (radiación Jibre­
libre) y ele líneas de recotnbinación. Con las prin1eras se obtiene Ja densidad electrónica, la 
n1eclicla de etnisión, Ja rnasa del gas ionizado y el tipo espectral ele la estrella responsable 
de ionizar el gas. Con las líneas de reco111binación se obtiene principahnentc la te111peratura 
electrónica y la abundancia de algunos iones. 
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A.1.1 Obtención de Parámetros Físicos 

En esta subsección nos enfocare111os a la deternünación de los paráinetros físicos de regiones 
H II que se obtienen a partir de la e111isión de continuo, la cual es producida por la e111isión 
libre-libre del gas. Para este desarrollo considerare111os que la región H II es h0111ogénea e 
isoténnica. Bajo ciertas aproxin1aciones (ver Gordon 1988), el coeficiente de absorción en 
longitudes de onda de radio es: 

"'··=(ne~'') ( sz2ea ) (,,.112) ('"3/2) 
- v~ 3>/3rn3c 2 kT < 9 >, (A.l) 

donde ne es la densidad de electrones, n; es la de iones, v es la frecuencia, Z es la carga del 
ión, e y rn son la carga y 111asa del electrón, e es la velocidad de la luz, k es la constante de 
Boltz111ann, T es la te111peratura cinética y < g > es el factor de Gaunt pro111ediado sobre 
una distribución de velocidades Ma..xwelliana, el cual para T :5 106 ¡.;: y para frecuencias de 
radio ton1a la fonna: 

g ex: ro.15 v-0.1. (A.2) 

Para frecuencias de radio existe una aproxi111ación para la ecuación A.l (Altenhoff et al. 
1960), 

0~0823'5ncn; 
tl.v ~ -~~~-~~-

/./-·lTel.35 
. (A.3) 

donde v está dada en GHz, N en unidades de cn1-3 y n,,, en pc-1 • Usando el ·coeficiente 
de absorción de la ecuación A.3, la profundidad óptica para la emisión libre-libre se puede 
escribir con10: 

r,, = J n,,,dl = 0.08235 [c!-="~c] [~ J-1.35 

[G~z]-2•1 , (A.4) 

donde hemos supuesto que la región H 11 es isotérmica y que la rnedida de enüsión está dada 
por 

El\tI = J nen;dl. (A.5) 

Por otro lado, resolviendo la ecuación de transferencia para el continuo de una región 
H 11 y haciendo las suposiciones necesarias tenemos que la densidad de flujo es: 

S _ 2kTev
2 

( _ -Tu)r> 
v - .., 1 e .lt.a, 

e-
(A.6) 

donde n. es el ángulo sólido de la fuente. En términos de la ternperatura de brillo tene111os 
Tn """Te(l - e-Tu). Observacionahnente se necesita tnedir los flujos en al nienos dos frecuen­
cias para obtener la profundidad óptica de una región H 11. Una vez conocida r,,, a través 
de la ecuación A.4 poden1os encontrar la iuedida de ernisión. 
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De la ecuación A.6 tenen1os dos casos interesantes, cuando r,, >> l y r,, << l. Para el 
prinier caso se dice que la región H II es ópticatnente gruesa y la densidad de flujo ton1a la 
siguiente fornla: 

(A.7) 

que en unidades usadas en radio se puede escriber con10 (p.ej. Estalella y Anglada, 1997): 

S,, "°"'?O 4 [~] [-v ]2 [ (} 8 
]

2 
Jy - - · 104J(" GHz arcniin ' 

(A.8) 

donde 8. es el dián1etro angular de la fuente. Entonces, conociendo el ta111año y la densidad 
de flujo a la frecuencia v, se puede calcular facihnente la ten1peratura electrónica de la región 
H II. En térininos de la te111peratura de brillo tenen1os: Ta :::::: Te . 

Para el caso óptica111ente delgado (r,, << 1), la densidad de flujo está ciada por 

(A.9) 

y en tériuinos de la te111peratura de brillo tene111os: Ta :::::: TeT,,. La ecuación A.9 se puede 
reescribir como (Estalella y Anglada, 1997): 

S,, o,, ?O 4 [3--J [-V ]2 [ (}8 
]

2 
Jy "~ ..... · 104 I< GHz arcrnin T.,. 

(A.10) 

En tér111inos ele la medida de emisión, la ecuación A.10 queda con10 (Estalella y Anglacla, 
1997): 

--..!:.. ~ 6.69 __ e_ __v_ - . ., 8 S 
[ 

T. 

