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Resumen

En esta tesis presentamos principalmente observaciones centimétricas y milimétricas
con alta resolucién angular hacia la regién de formacion estelar masiva OMC1 Sur en
la nebulosa de Orién. Adicionalmente, en el capitulo 7 se presentan los resultados de
un estudio llevado a cabo con el arreglo muy grande de radiotelescopios (“Very Large
Array”) hacia diez regiones de formacién de estrellas de alta masa localizadas en la
parte interna de la Galaxia. Estas observaciones permitieron por primera vez estudiar
a estas regiones con una alta resolucién angular, y asi ahondar en los procesos fisicos
que rijen en su formacién.

En el segundo capitulo discutimos muy brevemente los procesos fisicos de la emision
de ondas electromagnéticas en la regién del radio.

En el tercer capitulo presentamos observaciones a 3.6 cm en el continuo con alta
resolucion angular y sensitividad hacia la nebulosa de Orién obtenidas del archivo del
“Very Large Array”. Los principales resultados de este estudio son: en un drea de 4’ x 4’
que cubrié a toda la nebulosa detectamos un total de 77 radiofuentes de las cuales 54
son detectadas en una o en mas épocas, y de las 54 fuentes 36 son variables en el
tiempo por més de un 30%. De estas 77 radio fuentes 49 tienen contraparte infrarroja,
mientras 46 son detectadas en la banda del 6ptico y 38 en la banda de los rayos X. Sélo
unas pocas radiofuentes muestran tener contraparte en la regién del milimétrico y por
lo general ellas estdn asociadas con madseres de HoO. Al promediar los cuatro mapas
obtenidos en estas observaciones detectamos 23 fuentes nuevas de radio en un rango
entre 0.1 to 0.3 mJy. De las 77 fuentes reportadas aqui, 39 son nuevas detecciones de
radio, sin embargo sélo 9 de las 77 fuentes no habian sido reportadas anteriormente en
las bandas del cercano infrarrojo, 6ptico o rayos X. Finalmente, en la regién OMC1-S
encontramos tres fuentes débiles que podrian estar asociadas con los objetos excitadores
de los multiples flujos 6pticos y chorros moleculares que emanan de esta parte de la
nebulosa. Los resultados de este trabajo fueron reportados en el articulo: Compact
Radio Sources in Orion: New Detections, Time Variability, and Objects in OMC-18,
Luis A. Zapata, Luis F. Rodriguez, Stanley E. Kurtz & C. R. O’Dell. The Astronomical
Journal, 2004, Vol. 127, edicién 4, pp. 2252-2261.

En el cuarto capitulo presentamos observaciones sensitivas a 1.3 cm en el continuo
realizadas con el “Very Large Array” hacia la region OMCI1-S en la nebulosa de Orion.
Estas nuevas observaciones revelaron un grupo de ocho nuevas fuentes compactas y con
indices espectrales a > 0.8 0.3, probablemente algunas de ellas asociadas con regiones
H II 6pticamente gruesas. Sin embargo, una de ellas mostrd alta polarizacién circular,
sugiriendo que tiene una naturaleza diferente, tal vez asociada con emisién girosin-
crotrén proveniente de particulas aceleradas en la reconexién de rafagas proximas a
la superficie estelar. Mds ain, encontramos también que cuatro fuentes tienen contra-
parte infrarroja que muestran una muy baja luminosidad bolométrica, asi que tampoco
podrian estar asociadas con regiones H II, probablemente su radio emisién provenga
de la radiacion de electrones en fuertes campos magnéticos (sincrotrén) o de flujos
parcialmente ionizados (libre-libre) asociados con estrellas muy jévenes de baja masa.
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Finalmente, las fuentes de radio 143-353 y 134-411 fueron resueltas angularmente, el
dngulo de posicion del eje mayor de la fuente 143-353 es consistente con la de los flujos
opticos HH 202 y HH 508, mientras que el &ngulo de posicidn del eje mayor de la fuente
134-411 es consistente con la del flujo molecular altamente colimado, sugiriendo asi que
estas fuentes podrian ser sus objetos excitadores. Los resultados de este trabajo fueron
reportados en el articulo: A Cluster of 1.8 Centimeter Continuum Sources in OMC-1
South, Luis A. Zapata, Luis F. Rodriguez, Stanley E. Kurtz, C. R. O’Dell & Ho, Paul
T. P., The Astrophysical Journal Letters, 2004, Vol. 610, Edicién 2, pp. L121-L124.

En el quinto capitulo presentamos el andlisis necesario para obtener la masa de un
flujo molecular a partir de la emisién molecular lineal, suponiendo que la emisién es
opticamente delgada y que nos encontramos en LTE. Finalizaremos este capitulo con
la estimacién de la masa de un flujo a partir de observaciones de la molécula de CO y
de la molecula de SiO.

En el sexto capitulo presentamos observaciones sensitivas a 1.3 milimetros del
continuo y de la molécula de ?CO J=2—1 con alta resolucién angular hacia la region
OMCI1-S hechas con el arreglo de radio telescopios para las ondas submilimétricas “Sub-
millimeter Array”. En estas nuevas observaciones detectamos el flujo molecular de alta
velocidad (~ 100 km s™1) de '2CO J=2—1 mapeado por primera vez por el radiotele-
scopio del IRAM de 30 metros (Rodriguez-Franco et al. 1999a). Nuestras observaciones
lo resolvieron angularmente, obteniendo asi sus dimensiones deconvolucionas de: 0789
+ 0706 (390 AU) x ~ 48" (21,000 AU). Con estos pardmetros calculamos su dngulo de
colimacién (~ 3°) y su edad (600 anos), resultando ser uno de los flujos més colimados
y jévenes reportados hasta ahora en la literatura astronémica. También encontramos
que la emision molecular de CO integrada en altas velocidades traza un chorro ex-
tremadamente colimado, mientras que a velocidades més bajas traza una envolvente
posiblemente producida por la interaccién del flujo molecular con el gas de la nebulosa.
Los resultados de este trabajo fueron reportados en el articulo: A Highly Collimated,
Young, and Fast CO Outflow in OMC-1 South, Luis A., Zapata, Luis F. Rodriguez,
Paul T. P. Ho, Qizhou, Zhang, Chunhua, Qi and Stan E. Kurtz, The Astrophysical
Journal Letters, 2005, Vol. 630, Edicién 1, pp. L85-L8&8.

En el séptimo capitulo presentamos observaciones sensitivas de la molécula de
SiO con alta resolucién angular hacia la region OMCI1-S hechas con el ”Submillimeter
Array”. En ellas detectamos por primera vez un grupo de cuatro flujos moleculares
colimados y compactos (< 3500 AU) que parecen ser energizados por objetos con fuerte
emisién en las bandas del radio, submilimétrico e infrarrojo localizadas en esta regién.
La morfologia de estos nuevos flujos moleculares es en algunos casos bipolar y en otros
monopolar mostrando por lo general una alta dispersién de velocidades. Tomando en
cuenta recientes resultados de observaciones de la molécula de Monoxido de Silicio ha-
cia otros flujos moleculares jévenes con una alta resolucién angular y los resultados
encontrados de este estudio, proponemos que la emisién térmica de la molécula de SiO
parece estar trazando las partes mas jévenes y excitadas de los flujos moleculares que
no pueden ser trazados por otras moleculas. Mas atin, como la emisién de la molécula
de SiO es débil a velocidades ambientales de la nube molecular, este tipo de observa-
ciones puede revelar flujos de muy baja velocidad que en otras transiciones moleculares
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podrian ser confundias con este tipo de emisién. Los resultados de este trabajo fueron
reportados en el articulo: Silicon Monoxide Observations Reveal o Cluster of Hidden
Compact Outflows in the OMC1 South Region, Luis A. Zapata, Paul T. P. Ho, Luis
F. Rodriguez, C. R. O’Dell, Qizhou Zhang, and August Muench, 2006, , In press -The
Astrophysical Jounal-.

En el octavo capitulo presentamos observaciones sensitivas a 7 mm, 1.3 cm y
3.6 cm en el continuo realizadas con el ”Very Large Array” hacia diez regiones de
formacién estelar masiva. En ellas detectamos emisién compacta a 7 mm de cuatro
objetos: TRAS 18089-1732(1), IRAS 18182-1433, TRAS 18264-1152 e IRAS 18308-0841,
y por primera vez encontramos que ellos estdn asociados con sistemas dobles o triples
de radio fuentes separadas entre si por algunos segundos de arco. Discutimos sus
caracteristicas basados principalmente en sus indices espectrales y asi encontramos que
su naturaleza es diversa. Algunas caracteristicas indican que su emision estd dominada
por emision de polvo proveniente de discos o envolventes. Hacia otras componentes
encontramos que la emisiéon a 7 mm estd dominada por radiacién libre-libre, ya sea de
chorros ionizados o de regiones HII Opticamente gruesas. Ademas, hay evidencia de
contaminacién sincrotrén en la emisidn en esta longitud de onda de algunas de estas
fuentes. Finalmente, encontramos que las fuentes asociadas con chorros ionizados estan
correlacionadas con méseres de metanol. La determinacion precisa de la naturaleza de
estas fuentes requierird de mas observaciones. Los resultados de este trabajo fueron
reportados en el articulo In Search of Circumstellar Disks around Young Massive Stars
Luis A. Zapata, Luis F. Rodriguez, Paul T. P. Ho, Henrik Beuther, and Qizhou, Zhang
The Astronomical Journal, 2006 Vol. 131, Edicién 2, pp. 939-950.