J 
-o.35 o 1 [ El\"" J [ (} ] 2 

Jy 104 1< [GHz] 10ºcni-6 pc arcrnin 
(A.11) 

A partir ele la iuedida de enlisión y conociendo la distancia a la fuente poden1os calcular 
la densidad electrónica, 

(A.12) 

despejando ne y usando la relación A.11 tene111os que: 

{EM" [S ]º·5 [3-Jo.17s [-v Jo.os [ o. Ji.s [DJ-o.s 
ne :::::: V -Y:,-::::: 22 ·6 x lOª J~ l04J(" GHz m·cniin pe ' (A.13) 

donde hen1os supuesto que ne 
distancia D. 

n¡ y que L 8,D es el diámetro de la región H II a la 
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Una vez conocida la densidad electrónica, se puede obtener la 1nasa de gas ionizado de la 
región H II. Considerando que la región H II es una esfera de diá1netro L, su n1asa ionizada 
es: 

Mu II = J n.rnudV 

[ JVhI II] = 0.01303 [!::..] 3 

[~] · 
.kf0 pe crn-3 

(A.14) 

Finahnente, pocle1nos calcular la tasa de fotones ultravioleta ionizantes necesarios para 
1nantener ionizada la región H II. Para ésto suponen1os que el nún1ero ele rec01nbinaciones 
es igual al número ele fotoionizaciones dentro de la región H II. Entonces la tasa ele fotones 
ionizantes está dada por 

(A.15) 

donde Rs(= L/2) es el radio de la región H II y 0 8 es el coeficiente de reco1nbinaciones a 
los niveles 2: 2. 

Una vez conocido el flujo ele fotones ionizantes pode1uos cletenninar el tipo espectral ele 
la estrella responsable ele la región H II, para ésto usa1nos las tablas donde viene reportada 
este tipo ele información, por ejen1plo, Panagía (1973), Felli & Panagía (1981), Thompson 
(1984), entre otros. 

En la Figura A.l, 1nostra1uos el espectro en frecuencias ele radio para Ja fuente VLA 1 
que se localiza en Ja región AFGL 2591 (ver capítulo 5). VLA 1 es un eje1uplo de región 
H 11, donde las observaciones representan Ja zona ópticatnente delgada y parte de la zona de 
transición de óptica1nente gruesa a óptica1nente delgada. Para deternünar con1pletatnente 
el espectro de VLA 1 se necesita al n1enos una observación en Ja parte óptican1ente gruesa, 
por eje1nplo, a 20 c1n. 

A.2 Radio J ets Térmicos 

Cuando las estrellas se fonnan dentro de las nubes 1noleculares, además del proceso de 
acreción, tan1bién existen procesos de pérdida de n1asa y eyección de 1naterial. Observacio­
nahnente se encuentra que Jos fenó1nenos que ilustran estos procesos son los vientos estelares, 
las erupciones en estrellas FU Orionis, los objetos HH, los flujos n1oleculares, Jos jets y 1náse­
res de H 2 0 y OH. A su vez, los jets pueden ser catalogados de acuerdo a Ja longitud de onda 
en que se observen, y pueden ser ópticos, infrarrojos o de radiocontinuo. En esta sección nos 
ocupare1nos de los últi1nos. 

Los radio jets ténnicos son producidos por emisión libre-libre ele objetos estelares jóvenes 
y gencrahncntc se observan en longitudes de onda centitnétricas. Dado su ta1naño angular 
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Figura A.1: Espectro en frecuencias de radio de la región H II VLA 1 pertenecient,, al 
cúmulo AFGL 2591. Ver Capítulo 5. 
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tan pequeño (co111parados con otros fenónwnos de eyección), de decenas a cientos de unidades 
astronó1nicas, solo pueden ser observados a través de interferón1etros, los cuales proporcionan 
resoluciones angulares del orden de O~'l. Uno de los principales instnuuentos para la detección 
de radio jets ténnicos ha sido el VLA. 

A continuación describiren1os las principales características ele los radio jets térnücos 
(Rodríguez, 1997). 

l. Uno espera que estén localizados en el centroide de Ja región de eyección de n1asa. 

2. Se espera que sean elongados a Jo largo del eje del flujo de iuayor escala, con10 por 
ejen1plo, los siste111as de objetos Herbig-Haro y /o los flujos bipolares. 

3. La densidad ele flujo total, Sv y el ta1nano del eje inayor cleconvolucionado, Brnay de 
los radio jets térn1icos presentan dependencias características con Ja frecuencia. De 
acuerdo con el 1noclelo de Reynolds (1986) para un viento coli111ado con te111peratura, 
velocidad y fracción de ionización constantes, la densidad de flujo y la di111ensión 
angular de la fuente tienen una dependencia con la frecuencia de la siguiente 1uanera: 

Sv ex vl.a-0.7/c: (A.16) 
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y 
(A.17) 

donde e es el índice ele la ley ele potencias que describe la dependencia del ancho ineclio 
del jet, w, (perpendicular al eje del jet) con la distancia al origen del jet (w oc 1·•). Para 
el caso inás sÍlnple ele un jet bicónico (ésto es, un jet con ángulo de apertura constante) 
se tiene que e = 1 y se espera que 

S., oc ,_,o.6 (A.18) 

y 
(A.19) 

El espectro en frecuencias ele radio ele Cefeo HVV-2 nluestra clara1nente que esta fuente 
es un radio jet ténnico bicónico, donde S., = (2.5 ± 0.3)v0·69±o.os y Bmay = (2.7 ± 
O.l),_,-o.57±o.o2 (Rodríguez et al. 1994). 

4. El gas detectado en radiocontinuo es inaterial que ha siclo eyectado por la estrella 
ineses o años atrás. Uno espera poder ineclir variaciones y /o 111ovÍ111ientos propios ele 
las condensaciones en el jet en escalas ele tie111po de aiios o aún inenores. 