En el noveno capitulo damos las principales conclusiones de este trabajo, ademads
de describir el trabajo futuro en la regién OMC1-S, asi como en la rama de la formacién
estelar masiva.
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Abstract

In this thesis we present mainly centimeter and millimeter observations using high
angular resolution toward the massive star forming region OMC1 South located in the
Orion Nebula. Furthermore, in the chapter number seven we present the results of a
study of ten massive star forming regions located in the inner part of our Galaxy using
the Very Large Array. These observations allowed us for the first time study in great
detail them.

In the second chapter we discuss very briefly the physical processes associated with the
emission of electromagnetic waves in the radio wavelengths.

In the third chapter we present the analysis of four 3.6 ¢cm radio continuum archival
observations of Orion obtained using the Very Large Array in its A-configuration, with
0”3 angular resolution. The observations were made during the period 1994-1997. In a
region of 4’ x 4’ we detect a total of 77 compact radio sources. Of the total of detected
sources, b4 are detected in one or more of the individual observations and 36 of these
show time variability (by more than 30%) between the observed epochs. A deep image
made from averaging all data shows an additional 23 faint sources, in the range of 0.1
to 0.3 mJy. Of the total of 77 sources, 39 are new centimeter detections. However,
only 9 of the 77 sources do not have a previously reported counterpart at near-infrared,
optical, or X-ray wavelengths. In particular, we detect three faint sources in the OMC-
1S region that may be related to the sources that power the multiple outflows that
emanate from this part of the Orion nebula. The results of this study were reported
in the paper: Compact Radio Sources in Orion: New Detections, Time Variability,
and Objects in OMC-1S, Luis A. Zapata, Luis F. Rodriguez, Stanley E. Kurtz & C. R.
O’Dell. The Astronomical Journal, 2004, Vol. 127, Issue 4, pp. 2252-2261.

In the fourth chapter we present sensitive 1.3 cm radio continuum observations of the
region OMC1 South (OMC-1S) in Orion using the Very Large Array in its B configura-
tion. We detect eleven radio sources clustered in a 30" x 30" region, of which only three
had been detected previously at radio wavelengths in deep 3.6 cm observations. The
eight new radio sources are compact (65 < 0”1) and we set lower limits to their spectral
indices, a > 0.8 £ 0.3 (with S, o< %), that suggest that they may be optically-thick
H IT regions. However, one of the new sources exhibits significant circular polarization,
indicating that gyrosynchrotron emission with large positive spectral indices may be
an alternative explanation. Furthermore, we find that four other sources are associated
with infrared sources of low bolometric luminosity that cannot drive an H II region.
Finally, two of the sources previously detected at 3.6-cm are angularly resolved in the
1.3 cm image and their major axes have position angles that align well with large scale
outflows emanating from OMC-1S. The radio source 143-353 has a major axis with a
position angle consistent with those of the HH 202 and HH 528 flows, while the radio
source 134-411 has a major axis with a position angle consistent with that of the low-
velocity molecular outflow associated with the far-infrared source FIR 4. The results of
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this study were reported in the paper: A Cluster of 1.3 Centimeter Continuum Sources
in OMC-1 South, Luis A. Zapata, Luis F. Rodriguez, Stanley E. Kurtz, C. R. O’Dell
& Ho, Paul T. P., The Astrophysical Journal Letters, 2004, Volume 610, Issue 2, pp.
L121-L124.

In the fifth chapter we developed the necessary tools to obtain the mass of a molecular
outflow using its lineal molecular emission and supposing that it is optically thin, and
we found in LTE. We finished this chapter with the estimation of the mass for an
outflow observed in CO and SiO molecules.

In the sixth chapter we present high angular resolution (~ 1”), sensitive CO(2-1) line
observations of the region OMC1 South in the Orion Nebula made using the Submil-
limeter Array (SMA). We detect the 12CO J=2—1 high velocity outflow that was first
found by Rodriguez-Franco et al. (1999a) with the IRAM 30 m. Our observations re-
solve the outflow, whose velocity-integrated emission has a deconvolved width of 0789
+ 0706 (390 AU) and a projected length of ~ 48" (21,000 AU) with very high redshifted
and blueshifted gas with velocities of about +80 km s~!. This outflow is among the
most collimated (~ 3°) and youngest outflows (600 yr) that have been reported. The
data show that this collimated outflow has been blowing in the same direction during
the last 600 yr. At high velocities, the CO(2-1) outflow traces an extremely collimated
jet, while at lower velocities the CO emission traces an envelope possibly produced
by entrainment of ambient gas. Furthermore, we also detect for the first time a mil-
limeter wavelength continuum source possibly associated with a class I protostar that
we suggest could be the possible exciting source for this collimated outflow. However,
the bolometric luminosity of this source appears to be far too low to account for the
powerful molecular outflow. The results of this study were reported in the paper: A
Highly Collimated, Young, and Fast CO Outflow in OMC-1 South, Luis A., Zapata,
Luis F. Rodriguez, Paul T. P. Ho, Qizhou, Zhang, Chunhua, Qi and Stan E. Kurtz,
The Astrophysical Journal Letters, 2005, Volume 630, Issue 1, pp. L85-L88.

In the seventh chapter we present high angular resolution (2”8 x 1”7) SiO J=5—4;
v = 0 line observations of the OMCI1S region in the Orion Nebula made using the
Submillimeter Array (SMA). We detect for the first time a cluster of four compact
bipolar and monopolar outflows that show high, moderate and low velocity gas and
that appear to be energized by millimeter and infrared sources associated with this
region. The SiO molecular outflows are compact (< 3500 AU), show a broad range of
velocities, and in most of the cases, they are located very close to their exciting sources.
We propose therefore that the SiO thermal emission is tracing the youngest and most
highly excited parts of the outflows which cannot be detected by other molecules.
Moreover, since the ambient cloud is weak in the SiO line emission, these observations
can reveal flows that in other molecular transitions will be confused with the ambient
velocity cloud emission. Analysis of their positional-velocity diagrams show that some
components of these outflows may be driven by wide-angle winds very close to the
exciting object. Finally, we also found that some of these SiO outflows seem to be
the base of powerful Herbig-Haro objects and large-scale molecular flows that emanate
from a few arcseconds around this zone. Particularly, we found a strongly excited
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SiO bipolar outflow with a P.A. of ~ 100°, that is likely energized by the luminous
(~ 3 x 10% L) infrared protostar “B” and that could be the base of the remarkable
object HH269. The results of this study were reported in the paper: Silicon Monozide
Observations Reveal a Cluster of Hidden Compact Outflows in the OMC1 South Region,
Luis A. Zapata, Paul T. P. Ho, Luis F. Rodriguez, C. R. O’Dell, Qizhou Zhang, and
August Muench, 2006, , Accepted by the Astrophysical Jounal.

In the eight chapter we present 7 mm, 1.3 cm and 3.6 cm continuum observations
made with the Very Large Array toward a sample of ten luminous IRAS sources that
are believed to be regions of massive star formation. We detect compact 7 mm emission
in four of these objects: TRAS 18089-1732(1), IRAS 18182-1433, TRAS 18264-1152 and
TRAS 18308-0841 and for the first time find that these IRAS sources are associated
with double or triple radio sources separated by a few arcseconds. We discuss the
characteristics of these sources based mostly on their spectral indices and find that
their nature is diverse. Some features indicate that the 7 mm emission is dominated by
dust from disks or envelopes. Toward other components the 7 mm emission appears to
be dominated by free-free radiation, both from ionized outflows or from optically thick
H II regions. Furthermore, there is evidence of synchrotron contamination in some
of these sources. Finally, we found that the sources associated with ionized outflows,
or thermal jets are correlated with CH3OH masers. The precise determination of the
nature of these objects requires additional multifrequency observations at high angular
resolution. The 3.6 cm continuum observations also revealed seven UCHII regions
in the vicinity of the sources IRAS 18089-1732(1) and two more in the source IRAS
18182-1433. We show that the small photoionized nebulae of these UCHII regions are
produced by early B-type stars. The results of this study were reported in the paper:
In Search of Circumstellar Disks around Young Massive Stars Luis A. Zapata, Luis
F. Rodriguez, Paul T. P. Ho, Henrik Beuther, and Qizhou, Zhang The Astronomical
Journal, 2006 Volume 131, Issue 2, pp. 939-950.

In the ninth chapter we give the main conclusions of this work, and described the future
work in the region OMC1-S, and in the high-mass star formation topic.
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Capitulo 1

La Formacion de las Estrellas
Masivas

1.1 El Modelo Estandar para la Formaciéon de Estrellas
de Baja Masa

Nuestro actual paradigma de la formacién de estrellas de baja masa fué primeramente
propuesto por Shu, Adams & Lizano (1987). Este nos dice que una estrella de baja
masa se formard por la fragmentacién de grandes nubes moleculares (con tamanos
de alrededor de 10°> UA' y masas de 50 My?). En esta primera etapa una porcién
de la nube molecular formard un nicleo muy denso y opaco, en equilibrio entre la
fuerza gravitacional, la presién térmica y su campo magnético. En una segunda etapa
la parte central de este nicleo se empezard colapsar cuasiestdticamente a través de la
difusién ambipolar. Este 1ltimo proceso ocasiona que las lineas del campo magnético se
desacoplen del gas, facilitando la contraccion del nicleo. El colapso producird una caida
de material de adentro hacia fuera (“inside-out”). Rapidamente, después de esta etapa
se formara un objeto denso en su centro junto con un muy delgado disco circunestelar -
con tamanos de algunos cientos de unidades astronémicas- que permitira al material que
estd siendo acretado de la envolvente ser trasportado a la protoestrella més eficazmente.

Al mismo tiempo perpendicularmente a su disco, se formaridn un par de chorros
antiparalelos que expulsardn material al medio interestelar, ayudando también a la
acrecion de material hacia la protoestrella central, puesto que se llevan de momento
angular (sobretodo en las partes muy internas del disco). Estos chorros llegén a pertur-
bar el medio interestelar hasta distancias que alcanzan algunas decenas de parsecs. De

!Unidades Astronémicas (1 UA corresponde a 1.5 x 10'3 cm).

21 Mg corresponde a 2 x 10%3 gr.
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Fig. 1.1.— Simulacién numérica de como una gran nube molecular se fragmenta formando grupos de ntcleos
densos con el transcurso del tiempo. Las unidades de tiempo en cada panel estdn en unidades del tiempo inicial
de caida libre (6.34 x 10* afios). Obtenida de Bate & Bonnell (2005).

esta manera, la estrella en presecuencia principal seguird contrayéndose y asi llegard
hasta la etapa de secuencia principal donde su nicleo serd tan denso y caliente que
podra fusionar Hidrégeno formando atémos de Helio y emitiendo una copiosa cantidad
de fotones. La radiacién que emitird frenard en este punto la acrecién de material a
través de su disco circunestelar -debido a la presién de radiacién- y paulatinamente ird
"barriendo” los restos de éste, formando asi una nueva, estrella.

Como el resultado de la fragmentacion de toda la gran nube molecular en pequenos
ntcleos densos (ver Figura 1.1), las estrellas se formaran en grupos densamente pobla-
dos, que con el trascurso del tiempo se irdn dispersando. Recientemente, con obser-
vaciones infrarrojas de alta resolucion y con la ayuda de los interferémetros en las
regiones del milimétrico y submilimétrico también se ha encontrado que generalmente
las proto-estrellas forman sistemas binarios o multiples, con distancias de separacién
que frecuentemente van de decenas a centenas de UA (Duchéne et al. 2006), sugiriendo
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que los niucleos compactos una vez ya formados podrian fragmentarse de nuevo. Un
ejemplo muy claro es la binaria L1551 IRS5. Takakuwa et al. (2004) con observaciones
de alta resolucién angular de la molecula de CS J=7—6 y del continuo en la regién
del submilimétrico, encontraron emisién de polvo enlogada (de un tamano de alrededor
de 200 x 100 UA) envolviendo al sistema binario asociado con dos chorros térmicos
(Rodriguez et al. 2003). Observaciones de la emisién molecular del CS en este mismo
estudio, mostraron que hay un gradiente de velocidades de algunos kilémetros por se-
gundo en direcién sureste (velocidades corridas al azul) -noroeste(velocidades corridas
al rojo), y que es atribuido al gas cayendo hacia los discos circunestelares.

1.2 La Formacion de las Estrellas Masivas

1.2.1 Problemas para Formar Estrellas Masivas

Ss define una estrella masiva como aquella que tiene una masa de méas de 8 Mg, i.e.
clasificada como tipo espectral O o B (con luminosidades > 10% L ?). Estas estrellas
tienen tiempos de vida mucho menores (~ 10° - 10® afios) que sus compaiieras las
estrellas de baja masa (M < 2 Mg) debido a que ellas consumen el hidrégeno en su
nicleo mucho mas ripido para poder mantener el equilibrio entre la enorme fuerza
gravitacional debida a su masa y la presiéon generada por sus reacciones termonucleares
dentro de su niucleo. Sus muertes serin mucho mas violentas en comparacion con las
estrellas de baja masa, produciendo energéticas explosiones de supernova y cuerpos
peculiares como las estrellas de neutrones y los hoyos negros.

Actualmente, la formacion de este tipo de estrellas no es bien entendido y durante
esta ultima década ha aumentado el nimero de estudios sobre este tépico. Este ha
llegado a ser uno los problemas mas pertinaces de la rama de la formacién estelar
galdctica que se ha mantenido sin resolver por més de 30 anos después de ser planteado.

Teéricamente se ha demostrado que en la etapa de su formacién las estrellas con
masas mayores a 20 Mg tendran un tiempo de Kelvin-Helmholtz mucho menor que su
tiempo de caida libre de material (Stahler et al. 1980a; Nakano et al. 1989; Palla &
Stahler 1993). Esto es, ellas llegardn a la secuencia principal atin acretando material
proveniente de su envolvente. Beech & Mitalas (1994), Norberg & Maeder (2000), y
Behrend & Maeder (2001) extendieron estos resultados para estrellas con masas may-
ores a 60 Mg.

El trabajo pionero de Kahn (1974) mostré también que pueden existir problemas
al momento de formar una estrella masiva por la misma via por la que sus companeras
de baja masa lo hacen. Al formarse el ntcleo denso en la nube molecular, referido
por Kahn (1974) como por un ”capullo”, este colapsard y empezard a acretar material
esféricamente hacia el objeto central. Debido a que el material que estd siendo acretado
hacia el centro (granos de polvo y gas, principalmente) no es totalmente trasparente

31 Lo corresponde 4 x 10%% erg.
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Fig. 1.2.— Gréfica de la opacidad especifica (specific extintion) vs. longitud de onda (wavelength) / frecuencia
(frequency) para diferentes componentes del polvo interestelar. “aC” es carbon amorfo, “Silicate” silicatos y
“Ice” Hielo. Obtenida de Yorke & Sonnhalter (2002).

a la radiacién que emitird el objeto central, se producird una presién (conocida como
presion de radiacion) hacia el material que esta siendo acretado, que serd proporcional a
la luminosidad del objeto central. De esta manera, él concluyé que sélo se podran formar
estrellas de masas menores a ~ 20-40 Mg. Wolfire & Cassinelli (1987) calcularon que
para formar estrellas con masas mayores a 40 M, serd necesario tener tasas de acrecion
del orden de 107* a 1073 Mg, afio™! y que las tasas de acrecién dependerdn en gran
parte de los valores tomados para la opacidad k. Asi, las estrellas masivas requeriran
tasas de dos a tres ordenes de magnitud mayores que las observadas en las estrellas de
baja masa (~ 10°® Mg afio !, Norberg & Maeder 2000; McKee & Tan 2003).

Analiticamente podriamos plantear el problema de la siguiente manera. Para fo-
mar una estrella masiva (i.e. M, > 8 Mg) una condicién necesaria es que M, =
JHMacr (') — Mexp(#')]dt’ > 8 M. Esto es, que la tasa del material acretado (Mac,)
deberd superar por mucho a la tasa de material expulsado (Mexp) por la protoestrella
durante su formacién. Para que esta condiciéon se pueda cumplir es necesario que la
fuerza producida por la presién de radiacién en los granos de polvo sea menor a la
fuerza gravitacional del objeto central. Como la fuerza producida por la presién de ra-
diacién puede escribirse como kL /4nr?c y la fuerza gravitacional como G M, /r?, donde
K es la opacidad por unidad de masa, L es la luminosidad de la estrella, r es la distan-
cia de la fuente de radiacién, G es la constante gravitacional, M, la masa de estrella.

Entonces, tomado en cuenta que L = L, + Ly, llegamos a que, para que ganemos
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Fig. 1.3.— Esquema de como una estrella masiva temprana podria formar un disco de acrecién disminuyendo

la presién del radiacién hacia el material que cae a él, permitiendo asi ganar més masa. La flechas negras que
estan apuntando en contra de la objeto central representan el viento estelar de la protoestrella masiva. Las
flechas blancas y grises representan el material frio en que “cae” hacia la protoestrella. Los tonos grises en la
figura indican los cambios de densidad del medio, los tonos oscuros representan mayor densidad. Las lineas

verticales punteadas indicdn el radio donde atin el gas ionizado permanece ligado al disco (revap), y el radio
donde los granos de polvo empiezan a ser destruidos (rgys¢)-

kL/4mric < GM,/r?, (1.1)

o parametrizando para una estrella de 10 My, obtenemos:

—1
, (1.2)

L
1000L,

K < { M,
130 cm? g—! 10M

Esto nos da un limite para la opacidad del polvo en la regién del 6ptico e infrarrojo
para formar estrellas de alta masa. Generalmente, la opacidad en estas longitudes de

onda es muy alta como puede ser apreciado en la Figura 1.2, resultando imposible
formar estrellas de alta masa por este mecanismo.