5. Los radio jets ténuicos están ínti111a1nente asociados con el gas 1nolecular denso tibio. 

6. Finaln1entc, en los ultin1os años se ha encontrado que en algunos casos los jets ténnicos 
están asociados con ináseres de H 2 0. Sin e111bargo, la relación entre los jets térnlicos y 
los ináseres de agua aún no es del tocio clara. 

El iuaterial ionizado en los radio jets ténnicos es producido por fotoionización en estrellas 
masivas (tipo espectral 0-B) o por choques en estrellas de 111asa baja. Un parán1etro físico 
que caracteriza a los radio jets ténnicos es la tasa ele pérdida ele ntasa (M), la cual obedece 
la siguiente relación (Reynolcls 1986): 

JYI6 = 0.938V8x0
1 (Jt/mp)(SmJyv¡0º ) 314 d~~;v~~045+3o/4 eg14r4-o.o75 (sen i)-1/ 4 p-3 / 4 , (A.20) 

donde /\I6 es la tasa ele pérdida de inasa en unidades ele 10-6 M 0 año-1, V 8 es la velocidad 
ternlinal del radio jet en 108 cnt s-1, x 0 es la fracción de ionización, µ es la inasa ntedia de la 
párticula por áton10 ele hidrógeno, Tllp es la inasa del protón, n es el índice espectral, SmJy 
es el flujo en inJy a la frecuencia observada v 1o (en 10 GHz), dkpc la distancia al radio jet en 
103 pc, Vmto es la frecuencia ele ca111bio en unidades ele 10 GHz, 80 es el ángulo ele apertura 
en radianes, T.1 la temperatura en 104 K, i el ángulo ele inclinación y Fes una constante que 
depende del índice espectral, ten1peratura, velocidad, densidad y fracción de ionización. 

------ ···-··------ - . ------------------------------



Apéndice B 

ElVLA 

B.1 In.terferómetros 

El interferó111etro fue utilizado por Albert A. Michelso!1 en 1880 para estudiar la propagación 
ele la luz a través del éter. Actuahnente su aplicación en astrono111ía es funclmnental. 

En raclioastronon1ía, un interferón1etro si111ple consiste ele dos antenas conectadas (ver 
Figura B.l), cuyas sefiales detectadas (voltajes) se unen en un multiplicador ele voltaje y 
a un integrador en el tien1po (mnbos fonnan un correlaclor), para obtener la sefial final, 
llamada visibilidad. 

Los parán1etros n1ás itnportantes en la interfero111etría astronónlica son dos: 1) la línea 
de base, ii, que es el vector que va de la antena 2 a la 1 y, 2) la visibilidad. 

La ventaja 111ás in1portante del uso ele interferó111etros en la astronon1ía es que penniten 
hacer inapas ele las regiones observadas (equivalente a una itnágen óptica) y obtener resolu­
ciones angulares bastante graneles co1nparadas a las obtenidas con telescopios ópticos o con 
racliotelescopios aislados. Si B es la separación entre las antenas, la resolución angular de 
un interferón1etro es 

(J ~ ~­
B 

(B.1) 

Por ejen1plo, la resolución espacial de la antena de 37n1 ele Haystack a 1.3 cn1 es de 90", 
mientras que para el VLA en la configuración A es de 0'.'08 (tres ordenes ele inagnitud mejor), 
sin1ilar a la obtenida con el telescopio espacial Hubble (O'.'l). 

Cuando observmnos una fuente en el cielo de intensidad I(s, v) con un interferó1netro 
simple ( ver Figura B.l), la sefial de salida del interferó1netro no es I(s, v) directamente, 
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Miguel Angel Trillidad 

Figura B.l: Interferón1etro sin1ple de dos antenas. Las dos antenas apuntan hacia 
una fuente de radio en la dirección indicada por el vector S. El frente de onda de la 
fuente es recibido pritnero por la antena 1 y después por la antena 2 con un retraso 
r9 = E· s/c. La señales de salida de las antenas (voltajes) se an1plifican y el voltaje de 
la antena 1 es retrasado instru111entahnente un tien1po r 9 . Posterior1nente, los voltajes 
entran al correlador don.de se multiplican y pro111edian para dar lugar a lo que será una 
visibilidad. 

sino que se obtienen visibilidades. Una visibilidad se obtiene cada vez que se hace una 
integración durante las observaciones y está dada por la siguiente relación: 

V(B, si)) = .l I(S)A(S)exp[i2rrv(B · dS)/c]dn, (B.2) 

donde I(S) es la intensidad de la fuente, A(S) es el área efectiva de cada antena, v es la 
frecuencia y n es el ángulo sólido de la fuente. s0 es un vector unitario en la dirección del eje 
de simetría de la fuente y ds es el diferencial de s, de 111odo que s = s0 + ds. En la práctica 
es necesario elegir un sisten1a de coordenadas, (x,y), para la fuente de observación, donde 
ds = (x, y). En ténninos del sisten1a de coordenadas (x,y), la ecuación B.2 se expresa con~o: 



Apéndice B. El VLA 171 

V(u, v) = ¡_: ¡_: I(x, y)A(x, y)exp[i21r(ux + vy)]clxdy, (B.3) 

donde las variables (u, v) son las con1ponentes de la línea de base proyectadas sobre un plano 
normal en la dirección de Ja fuente, o sea, sobre las coordenadas (x, y). Las (u, v) están dadas 
en longitudes ele onda y se expresan con10: 

(~:·~:) =(u,v), (B.4) 

donde >.0 = c/v0 es Ja longitud de onda de observación. 