En la misma década que Kahn (1974) presenté su trabajo, otros dos estudios re-
alizados por Larson & Starrfield (1971) y Yorke & Kruege (1977) también sugirieron
la imposibilidad de formar estrellas de alta masa por la misma via en que lo hacen
las estrellas de baja o intermedia masa. Ellos calcularon que las estrellas masivas muy
tempranas producirdn una gran cantidad de fotones UV que ionizardn al gas molecular
circundante, formando rapidamente una region HIT compacta. Debido a que la temper-
atura del gas ionizado es del orden de 10* K, y la temperatura del gas molecular es de
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alrededor de 100 K, la presién del gas ionizado llegara a ser 100 veces mas grande que
la del gas molecular, asi que la region HII compacta deberd expandirse deteniendo la
acrecién del material molecular hacia el objeto central.

1.2.2 Soluciones Propuestas

La presion de radiacion puede ser reducida si la acrecion del material hacia la pro-
toestrella no tiene una geometria esférica. Nakano (1989) demostré que si la acrecién
del flujo de material hacia el objeto central procede a través de una muy delgada estruc-
tura o un disco circunestelar producido por la rotaciéon o por los campos magnéticos
de ella misma, la re-radiacién de los granos de polvo podré escapar de manera polar
permitiendo asi que la presién de radiaciéon sea mucho menor y la protoestrella pueda
acretar suficiente material para completar su formacién (ver la Figura 1.3). Pocos anos
después otro trabajo (Jijina & Adams 1996) sugirié que la presién de radiacién en el
material circundante al objeto central podria rapidamente inducir la formacién de un
disco de acrecion, en vez de parar la acrecidon, como es lo esperado si la acrecion es
esférica. Concluyeron que la presién de radiacién podria ser un factor determinante
para formar estrellas de alta masa, pero la masa limite podria ser mas grande que 10
M@.

Por otro lado, como fue descrito en la secciéon anterior, estrellas tempranas tipo O
y B formaran rdpidamente una regiéon H II compacta, parando la acrecién de material
hacia el objeto central. Keto (2002) sugirié6 que el incremento de la presién térmica
del gas ionizado serd irrelevante para la acrecién de material hacia el objeto central
si la zona de ionizacién se encuentra dentro del radio sonico, ésto es, dentro de donde
la velocidad de escape es mucho més grande que la velocidad del sonido del material
ionizado. Esto podria ocurrir si la densidad del material acretado es més grande que la
del radio de equilibrio de ionizacién, donde la recombinacién se encuentra en balance
con la ionizacion.

McKee & Tan (2002) propusieron una posible solucién a este problema. De acuerdo
a ellos, las estrellas masivas nacen en un medio ambiente mucho més denso que las
estrellas de baja masa. Esto produce que la “caida” de gas hacia la estrella naciente
sea tan fuerte que ni la poderosa presién de la radiacién de la estrella puede detener el
proceso, obligando a la estrella a crecer hasta alcanzar una masa de decenas de veces la
del Sol. Este proceso ocurriria en alrededor de 1 x 10° afos, un tiempo relativamente
breve en comparacion con otras escalas de la evolucién estelar.

Un caso mas extremo para la formacién de estrellas de alta masa fué propuesto
por Bonnell et al. (1998), Portegies Zwart et al. (1999) y Stahler et al. (2000). Ellos
propusieron que ellas se formaran por la fusion de estrellas de masa baja e interme-
dia en los centros de ciimulos con una muy alta densidad estelar (~ 108 Mg pc™2 ).
Este proceso es principalmente fundamentado por los estudios hacia los cimulos de
estrellas (e.g. el cimulo de Orién), donde se encuentra que las estrellas mas masivas
son localizadas en los centros de éstos (Testi et al. 1997). Sin embargo, es interesante
resaltar que si las estrellas de alta masa son formadas mediante este mecanismo, ellas
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Fig. 1.4.— Radio observaciones interferométricas de la linea CH3CN[18-17] (escala de color amarillo) y continuo
(327, 21 y 8 GHz representados por los contornos cafe, rojo y azul, respectivamente) de la regién estelar masiva
Cefeo A HW2. Ella muestra un disco elongado en direccién noroeste-sureste y perpendicular a él, un fuerte y
colimado chorro térmico. Obtenida de Patel et al. (2005)

no llegaran a formar discos circunestelares o chorros colimados bien definidos como es
esperado si son formadas por el mismo mecanismo en que las estrellas de baja masa lo
hacen (Bally & Zinnecker 2005). Muy recientemente, otro trabajo por algunos de los
autores (Bonnell et al. 2004) que propusieron la fusién de estrellas de baja masa para
formar estrellas masivas ha sugerido otro mecanismo menos dramédtico. Ellos proponen
que este tipo de protoestrellas acretardn material por el “robo” de masa de otras pro-
toestrellas vecinas, de esta manera se llegardn a formar estrellas muy masivas. A este
esquema, se le conoce como de “acrecion competitiva”

Wolfire & Cassinelli (1987) senialaron que la naturaleza podria resolver el problema
de la luminosidad y la masa de la protoestrella si en vez de formar una sola estrella
central forma una binaria de igual masa. De esta manera la luminosidad llegara a ser
mucho menor en cada componente, reduciendo asi la presidn de radiacién en el material
que es acretado. Recientemente se ha observado que las estrellas masivas tienen una
alta tasa de multiplicidad en comparacién con las estrellas de baja masa, aludiendo que
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este mecanismo podria ser importante al momento de formar estrellas de alta masa.

1.3 Observaciones de Regiones de Formacién Estelar Ma-
siva

Durante la tltima década ha aumentado considerablemente el niimero de observaciones
en diferentes logitudes de onda y con alta resolucién angular hacia regiones de formacion
estelar masiva debido a la necesidad de comprender mejor la formaciéon de este tipo
de estrellas. Sin embargo, han existido algunos problemas al momento de llevar a cabo
estos estudios: 1) Las regiones de formacidn estelar masiva (con excepcién de Orién) son
encontradas a distancias de algunos kpc y la resolucién angular actual no es suficiente
para estudiar en detalle las regiones. 2) Debido a que el tiempo de su formacién es muy
corto, existen s6lo pocas regiones de formacién estelar masiva conocidas. 3) Este tipo
de regiones estan altamente embebidas en sus nubes moleculares, siendo regiones muy
obcurecidas (con extinciones visuales muy grandes, A,=1000) y asi son s6lo estudiadas
en las regiones del Radio e Infrarrojo.

1.3.1 Chorros Térmicos y Flujos Moleculares

Es bien conocido que muchas de las estrellas jévenes de baja masa estdn asociadas
con expulsiéon de material perpendicularmente a su disco circunestelar. Este fenémeno
puede ser observado en varias longitudes de onda y a varias escalas, dependiendo del
mecanismo de excitacién que esté funcionando para producir los fotones que llegaremos
a detectar.

Muy proximo al objeto excitador y a escalas menores de un segundo de arco se
forman los chorros térmicos colimados, que se observan principalmente en longitudes de
onda centimétrica y milimétrica. Ellos tienen una morfologia elongada en direccién de
los flujos moleculares o los objetos Herbig-Haro y son formados por el gas parcialmente
ionizado que es producido por el material que es expulsado por la protoestrella a muy
pequenas escalas (Rodriguez 1994,1995; Anglada 1995,1996). Han existido sélo algunos
casos donde este tipo de chorros estan presentes en protoestrellas asociadas con una
alta masa y luminosidad (e.g. Cefeo A HW2, HH 80-81, IRAS 18089-1732(1) e IRAS
18182-1433). Cefeo A es una regién con una luminosidad bolométrica de 2.5 x 10°
L y una distancia de 725 pc. Esta regién contiene al objeto HW2 que se estima estd
asociado con la mitad de la luminosidad bolométrica total de la regién, alcanzando a
ser una protoestrella tipo espectral B0.5 con una masa asociada de 15 Mg,. Este objeto
ha sido extensivamente estudiado en longitudes de onda centimétricas. Rodriguez et al.
(1991, 1994) encontré un poderoso chorro térmico en su centro que emana en direccién
noreste-suroeste. Observaciones subsecuentes detectaron movimientos propios en este
chorro, encontrando velocidades del orden de 1000 km s~ ! (Rodriguez et al. 2005).

Los flujos moleculares llegan a ser energizados a escalas mucho mds grandes que
los chorros térmicos, y en ciertos casos también muy cerca del objeto excitador, debido
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a su diferente naturaleza. Su emision es producida por la excitacién de moléculas en
sus niveles rotacionales a bajas temperaturas.

1.3.2 Discos de Acrecion

Se han realizado una serie de estudios utilizando diferentes técnicas observacionales
para tratar de identificar discos circunestelares alrededor de estrellas jévenes masivas
y aqui describiremos sélo algunas de estas técnicas.

Una de ellas es observar la emision térmica de moléculas que trazan gas muy denso
en este tipo de regiones para estudiar su cinemédtica y dindmica. Zhang et al. (2006)
usando observaciones moleculares de amoniaco (NHs) con alta resolucién dngular hacia
ocho regiones de formacion estelar masiva, encontraron que dos regiones (ambas asoci-
adas con protoestrellas tipo espectral B), muestran evidencia de discos de acrecién de
tamanos de sé6lo algunos cientos de UA. Beltran et al. (2005) utilizado observaciones de
emisién térmica de la linea molecular HCOOCH3 encontraron que los objetos masivos
G24.78+0.08 y G31.4140.31 (asociados con protoestrellas tipo O) muestran acrecién
de gas en forma toroidal hacia su centro. Usando la misma molécula (HCOOCHj3;)
Beuther et al. (2005) encontré evidencia de un disco de acrecién asociado con el objeto
masivo IRAS 18089-1732 usando observaciones con una resolucién angular de menos
de un segundo de arco.

Otra técnica es realizar observaciones milimétricas y submilimétricas en el continuo
con alta resolucién angular para identificar y resolver discos circunestelares mediante
la emisién del polvo que contienen. Gibb et al. (2004) realizé un estudio para tratar
de mapear discos circunestelares en ocho regiones de formacién estelar masiva usando
observaciones milimétricas de alta resolucion angular y encontré que atn la emisién a
3 milimetros es dominada por emision libre-libre proveniente de chorros térmicos o de
regiones HII compactas. Patel et al. (2005) detectaron en la regién Cep A HW2 una
estructura elongada (en direccién perpendicular al chorro térmico) en longitudes de
onda submilimétricas asociadas principalmente con emisién de polvo (ver Figura 1.4),
sugiriendo asi que esta emisiéon podria estar asociada con un disco circunestelar. Mas
aun, la emisién térmica de la linea de CH3CN[13-12] mostré una débil evidencia de
rotacién en el disco. Shepherd & Kurtz (1999) usando observaciones en el continuo a
2.6 milimetros, asi como observaciones de méaseres de agua y de la molécula de *CO
detectarén un disco de acrecién de un tamano de ~ 1000 UA en torno a una protoestrella
tipo espectral B2 en la regién G192.16-3.82.

Observaciones de méseres de agua (H20O) y metanol (CH3OH) han sido usadas
para identificar también discos de acrecién. Pestalozzi et al. (2004) interpretaron ob-
servaciones de mdseres de CH3OH realizadas con el interferémetro VLBA en términos
de un disco visto de canto con un radio de ~ 1000 UA orbitando una protoestrella
de unas 30 M. Sin embargo, recientemente se ha observado que este tipo de méseres
(CH30H) estan frecuentemente asociados con choques de gas molecular (De Buizer
2003; Kurtz et al. 2004) y la asociacién con discos esta cuestionada.

Se ha utizado polarimetria en la region del infrarrojo para identificar discos. Jiang
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Fig. 1.5.— Imagen de laregién M17 en la banda del Infrarrojo. En ella podemos observar el “disco circunestelar”
como la parte mas obscurecida en direccién este-oeste, mientras que los chorros son mostrados en tonos azules.
Obtenida de Sako et al. (2005).

et al. (2005) realizaron observaciones infrarrojas hacia el objeto masivo BN en la neb-
ulosa de Orién y propusieron que éste tiene un disco circunestelar de ~ 100 AU y un
chorro perpendicular a su disco.

Por ultimo, otra técnica que se ha utilizado para encontrar discos, es usar obser-
vaciones en el éptico e infrarrojo y tratar de localizar objetos altamente obscurecidos
en contra de su nebulosa luminosa, como es el caso de la nebulosa de Orién y sus “Pro-
plyds”. Chini et al. (2004) usando esta técnica encontré un “disco” con un tamano de ~
13,000 UA en torno de una estrella masiva en la regién conocida como M17 (ver Figura
1.5). Sin embargo, un estudio muy reciente por Sako et al. (2005) ha demostrado que
realmente esta proto-estrella no es masiva i.e. > 8 My, si no que tiene una masa de 2
a8 Mg.



Capitulo 2

Procesos de Emision de Ondas de
Radio

2.1 Transferencia de Radiacion

En general la radiacién electromagnética se describe mediante tres propiedades: i) su
intensidad especifica, I,,, correspondiente a la energia transportada por los rayos por
unidad de tiempo, unidad de dngulo sélido, unidad de &rea y unidad de frecuencia;
i1) su ancho espectral, Av, y 4ii) su polarizacién (véase secc. 3.4.1). La ecuacién que
relaciona la variacion de la intensidad especifica con las propiedades fisicas del medio
emisor o absorbente, es denominada ecuacién de la transferencia de radiacién, y es:

dl .
d—s” = —k, 1, + ju, (2.1)
donde £, es el coeficiente de absorcién y j, es la emisividad (energia emitida por unidad
de dngulo sélido, unidad de tiempo, unidad de frecuencia y unidad de volumen).

La profundidad éptica es definida como:

= / Tk (s')ds ) (2.2)
0

donde s es la distancia recorrida por la radiacién, y ademads tenemos que un medio
es Opticamente grueso u opaco si 7, > 1 y es épticamente delgado o transparente si
se cumple que 7, < 1. Esencialmente se dice que un medio 6pticamente delgado es
un medio en el cual un fotén con una frecuencia v puede atravesar un medio gaseoso
con baja probabilidad de interaccionar con el medio. Al inverso, un medio épticamente
grueso es uno en el cual un fotén no puede atravesar el medio gaseoso sin interaccion.
Asi la ecuacién 2.1 puede ser expresada en términos de la profundidad éptica como:

11
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dl,
S 4 F
dr, v+ Ly,
resolviéndose como:
I(7,) = L(0) exp(—7) + / " F, exp(—7.)dr, (2.3)
0

donde, F,= j,/k, es denominada la funcién fuente, I,,(0) es la intensidad de la fuente
de fondo. Para un gas en equilibrio térmico (en el que las poblaciones de las particulas
siguen las distribuciones de Maxwell) la ley de Kirchhoff establece que S, = B, (T)!,
donde B, es la funcién de Planck y T es la temperatura del gas. Si ademas el medio es
uniforme, se encuentra que:

I(1,) = 1,(0) exp(—7y) + B, (T){1l — exp(—7,)}. (2.4)
En longitudes de onda de radio la I,, es frecuentemente reemplazada por la temperatura
de brillo, T}, definida como la temperatura a la cual B, (T}) es igual a I,,. En términos

de T} y suponiendo que se cumple la ley de Rayleigh-Jeans, la ecuacién anterior llega
a ser expresada como 2:

Ty = Ty(0) exp(~7,) + T {1 — exp(—7,)}, (2.5)

donde T, es la temperatura de exitacién.

2.2 Radiacion Térmica

2.2.1 Emisién de un Cuerpo Negro

En la Fisica, un cuerpo negro es un objeto que absorbe toda la radiacion electro-
magnética que cae en él, es decir la radiacién no pasa a través de él o es reflejada, y la
radiacién que emite sigue la funcién de Planck:

B 2hv3 /3
~ exp(hv/kpT) — 1’

B,(T) (2.6)

en términos de la frecuencia, y ella toma la forma de:

yéase, secc. 1.5 pag. 16, Rybicki G.B & Lightman A. P, Radiative Processes in Astrophysics, Wiley
Interscience, 1979.

2véase, secc. 1.4 pag. 9, Rohlfs R. & Wilson T. L., Tools of Radio Astronomy, ed. Springer
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Fig. 2.1.— Funcién de Planck para diferentes temperaturas. En esta figura u(\) equivale a B(T').

B 2hc? /N5
~ exp(he/kpTA) — 1’

B\(T) (2.7)

en términos de la longitud de onda, donde h es la constante de Planck, v es la frecuencia,
A es la longitud de onda, c es la velocidad luz y kp es la constante de Boltzman. Esta
ley nos dice a grandes razgos que la radiacién emitida por un cuerpo negro dependera
directamente de la temperatura, como es visto en la Figura 2.1. Por otro lado, es
sencillo ver también en esta grafica como el pico de cada curva a diferente temperatura
se recorre a logitudes de onda mas cortas si aumentamos la temperatura. Este efecto es
llamado la ley del desplazamiento de Wien. Si derivamos la ecuacién 2.7 con respecto
a Ay la igulamos a cero, llegamos a:

hc
(kBT A\)(1 — exp(he/kpT)\))

—5=0, (2.8)

hc
kgTX\’

sustituyendo esta ecuaciéon por z =
resolviéndola obtenemos:

resulta la ecuacién: z — 5(1 — e™®) = 0,

2.80 K
Amas = = (2.9)
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Entonces el pico de cada curva serd inversamente proporcional a la temperatura,
como fué observado anteriormente. Existe otra relacién muy importante derivada de
la funcién de Planck, conocida como la aproximacién de Rayleigh-Jeans. Esta aproxi-
macion nos dice que si el factor hc < kpT' A la funcién de Planck toma una muy simple
forma;:

2ckpT
De la misma manera si hacemos que hc > kT A llegamos a:
2h 3 he
BAT) = 25 ¢ (’“B“). (2.11)

>\5

que es conocida como la ley de Wien.