De la ecuación B.3 poden1os obtener Ja intensidad I(x, y) de la fuente observada, basta 
con hacer la transforn1ada de Fourier del plano (u, v), puesto que la ecuación B.3 es Ja 
transformada inversa de la función I(x, y)A(x, y), entonces, 

1 /_"" /_"" I(x, y)= :::;¡------( ) V(u, v)exp[-i27r(ux + vy)]dudv. 
x, y -oo -oo 

1.0 ~~--~~--~----.---~----.---~-

o.a 

o.a 

0.4 

-0.4 

-o.a 

-o.a 

•1.0 ...._-'---.~OA-'----o-.2-'---~0..J.0 ___ 0.2-'----0 . ..J4C----0.-'6--' 
Mega W•vlngth 

Figura B.2: Cobertura del plano (u,v) ele la fuente AFGL 25!Jl observada durante un 
rninuto con el VLA en su configuración A. 

(B.5) 

Es ilnportante notar que cuando se usan interferón1etros, cada observación (tieinpo ele 
integración) con un par de antenas produce un punto o una visibilidad en el plano (u, v) en un 
intervalo de tien1po At. Con10 saben1os, debido a Ja rotación de Ja tierra, Ja fuente se n1ueve 
en el cielo. Este 1uovinliento hace que la proyección ele Ja línea ele base en el plano (x, y) vaya 
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ca111bianclo, produciéndose visibiliclacles en diferentes puntos del plano (u, v). Actuahnente, 
los interferó1netros tienen inás ele dos antenas (para el caso del VLA son 27), entonces con 
una sola observación se producen inuchas visibilidades y tnientras tnás tie111po se observe 
la fuente, inás lleno estará el plano (u, v), lo que perinite obtener I(x, y) ele tnanera inás 
exacta. En la Figura B.2 se muestran las visibilidades en el plano (u,v) de la fuente AFGL 
2591 observada con el VLA en su configuración A. 

B.2 El Interferómetro VLA 

El Very Large Array (VLA) es uno ele los interferó111etros niás graneles que existen en el 
niunclo, el cual está localizado en los Planos ele San Agustin, al oeste ele Socorro en el estado 
ele New Mexico, Estados Unidos. El VLA es un arreglo ele 27 antenas colocadas sobre un 
patrón en fonna ele Y con10 se ilustra en la Figura B.3. Cada antena tiene un diá111etro ele 
25 nietros y están inontadas sobre rieles a lo largo de cada brazo del arreglo. Con el VLA se 
puede observar tanto e111isión ele radiocontinno con-io ele línea espectral. 

Figura B.3: Vista pa11ur;:í.111ica ch_•} VLA. En la figura se ilustra la fonna ele ""Y" de este 
interferón1ctro de 27 antl'nas. 

Corno se sabe, la resolución angular de un interferótnetro está deternünada por el tan1año 
del arreglo (distancia 1náxin1a entre antenas) y por la frecuencia de observación. La resolución 
del VLA puede variar gracias a que sus antenas no están fijas y se pueden desplazar sobre los 
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rieles fonnando cuatro arreglos básicos llatnados configuraciones A, B, C y D, cuyas razones 
de separación son 32 : 10 : 3.2 : l. Adetnás existen tres configuraciones híbridas !latnadas 
BnA, CnB y DnC en las cuales las antenas de los brazos sureste y suroeste son las pritueras 
en inoverse hacia la próxi111a configuración. Las configuraciones híbridas se utilizan para 
observar fuentes que se encuentran tnuy al sur en el ciclo (ó :5 -15º). Tatnbién con el VLA 
se pueden observar varias bandas entre 300 y 50000 MHz (90 a 0.7 cm). La Tabla B.l resu111e 
las características principales del VLA. 

Tabla B.1: Características principales del VLA. 

Frcuencia ,\ aproxitnada Banda Configuración 
(GHz) (cm) A 1 B 1 e 1 D 

Haz Sintetizado, 011PBW (") 

0.073 - 0.0745 400 4 24.0 so.o 260.0 850.0 
0.3 - 0.34 90 p u.O 17.0 56.0 200.0 
1.3 - 1.7 20 L 1.4 3.9 12.5 44.0 
4.5 - 5.0 (j e 0.4 1.2 3.9 14.0 

1 
S.l - s.s 3.G X 0.24 0.7 2.3 8.4 

14.G - 15.3 2 u 0.14 0.4 1.2 3.9 
1 22.0 - 24.0 1.3 K o.os 0.3 0.9 2.S 

40.0 - 50.0 0.7 Q 0.05 0.15 0.47 1.5 1 

B.2.1 El Archivo de Observación 

El VLA es un instru111ento extren1adarnente versátil y existen nu1nerosas opciones a ele­
gir para realizar una observación. Aún cuando se tenga claro cual con.figuración telesco­
pio/correlador sea la adecuada para una observación en particular, existen n~uchos parátne­
tros críticos por seleccionar de 111odo que se obtenga el arreglo tnás óptin10 para dicha corrida 
de observación. Esta es la razón principal que hace indispensable preparar un archivo de ob­
servación para poder usar el '\TLA, el archivo contiene todas las instrucciones necesarias para 
operar el interferó111etro cuando se realizan las observaciones. Este archivo se hace con el 
progra111a OBSERVE (proporcionado por el NRAO), o bien, con su nuevo ree111plazo, el pro­
gra111a .JObserve. En Ja Tabla B.2 se presentan algunos de Jos pará1netros n1ás hnportantes 
del archivo de observación para continuo y línea. 

• Observe. El progra111a OBSERVE está diseñado para permitirle a un observador 
especificar exacta111ente los pará111.etros adecuados para su corrida de observación. Por 
Jo tanto, contiene instrucciones para todos Jos arreglos concebibles y configuraciones 
del correlador. C01110 resultado de esto, OBSERVE es un progran1a co111plejo, pero 
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afortunadatnente un observador solo tiene que usar un grupo pequeño de instrucciones 
del progranrn. dependiendo del propósito y técnica de sus observaciones. 

• JObserve. JObserve es una versión 111oderna de OBSERVE basada en Java y ofre­
ce una interface de usuario gráfica 1nás a1uigable sin los proble111as de configuración 
del teclado de OBSERVE. Al programa JObserve se le ha incluido una función para 
observaciones con el VLA usando la antena de Pie Town. 

Tabla B.2: Parátnetros principales del progratna OBSERVE. 

Modo de Condiciones Condiciones Horarios Opciones Cálculo de Correlador 
Obser. Iniciales Globales del LO Frecuencias 

Observador Inf. fuentes: Tiempo 
Observaciones: -1101nbre de int. 

Continuo -código -coordenadas sobre la Estándar Estándar Estándar 
-configuración -banda fuente 
-fecha y hora -ancho banda 
Observador Inf. fuentes: Tien1po Sintetizador Vel. radial Modo 
Observaciones: -notnbre de int. Vel./Frec. Frecuencia Tie1n. int. 

Línea -código -coordenadas sobre la l\tlolécula 
-configuració11 -banda fuente 
-fecha y hora -ancho banda 

B.3 AIPS 

El Sistema de Procesainiento de Imágenes Astronó111icas (AIPS) del NRAO es un paquete 
de sotfware para editar, calibrar y analizar los datos interferométricos en longitudes de onda 
de radio obtenidos principahnente con el VLA, aunque tan1bién puede procesar datos de 
otros instrumentos. AIPS es usado para la calibración, despliegue y análisis de itnágenes 
astronó1nicas usando 1nétodos de síntesis de Fourier. 

AIPS ha sido la herranlienta principal para el despliegue y análisis de i111ágenes de radio 
en dos y tres cli111ensiones ( "n1apas" de radio continuo y "cubos" de una línea espectral, 
respectiva1nente) del VLA y otros arreglos desde inicios ele 1981. Tainbién provee una rutina 
principal para la autocalibración y la visualización ele elatos de continuo y línea espectral del 
VLA. Acle1nás contiene tareas para el despliegue y edición ele elatos (se pueden visualizar en el 
plano 1.1., v), para la construcción de itn~ígcnes usando la transforrnada inversa de Fourier y el 
111étoclo de 1náxi1na entropía, entre otros. Tan1bién per111itc hacer la co111binación de in1ágenes 
y obtener estin1aciones de los pará.111etros físicos de las fuentes observadas, corno por ejernplo 
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posición, densidad de flujo y flujo pico. AIPS irnplernenta un lenguaje de cornandos sirnples 
usados para correr "tareas" (progra111as específicos) y para interactuar con texto, gráficas Y 
despliegue de i111ágenes. 

Una ele las ventajas de usar AIPS es que el software se actualiza continua111ente, lo que 
ayuda a nlejorar el proceso de calibración de los datos. La entrada para AIPS es interactiva 
o vía un archivo ele instrucciones. AIPS se constituye de tareas, verbos y abverbios. Con~o 
ya hernos 111encionado una tarea es un prograrna independiente, un verbo es una utilería que 
se corre dentro ele los progra1nas de AIPS y los adverbios son los pará111etros de entrada 
para las tareas y los verbos. 

B.3.1 Reducción de los Datos Obtenidos con el VLA 

Los elatos obtenidos de las observaciones con el VLA, tanto ele continuo con10 de línea 
espectral, son reducidos y calibrados con el paquete AIPS. De las observaciones de continuo 
se obtiene un solo archivo que contiene toda la infonuación de los calibradores de flujo, de 
fase y de las fuentes ob:;crvadas. La reducción y calibración de los datos de continuo se puede 
resu111ir en los sigtlÍl'!ntes pasos, los cuales se 111uestran de 1nanera gráfica en la Figura B.4. 

l. Cargar los datos cu el disco duro con la tarea FILLl\!I. 