2.2.2 Obtencion de la Masa de un Disco Cicunestelar Partiendo de
su Emision Térmica de Polvo

Suponiendo que estamos en un medio isotérmico y que no hay radiaciéon de fondo y
partiendo de la ecuacién 2.4 podemos escribir a la densidad de flujo S, de una fuente
emisora de radiacién como:

Sy, = B,(T){1 — exp(—7,) }AQ. (2.12)

donde A2 es el dngulo sélido de la fuente. Suponiendo que la emisién es épticamente
delgada, entonces esta tdltima ecuacion toma la forma de:

S, = B,(T)r,AQ. (2.13)

Dado que la opacidad se puede escribir como x, L, donde & es el coeficiente de absorcién
y L es la distancia en la linea de visién, y ademds AS2 puede ser expresado por %,
donde A es su drea y D es su distancia a la Tierra, entonces llegamos a:

A

S, = BV(T)K,,LE,

(2.14)
ahora bien, suponiendo que hc < kgT' A\, podemos usar la aproximacién de Rayleigh-
Jeans, llegando asi a:

2ckpT A 2ckpT V
S =31l = v (2.15)
donde V = AL es el volumen. Dado que la masa puede ser expresada como M=Vp,

donde p es la densidad, entonces la ecuacién 2.15 llega a ser:



2.2. Radiacién Térmica 15

Fig. 2.2.— Diagrama simplificado del proceso de radiacién libre-libre. Donde e~ es el electrén, p* es
protén y hv es fotén que es emitido después de la interaccién.

_ 2ckgT ky M 2ckgT , M

VI T, D2 T vp

(2.16)

donde &' tiene unidades de cm? g=!, de manera que despejando la masa llegamos a:

S,D?c?

M=——.
2]€BTV2H’

(2.17)

Por 1ltimo, multiplicando a esta ecuacién por el coeficiente entre el polvo y el gas (g) que
tiene generalmente un valor de 100, y suponiendo que x'=0.1 [m]ﬁ (Hildebrand
et al. 1998), podemos escribir la ecuacién anterior como:

M 6 [Su]1[T717" v —(2+8) 112
bl =GR wem] Gl e
M, Jyl LK 1000 GH =z pc

obteniendo asi la masa total de la emisién del polvo.

2.2.3 Emision Libre-Libre

La emisién més intensa en longitudes de onda de radio producida por una regién HII
proviene de las interacciones coulombianas entre electrones y protones libres (iones pos-
itivos), radiacién denominada libre-libre 6 radiacién bremsstrahlung (véase la Figura.
2.2). Ya que las particulas son libres, sus estados de energia no estin cuantizados y
la radiacién resultante de los cambios en energia cinética es continua sobre todo el
espectro.
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Debido a la interaccién electrostatica, los electrones y los protones en un plasma son
acelerados al pasar unos cerca de los otros. La energia radiada en uno de tales en-
cuentros se puede calcular, clisicamente, de la siguiente manera. Supongamos que el
electrén se mueve rapidamente de tal forma que la desviacién producida por el ion sea
lo suficientemente pequena y ademdas no tomaremos en cuenta efectos relativistas para
dichas particulas, de esta manera simplificaremos el andlisis de dicho evento. Sea v la
velocidad de un electrén incidiendo sobre el ion, con un pardmetro de impacto b, sobre
un ion de carga Ze. El cambio del momento de dicha interaccién es igual a:

o0

Ap = — / ¢E(1)dt, (2.19)

—00

donde E(t) es el campo eléctrico del ion en la posicién del electrén, entonces:

qu ZeR
Bl)="gs = ®e

donde k es la costante de Coulomb, usando las expresiones para las componentes de E,
en la direccion del movimiento, tenemos:

Zeuvt
y transversal a ella, en el plano de la 6rbita alrededor de las particulas:
Zeb
B, ==, (2.21)

donde R = (b? +02t2)1/ 2. Suponiendo que el impulso es importante sélo en la direccién
transversal al movimiento, resulta:

2 © 1
—o0

27¢e%h [ 1
= 3 / 3/2 dt
v 0 (b2/v? +1¢?)

Por otro lado tenemos la relacién 3 :

/OO ;dt— 1)2t |oo —’02/b2
0 (62/v2+t2)3/2 - b2(b2/v2+t2)1/2 (U ’

%Véase apéndice (integrales), J. Marsden & A. Tromba, “Calculo Vectorial”
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resulta:
272

Av =
v vbm,’

(2.23)

donde m, es la masa del eslectrén. Indudablemente la parte mas importante de la
interaccion se lleva a cabo cuando el electrén se encuentra a menor distancia del proton.
Clasicamente se supone que durante el encuentro la carga positiva permanece fija y que
el electron experimenta una aceleracion durante un breve lapso, 7. Usando la expresion
2.23, y suponiendo que la aceleracién es constante e igual a su valor maximo, (nZlTebZZ),
se encuentra que el tiempo de interaccién, durante el cual el electrén emite un pulso
de radiacién, estd dado por:

T=—. (2.24)

Por otra parte, tenemos que el momento dipolar del electrén se puede expresar como
m = —eR y su segunda derivada como m=—ev. Tomando la transformada de Fourier
de esta tltima ecuacién y ademds observando que la tranformada de Fourier de m es
w? d(w)?, tenemos el siguiente resultado:

1 > dv .
2 WT
d = — — dt. 2.2
w d(w) 27 /,OO “at© (2.25)

Tenemos que para wt > 1 la funcién "7 tiene una frecuencia de oscilacién alta, y si
ademds integramos con respecto ¢, se cumple:

—w?d(w) ® ——Av,
27
de esta manera obtenemos:
ﬁAv wr K1
d(w) =
0 wt > 1.

4Véase Capitulo 3, eq. 3.25a, Rybicki G.B & Lightman A. P, Radiative Processes in Astrophysics,
Wiley Interscience, 1979.
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Para determinar la energia por unidad de frecuencia debemos considerar la radiacién
en el dominio de frecuencias. En la aproximacién dipolar la energia por unidad de
frecuencia, dW/dw, emitida por una carga en movimiento esté dada por °:

dWw (b 8wt
WO T a P, (2.26)

ahora, sustituyendo las dos tltimas ecuaciones, obtenemos:

2
dw () 326‘?,,7r||Av||2 wr KL 1

dv

0 wT > 1.

Reemplazando la expresion 2.22 en la udltima ecuacion, se encuentra que la energia
emitida por un electrén con un pardmetro de impacto b por unidad de frecuencia (ergs
Hz 1) es:

672
AW (b) e b < o/w

0 b>v/w.

En los fenémenos astronémicos donde se presenta este tipo de proceso es necesario
considerar la emisién de una distribucién o plasma de electrones, ya que se presentan
con mucha mayor frecuencia. En el libro de Rybicki G.B & Lightman A. P, Radiative
Processes in Astrophysics, Wiley Interscience, 1979. en las paginas 157 a 160 se da un
completo y amplio desarrollo de este tipo de emisién, aqui solamente se daréd el resultado
de esos cdlculos. La emisién es proveniente de un plasma con una densidad de electrones
y protones, N, y N,, respectivamente. El niimero de encuentros (6 choques) por unidad
de tiempo y unidad de volumen entre electrones y protones con pardmetros de impacto
entre b y (b+ db) y velocidades entre v y (v + dv), C(b), es:

C(b) = N.Npvf(v)dv2mbdb, . (2.27)

donde f(v)dv es la densidad de electrones con velocidades entre v y (v + dv). Por
lo tanto, la energia emitida en dichos encuentros, por unidad de volumen, unidad de
tiempo y unidad de frecuencia, e, es:

321 Z%e5 NN, d bmaz
=202 C ”fv(”) v) ln{ } : (2.28)

3m2
3 c*mj

5Véase Capitulo 3, eq. 3.26b, Rybicki G.B & Lightman A. P, Radiative Processes in Astrophysics,
Wiley Interscience, 1979.
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donde bz ¥ bmin, son el pardmetro de impacto maximo y minimo, respectivamente.
Finalmente, integrando sobre las velocidades, y ya que para una distribucién Maxwelliana
se cumplen que:

/Ooo %f(v)dv =2 (J;:T) v : (2.29)

se encuentra que la energia total emitida por unidad de volumen, unidad de tiempo,
unidad de frecuencia y unidad de dngulo sélido es:

(2.30)

jclas =

§ (2_71_)1/2 Z266 NeNp ﬁl {bmax}

3 3 C3m2/2 (kT)1/2 ™ bmin ’
donde Z es el niimero atémico, e es la carga del electrén, c es la velocidad de la luz en
el vacio, m es la masa del electrén, y k es la constante de Boltzman. A las frecuencias

de radio gy, el factor de Gaunt (In { bmag }), se suele aproximar en potencias de v y Tg

bmin

mediante la expresion:

grp = 11.96 7101 (2.31)

La opacidad de la emisién libre-libre, 7., a lo largo de una linea de visién estd dada
aproximadamente (en la regién de radio) por

EM v —2.1 Te —1.35
i = B

donde FM es la medida de emision, v es la frecuencia observada, y T, es la temperatura
electronica del gas ionizado. La medida de emisién es la integral a lo largo de la linea
de visién del producto de la densidad de electrones, N, por la densidad de protones,
N,, y estd dada por

EM:/ N, N, dI.
0

La energia total radiada en las transiciones libre-libre por ¢m? y por segundo, A ifs e
obtiene de la expresion 2.29 multiplicando por 47 e integrando sobre las frecuencias,
encontrandose que:

25 7eb (27rkTe

1/2
Ags= NeNy(gyy)- 2.32
1= 33 ) eNp(97) (2:32)

3me
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2.3 Radiacién No-Térmica

El mecanismo de emisién de radiacion no térmica fue un gran enigma desde que fue
detectada. Hubo una gran cantidad de ideas para comprender este mecanismo, pero
todas fueron erréneas. La solucion a este problema fue presentada en dos articulos en
1950, uno por Alfvén y Herlofson, el otro por Kiepenheuer.

Alfvén y Herlofson propusieron que la radiacién no-térmica es emitida por el movimiento
de electrones relativistas acelerados tangencialmente en campos magnéticos que se
extienden en la corona de ciertos tipos de estrellas. Kiepenheuer modificé esta idea
mostrando que la intensidad de la emisiéon de radio no térmica en la galaxia podia ser
entendida como la radiacion de electrones relativistas, similares a los que se encuentran
en los rayos césmicos, que se mueven en campos magnéticos interestelares.

Esta solucién al enigma de la radiacién no-térmica fue continuada en 1951 por Ginzburg
y colaboradores al desarrollar esta idea en una serie de articulos. La radiacién fue lla-
mada “Radiacién Sincrotrénica”, porque es la misma que se observa en los aceleradores
tipo sincrotrén.

2.3.1 Radiacién Ciclotrénica y Sincrotroénica

El proceso mediante el cual los electrones con gran energia relativista ymgc? radian
cuando son acelerados en un campo magnético, se conoce comunmente como radiacion
sincrotrénica, o también es conocida como radiacién magnetobremsstrahlung. La ra-
diacién sincrotrénica es derivada por una transformacion de Lorentz del marco de
referencia del electrén al del observador.

Empecemos por encontrar la trayectoria de una particula de masa m y carga ¢ en un
campo magnético, tenemos:

dp q
—=q-E+-vxB
ar 1 + ¢’ ’
es la ecuacion de Lorentz y:
p =ymv,
E = ymc?,

son el momento y la energia de la particula, respectivamente, donde v = (1— (v/¢)?)"/2.
Ademds como suponemos al campo eléctrico (E = 0), podemos hacer:

% (ymv) = %v x B,
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por conservacién de la energia y ademas porque el trabajo realizado por una particula
con velocidad perpendicular al campo es cero. Estas dos ultimas ecuaciones implican
que 7y = cte. o ||v|| = cte., resultando:

ym— = 1y x B. (2.33)

Tenemos que v se puede expresar como v = v + v|| (donde L y || son con respecto a
B), véase la figura 2.2. Ademds como v|| x B = 0, resultando:

a|| = 0, (2.34)

a; = v, x B.

Por otro lado tenemos la relacién:

wp = oL, (2.35)
vy

donde w es la velocidad angular de la particula y como:
v X B = VLB,

porque (v 1B). Podemos sustituir estas dos tltimas ecuaciones en la ecuacién (2.22)
resultando:

qB
yme’

wp =

La girofrecuencia de un electrén no relativista (7 = 1) girando alrededor del campo
magnético B (véase la Fig. 2.2), es conocida como la frecuencia ciclotron, we, y es
independiente de la energia del electrén, ésto es:

wo =8, (2.36)
mc

donde B seria el campo magnético. En unidades gaussianas para (v = 5=) tenemos:

ve=280B MHz. (2.37)

Cuando la energia de un electrén es relativista, la girofrecuencia v, si depende de la
energia del electrén; de manera que para una energia relativista ésta llega a ser:

vy =v/7. (2.38)
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El radio R de una trayectoria helicoidal para electrones relativistas es:

R_ yme?sen(a)

B , (y >>1) (2.39)

donde « es el dngulo de inclinacién con respecto al campo magnético B y para un
electron relativista con energia en GeV, Fgey, llega a ser:

R— l % 107EG6V5€n(a)

3 B cm. (2.40)

Podemos apreciar la escala de este fenémeno, para un electréon de 10 GeV y un campo
magnético interestelar de 3 microgauss, el radio helicoidal serd de 10'* c¢m, o alrededor
de 7 UA, lo cual comparado con los fenémenos terrestres es grande. La girofrecuencia
serd de 4.2 x 10~* Hz. Debido a efectos relativistas veremos esta frecuencia como un
paquete de radiacion que llegard a producir mas altas frecuencias. La cantidad total
de potencia radiada por un electrén relativista en movimiento, podemos obtenerla

facilmente a partir de la ecuacién de Larmor ©:
2¢* 4 5 2
=337 (a1 +77q)), (2.41)
c
Como a| = 0 por ser paralela al campo magnético B y ademds como a; = wpvy,

tenemos:

B g 64’}’2B21)2L

P=i— (2.42)

Para una distribucién isotrépica de velocidades de los electrones tenemos que el &ngulo
de inclinacién o debe de tomarse como el promedio de todos los dngulos y ademas como
v = |v|sen(«), tenemos:

B1) = i/ﬁ%en?(a)dﬁ (2.43)
= ? (2.44)

donde 8, = *%, asi la potencia promedio es:

(Po) = (2)2 M. (2.45)

3 m2¢c3

6Véase la ecuacién 4.92, Rybicki G.B & Lightman A. P, Radiative Processes in Astrophysics, Wiley
Interscience, 1979.
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Fig. 2.8.— Geometria del Proceso de Emisién de la Radiacién Sincrotrénica

Si tomamos el cuadrado del campo magnético por la densidad magnética de en-
ergia Up=B2/87, tenemos que la ecuacién 2.45 puede ser reducida a una simple forma,
tomando solo en cuenta las cantidades fisicas, como es la seccién recta de Thomson
or=(8/3m)r¢ (ro es el radio clasico del electrén e?/mc?). De esta manera, una dis-
tribucién isotrépica de electrones tienen una potencia de radiacién:

4
P = g72ﬁ2¢aTUB. (2.46)

De esta expresion, se puede ver que el proceso de radiacion sincrotrénica puede enten-
derse como una densidad de flujo %c'y2 Up interaccionado con un electrén que tiene una
seccion recta clasica de Thomson.

Un electrén altamente relativista radia en un angosto haz, con ancho del orden de 1/
en la direccion de su movimiento. De esta forma el observador recibe un pequeno pulso
cada vez que el haz cruza la linea de visién. La transformacion del tiempo de un sistema
acelerado a un marco de referencia contrae el tiempo por un factor de 1/v2. Entonces,
los pulsos en el tiempo son extremadamente breves. El espectro de potencias de una
funcién que es muy angosta en el tiempo es muy ancho en frecuencia. Esto ocasiona que
para un campo magnético dado la radiacién sincrotrénica produzca fotones de mucha
més alta frecuencia, (o sea, energia) que la radiacién ciclotrénica.

2.3.2 Radiacién Girosincrotronica

Se sabe que la mayor parte de la radiacién observada hacia objetos celestes es debida
a electrones que son acelerados ya sea por colisién con un i6n (libre-libre) o por hacer
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espirales en un campo magnético (sincrotrén 6 girosincrotrén).

La emisién girosincrotrén se produce si el movimiento de electrones es medianamente
relativista v = 2 6 3 (Ramaty 1969; Dulk 1985), mientras que el término sincrotrén es
usado para describir la emision de electrones ultra-relativistas como fue descrito en la
seccién anterior. Cuando un electrén se mueve en una érbita helicoidal, las expresiones
para la radiacién pueden obtenerse por una transformada de Lorentz. Se supone para
ésto a un electrén con una velocidad arbitraria v que se mueve en una 6rbita helicoidal
y forma un dngulo « con el campo magnético. La frecuencia ciclica del movimiento wp
se puede expresar en términos del campo magnético externo B.