2. Revisar el nú111ero de visibilidades y el tiernpo ele integración para cada una ele las 
fuentes con la tarea LISTR. 

3. Con el verbo PRTAN se grafica la distribución ele las antenas durante las observaciones. 
Es rnuy útil para identificar que antena se usará con~o referencia para la reducción de 
los datos. 

4. Identificar visibilidades anón~alas con la tarea UVPLT y elirninarlas con las tareas 
UVFLG o TVFLG. 

5. Detern~inar el flujo del calibrador prin~ario usando la tarea SET JY, la cual usa valores 
previan~ente cletcnninados suponiendo que los calibradores prin1arios no son variables. 

6. Usando el proceclirniento VLACALIB se detenninan las soluciones de tocios los cali­
bradores (flujo y fase). 

7. Con la tarea GETJY se detennina el flujo a los calibradores ele fase en base a las 
soluciones obtenidas y co111paranclo con el calibrador pritnario. 

S. Con el procedi111iento VLACLCAL se aplica la calibración a las fuentes de interés. 

9. Después se aplica la tarea SPLIT para separar tocias las fuentes observadas (calibra­
dores y fuentes de interés) en archivos individuales. 
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10. Finaltnente se usa la tarea IMAGR para hacer n1apas de las fuentes observadas. 

11. Los pará111etros físicos de las fuentes, cotno son flujo pico, densidad de flujo, ta1naño y 
posición, entre otros, se obtienen principaltnente con los verbos IMSTAT y MAXFIT, 
y con la tarea IMFIT. 

Resultados 

Culihracion 

Figura B.4: Diagra1na del proceso de reducción y calibración de datos de radiocontinuo 
usando el paquete AIPS. 

En las observaciones ele línea hechas con el VLA se obtienen dos archivos ele datos, uno 
lla111ado del canal cero y otro llainado ele línea. A111bos archivos contienen datos ele los 
calibradores de flujo, fase y fuentes de interés; sólo que el prilner archivo está fonnaelo con el 
pron1edio del 75% de los canales (centrales) y el segundo contiene todos los canales observados 
separadamente (sin pro1nediar). El archivo lla1nado del canal cero es un pseudo-continuo y 
se usa para la calibración de ganancia y fase. 

La reducción de datos de línea se hace en dos pasos, prilnero se reduce el canal cero 
siguiendo el nlismo proceelin1iento de los datos de continuo y posteriorn1ente se le aplica la 
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calibración al archivo de línea. El procedilniento es el siguiente. 

l. Usando el canal cero, aplicar los pasos del 1 al 8 para los datos de continuo. 

2. Copiar las tablas de calibración (CL) del archivo de canal cero al archivo de línea. Esto 
se hace con la tarea TACOP. 

3. Se aplica la calibración de pasabanda al archivo de línea con la tarea BPASS. 

4. Se exmnina el pasabandas para todas las antenas con la tarea POSSM. Si todo está bién, 
la calibración ternüna en este paso. 

5. Con la tarea IMAGR se hace un n1apa del canal cero para identificar fuentes de continuo 
intensas. 

G. Usando la tarP.a IMAGR se hace un cubo sucio de los datos de línea. 

7. El cubo sucio se examina con el verb_o TVMOVIE para identificar los canales sin 
e111isión. 

8. Con la tarea UVLIN se quita la eiuisión de continuo al archivo de líne~. 

9. Finahnente se hace un cubo de los datos de línea sin el continuo con la tarea IlvIAGR 

10. Al igual que en los datos de continuo, los paráinetros físicos se deterininan con los 
verbos IMSTAT y MAXFIT, y con la tarea Il\tIFIT. 

B.4 Calibración Cruzada 

La c0111binación ele debilidad y la escala ele ta111año pequeña de tnuchas fuentes astronónticas, 
tales con10 los radio jets (p.ej. 100 UA a la distancia ele 500 pe es 0'.'2) requiere esencialmente 
de observaciones 111uy sensitivas a frecuencias graneles para obtener la resolución angular 
necesaria para estudiar su etnisión. Una resolución angular 111ejor que .-- O~'l se puede lograr 
con el VLA en la configuración A en las bandas Q y K (7 nun y 1.3 c111). Sin embargo, 
hacer un estudio detallado de fuentes tnuy débiles a estas longitudes ele onda resulta tnuy 
difícil debido a los proble111as at111osféricos. En este tipo ele observaciones las dos fuentes 
principales de incertidun1bre son Ja sensitividad y la calibración, debido principahuente a las 
inestabilidades de fase y an1plit11d atn1osféricas que se producen a estas longitudes de onda 
cuando se observa con líneas de base largas. 

Reid y l\·lenten (1990) desarrollaron una técnica tnuy poderosa para con1pensar los efectos 
at1nosféricos en las observaciones de continuo a 1.3 cn1 en estrellas evolucionadas (\V Hya, 
una estrella gigante roja). Esta técnica, llan1ada calibración cruzada, ha resultado ser un 
excelente tnétodo para estudiar la e1nisión de continuo a 1.3 c1n con una resolución angular 
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de 0."08 hacia regiones de fonnación estelar (p.ej. Torrelles et al. 1996). Para usar la técnica 
de calibración cruzada es requisito indispensable que un nuiser intenso de H20 (.>.. ::::e 1.3 cn1) 
esté presente dentro del haz pritnario y que las observaciones de la enüsión de continuo y 
del nláser de H 20 se hagan si111ultánea1nente. En observaciones con el VLA generahnente se 
e1nplea un ancho de banda ainplio (25 l\1Hz) con siete canales para el continuo y un ancho 
de banda angosto (3.125 JV1Hz) con 64 canales para el máser. 

La técnica ele calibración cruzada consiste en detectar el 111áser de agua n1ás intenso 
en un detenninado canal espectral y autocalibrar su señal en fase y a1nplitud. Después, 
las soluciones obtenidas ele la autocalibración se aplican a todos los canales espectrales con 
en1isión n1císer y al ancho de banda con c111isión ele continuo (calibración cruzada)" quitando 
asi, los errores at111osféricos e instru1nentales de las observaciones. Esta técnica se puede 
usar ya que se espera que los efectos ele seeing atn1osférico sean los 1nisn1os en el continuo y 
·en el 111áser, debido a que se observan si1nultánean1ente. La técnica de calibración cruzada 
pennite estudiar Ja enlisión del rac!iocontinuo a 1.3 cn1 de fuentes débiles y 111edir posiciones 
relativas de los 111áseres de H 2 0 y de la ernisión de continuo con una precisión de unos cuantos 
nlilisegundos de arco. 

41.09 41.09 41.04 41.02 
RIQHT A9CENSION CB1HCll 

Figura B.5: l\'Iapa de radiocontinuo a 1.3 cm de la fuente 8140 observada con el VLA. 
Izquierda: n1apa hecho de la 111anera estándar. Derecha: n1apa hecho aplicando la 
poderosa técnica de calibración cruzada. 

En gran parte de las observaciones para la elaboración de la tesis se aplicó la técnica de 
calibración cruzada. En la Figura B.5 n.1ostra111os un n1apa de radiocontinuo a 1.3 cn1 de la 
fuente 8140 antes y después de aplicar la calibración cruzada. Co1110 se puede ver, el cociente 
de señal a ruido del segundo tnapa 1nejoró considerablen1ente. 



Apéndice C 

Haystack 

C.1 La Antena de 37 m 

El instnunento más graude del Observatorio de Haystack es el racliotelescopio ele Haystack, 
una antena de 36.G 111 de diá111etro. La antena se usa para observaciones astronó1nicas en el 
rango ele longitudes de onda ele 2.6 n11n a 1.3 cu1 y para radar a 3 cni. 

La configuración ele la antena es del tipo Cassegrain. El reflector principal es un plato ele 
alu111inio sólido ele 36.6 n1 de cliá1netro, con1puesto ele 96 paneles rígidos ligeros. La antena 
se encuentra dentro ele un radon10 rígido de 45. 7 111 de diámetro, haciendo posible un control 
del an1biente de la antena que reduce los efectos del an1biente ténnico y del viento sobre el 
apuntado y la eficiencia. 

El foco es uu subreflector defonnable, entonces, el astigrnatisn10 y otras defonnaciones 
gravitacionales del reflector principal son con1pensaclas por una con1binación en la deforina­
ción del subreflector controlada por un siste111a de có111puto y por un control ténnico sobre 
el reflector principal. Las deforn1aciones térnlicas causadas por las teinperaturas absolutas 
y variables ta111bién se con1pensan por un siste111a de control ténnico del instrun1ento. 

C.1.1 Umbrella 

U111brella es un paquete de software que hace la función de interfase entre el observador 
y la antena. Un1brella controla de 111anera auto111ática tocias las operaciones de la antena 
de Haystack. Por esta razón, las operaciones n1anuales, tales co1no la sintonización de los 
osciladores locales y el ca1nbio de cables y atenuadores, son raraniente necesarias. 

179 
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Un1brella puede recibir instrucciones a través de con1andos en línea, los cuales pueden ser 
tecleados por el usuario, o nias típican1ente, leídos de un progra1na de operación previa1nente 
preparado. 

Un1brella corre en la actualidad sobre gauss, una ináquina con Linux, la cual tan1bién 
contiene los prograinas de apuntado, progratnas de adquisición de datos y niucha niás in­
fonnación. Los procedinüentos y progran1as de operación pueden crearse usando cualquier 
editor de textos en ASCII. 

C.1.2 Observaciones a Control Remoto 

Generahnente para hacer las observaciones astronón1icas es necesario que el astrónon'lo 
esté presente en el observatorio. Sin en1bargo, en los ultin1os años se han venido desa­
rrollando siste1nas que pernüten que el observador haga las observaciones desde el lugar en 
el que se encuentre, sin la nei::esidad de estar presente en el observatorio. A este tipo ele 
observaciones se les llan1a observaciones a control re1noto u obserua.ciones rernotas. Esta 
nueva for111a de hacer las obse1·vaciones tiene varias ventajas, entre ellas poden1os 111encionar 
el aspecto econó111ico y el no tener que trasladarse hasta el observatorio. 

En el Observatorio ele Haystack han desarrollado un siste111a para poder hacer observacio­
nes de 111anera rc111ota usando la antena ele 37ni. Este siste1na es 111uy eficiente y le pern1ite 
al observador tener el control con1pleto del equipo desde el lugar en el que se encuentra 
realizando las observaciones. Nosotros realizatnos observaciones re1notas con la antena de 
Haystack, la cual opera111os desde el Instituto de Astronono111ía de la UNAI'vl en la ciudad 
de l'vléxico. 

El procedi111iento para realizar observaciones ren1otas con la antena de Haystack es bas­
tante sencillo y se puede resu111ir en los siguientes pasos. 

l. Enviar una solicitud pidiendo tien1po de telescopio a los responsables del observatorio 
ele Haystack. Una vez asignado el tie111po para las observaciones se nos asigna una 
clave de usuario y espacio en disco para abnacenar los datos de las observaciones. 

2. Conectarse a la red del observatorio de Haystack. Para hacer ésto se requiere de las 
variables de a111biente necesarias para poder desplegar las ventanas para realizar las 
observaciones en Haystack. Es necesario conectarse a las co111putadoras gauss y fourier. 

3. Iniciar el progra111a U111brella en una tenninal Xtenn. El con1ando para ejecutarlo es 
US. U111brella abre todas las ventanas auto111ática111ente para el control y supervisión 
de la antena. 

4. En la ventana Xtenn donde se corre U111brella se introducen los parán1etros necesarios 
para hacer el apuntado y las observaciones progra1nadas. El apuntado se realiza al 
inicio y durante las observaciones para asegurarnos que esta111os observando la fuente 
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correcta y que cae cerca del centro del haz principal. Generahnente se hace un archivo 
de observación donde vienen todas las instrucciones del progran1a de observación. 

5. El espectro de la fuente observada se visualiza in1uediatan1ente (en una ele las ventanas 
abiertas por Un1brella) después de haber sido adquirido y se graba automatica1uente en 
un subdirectorio de la co1nputaclora GAUSS. En nuestro caso, las fuentes se observaron 
varias veces en 111oclo on-off, con cinco nlinutos de integración sobre la fuente y cinco 
n1inutos fuera de la fuente. 

6. Al finalizar las observaciones, el últin10 paso es transferir los datos para hacer su 
reducción y análisis. Para la transferencia se utiliza el progran1a GetCLASS, el cual 
genera archivos en formato CLASS (ciass.yyddd, donde yyddd es el no1ubre del archivo 
asociado a ese espectro, siendo yy el año y ddd el día) que pueden ser leídos por el 
paquete de reducción CLASS. 

C.2 CLASS 

CLASS (Continuum an<l Line Analysis Single-dish Software) es un paquete de suftware para 
reducir datos espectroscópicos y tan1bién se usa para hacer n1apas de co:1tu1uo obtenidos con 
una antena. 

CLASS está dividido en diferentes partes llan1adas "Lenguajes", las cuales tienen algunas 
funciones independientes. Entre las partes nuís in1portantes se encuentra el lenguaje LAS 
que contiene todas las funciones útiles para 111anipular la estructura de los datos, graficar los 
espectros y calibrarlos. El lenguaje ANALYSE contiene funciones para analizar los espectros 
calibrados con 111ás detalle. El Lenguaje GTVL incluye co111andos para funciones de graficado 
desarrollado por la biblioteca gráfica usada por CLASS y GREG. 

C.2.1 Reducción de los Datos Obtenidos con Haystack 

Co1110 he1nos tnencionado, una vez que las observaciones se tern1inan, los espectros se pasan 
a un fonnato CLASS para poder reducirlos. Para hacer ésto, se usa el con1ando GetCLASS, 
el cual ade1nás de pasar los datos a un for111ato leíble por CLASS, corrige los espectros por 
la atenuación atn1osférica y por las variaciones de ganancia debido a la elevación. 

Una vez que se tiene el espectro ya corregido, se usa el paquete CLASS para su reducción 
y calibración. En la parte superior de Figura C.l se 111uestra un espectro con10 fué observado. 

El siguiente paso es suavizar el espectro, es decir pron1ediar varios canales espectrales 
con la finalidad de disnlinuir el ruido en el espectro, aunque el costo de hacer ésto es perder 
resolución espectral. En nuestros espectros hicin1os el pron1edio de cinco canales con el 
con1ando sm,ooth. El siguiente paso es ajustarle un polinonlio para restar la línea de base, 
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lo cual se hace con la tarea baseline. Este procedinüento se aplica a todos los espectros 
de la fuente observada y después se pron1eclian los elatos ele una corrida con la tarea surn 
para 1uejorar el cociente ele señal a ruido. En la parte inferior de la Figura C.l se n~uestra 
el espectro reducido. Finahnente, tocias las cotnponentes del espectro se ajustan a curvas 
gaussian.as para deterrninar su intensidad (te111peratura de antena) y velocidad radial. 
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Figura C.l: Superior: Espectro de la fuente IRAS 21078+5211 sin reducir observada 
con la antena de Haystack. El encabezado contiene la iufor1nación de las condiciones en 
que la fuente fue observada y parte del procesan>iento del espectro. Inferior: Espectro 
reducido con el paquete CLASS. Se le ha quitado la linea de base ajustandole un 
polino1nio y se han pro1nediando varios canales de velocidad. El eje horizontal indica 
la velocidad radial y el eje vertical el flujo en .Janskys. 
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