Una de las principales caracteristicas de la radiaciéon girosincrotrén, es que puede
ser altamente polarizada circularmente, a diferencia de la radiacion sincrotrénica que
practicamente no muestra polarizacién circular, sino solo lineal. Adema4s, la emisién de
radio variable con el tiempo proveniente de las estrellas jévenes es usualmente inter-
pretada en términos de emisién girosincrotrén que proviene de particulas aceleradas en
la reconexion de rafagas préximas a la superficie estelar.



Capitulo 5

Estimacion de la Masa de un
Flujo partiendo de Observaciones
Moleculares

En este capitulo desarrollaremos el andlisis necesario para obtener la masa de un flujo a
partir de observaciones de la emisién de una molécula lineal, suponiendo que la emisiéon
es Opticamente delgada y que nos encontramos en LTE. Finalizaremos este capitulo
con la estimacion de la masa de un flujo a partir de observaciones de la molécula de
CO y de la molécula de SiO.

Partiendo de Rybicki & Lightman (1979), el coeficiente de absorcién se puede
escribir como:

hu,
by = - (Bl — nuBu)du, (5.1)

donde h es la constante de Planck, vy es la frecuencia, n; y n, son las densidades de
poblacién del nivel inferior (lower) y superior (upper), respectivamente, By, y B, son
los coeficientes de Einstein de absorcién y de emision estimulada, respectivamente, y ¢,
es el perfil de la linea. Ahora bien, como nos encontramos en LTE, entonces se cumple:

Ny Ju hvg :|
— = —exp |— , 5.2
n aqi P |: kT ( )

donde g; y g, son los pesos estadisticos de cada nivel, £ es la constante de Boltzmann,
y T, es la temperatura de excitacidon de la transiciéon y ademés:

91Biu = guBui, (5.3)
de manera que la ecuacién 5.1 toma la forma de:

95
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hvy g hvy
=—mn=—DBy |l—- — . A4
S -
Por otro lado, como:
2
By = WAUZ? (55)

o

donde c es la velocidad de la luz y A, es el coeficiente de Einstein de desexcitacién
espontanea, y ademads definiendo que Azg = khT%, llegamos a:

Ry = —CZ —1 —un A [1 — eXp (—A(II )] ¢ (5 6)
v U X v :
] Vg ; [ [ 0

Integrando esta tltima ecuacién sobre toda la linea de visién, y ademas tomando en
cuenta que la opacidad se puede expersar como [ k,dl = 7, y la densidad columnar
como [mdl = Ny, llegamos a:

21 g,
7, ~ U N A [1 — exp (—Azo)] b (5.7)

:gl/g gi

Ahora bien, para obtener toda la densidad columnar integramos sobre dv, y tomando

en cuenta que [ ¢,dv =1y que %:”—c‘), obtenemos:
/ do = &L 90N A~ exp (= Aug) (5.8)
T,dy = ——= —exp (—Ax .
v 8’/T Vg gl [yl p 0 )
entonces depejando INV;:
A v g [ Tvdv

Ny (5.9)

" 87 Ay gy (1 - exp[-Ax])’

donde v estd en GHz y dv en km s~!. Suponiendo que la linea es épticamente delgada
y la Tep > Tpy, donde Ty, es la temperatura de fondo ! entonces la ecuacién:

Tp = (Tex — Tbg)(1 —e ™), (5.10)

puede ser expresada como:

Tg =~ TopTy, (5.11)

lyéase, secc. 1.4 pag. 9, Rohlfs R. & Wilson T. L., Tools of Radio Astronomy, ed. Springer
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de manera que podemos escribir la ecuacién 5.9 como:

3 3
NSl Voo L JTedr (5.12)
8w Aul gu Tes (1 — €Xp [_Axﬂ])

Por otro lado, tenemos que la frecuencia de las transiciones de una molécula puede
escribirse como:

Av(J+1— J) =2B.(J + 1), (5.13)

donde J es el nivel inferior y B, es la constante rotacional en GHz. Ademds, para una
molécula lineal podemos escribir al coeficiente de Einstein de desexcitacién como:

Ajy1,y =1.165 x 10 P2 —— (5.14)

en unidades del sistema CGS, donde p es el momento dipolar eléctrico de la molécula
en Debyes. Por iltimo, también podemos escribir el peso estadistico del nivel J como:

g7 =2J +1. (5.15)

Entonces, sustituyendo las ecuaciones 5.14 y 5.15, en la ecuacion 5.12, y ademads de
evaluar sus costantes, donde v estd en GHz y dv en km s™!, ésta toma la forma de:

J+1) 2T., (1 —exp [74.80><10—T?><238(J+1)]) '

exr

(5.16)

Ahora, corrigiendo por los niveles J no observados mediante la funcién de particién,
llegamos a:

Z 4.80 x 1072 J(J + 1)
N(total) = N(J)=——— 5.17
(total) (>2J+1exp[ =5 (5.17)
donde Z es la funcién de particion que se aproxima por:
T,
bl (5.18)

A —
4.80 x 1028,

entonces, obtenemos que la densidad columnar total N(total) se puede expresar como:

4.80x1072x Be J(J+1)
1 exp [ Tpdv
N(total) = 1.7 x 10" ( ) ( [ Leo ] ) . (5.19)

(J+1)u?B, 1 — exp [—4.80><10*Tze;<2Be(J+1)]
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donde Ts(J +1 — J).

Por otra parte sabemos que la masa puede ser expresada como:

X (H2)

AQD?N (total), (5.20)

donde m(Hs2) es la masa del Ho, ’)Y((}]\I/f)) es el cociente del Hy a cualquier molécula, AS)

es el dngulo sélido de la regién, y D es la distancia a la regién. Ademds tomando en
cuenta que:

S, =2kTp [ 5 ) @, (5.21)
C

Entonces, la ecuacién 5.20, llega a ser:

( ) | exp |:74.80><10_2><ZBEJ (J+1) }fS dov
V(D) = m( E) U2 D217 1014< ) Uz
( 2) m( Q)X(M) 2kV0 X (J-|— 1)'“23 (1 — exp {—4.80x10T2><2Be(J+1)D
(5.22)

5.1 Flujos Moleculares de CO

Tomando en cuenta que para el CO AJ=1 — 0 (J=0), u = 0.112 Debyes y B, = 57.6
GHz, la ecuacién 5.22 llega a ser:

X (Hy) 2 14 J Sydv
M(Hz) =m(H2) o~~~ 57—5D"24 x10 5.23
(Hz) = m( 2)X(CO) 2/“/0 (1—exp [22]) (5.23)
de la misma manera para el CO AJ= 2 — 1 (J=1), obtenemos que:
5.5
X (Hs) 2 14 P (TT)fS dv
M (Hy) = m(H>) 5D%1.2 x 10 (5.24)
X(CO) 2k1/0 (1 — exp [ 11. 0])

que es la masa a partir de observaciones de la molécula de CO AJ= 2 — 1 (J=1).
Ahora bien, podemos escribir a esta 1ltima ecuacién como:

5.5

[Mﬂ(j;l?)] =1.39 x 103 [é}_z [%r BY_;] {kij}s} (1 e:ip[f;ml o])'

(5.25)

donde m(H,)=3.32 x 10724 gr y X(( ))_ 1.0 x 104,
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5.2 Flujos Moleculares de SiO

De la misma manera, tomando en cuenta que para el SiO AJ=5 — 4 (J=4), up = 3.1
Debyes y B, = 21.8 GHz, la ecuacién 5.22 llega a ser:

20.1
X(Hy) & " p(Tem)fSydv
M(Hy) = m(Hy)—~"22 D?1.62 x 1 .
(Hz2) = m( 2)X(Sz’0)2kyg 62 x 10 (1—exp[_T10'5])

(5.26)

que es la masa a partir de observaciones de la molécula de SiO AJ=5 — 4. Parametrizando,
podemos escribir a esta tltima ecuacién como:

20.1]

[M]\(j;[?)] =1.87 x 10% [£}2 [%r {5_;] LWAT;;J (1 e};zp[fe;?f])’

(5.27)

donde {giZh= 1.0 x 107,

Las ecuaciones 5.25 y 5.27 fueron utilizadas en los proximos capitulos para calcular
la masa de los flujos encontrados en las observaciones realizadas hacia la regiéon OMC1
Sur. Para el flujo de CO ademads utilizamos el factor de correciéon obtenido del radio
entre 2CO y el CO, esto debido a que en nuestras observaciones pudimos detectar
también al '3CO. De esta manera, la masa que obtenemos para este flujo molecular es
de arededor de 5 veces mas grande en comparacién si solo suponemos que su emision
es Opticamente delgada.
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Capitulo 9

Conclusiones y Trabajo Futuro

9.1 La Formacion de Estrellas Masivas

Esta tesis presenta principalmente evidencia observacional de que las estrellas ma-
sivas tipos espectrales "B” podrian ser formadas igual que sus companeras de baja
masa (Mg< 2), por el colapso gravitacional de grandes nubes moleculares formando al
trascurso del tiempo enormes ntcleos densos de polvo, discos cicunestelares delgados,
flujos moleculares y chorros ionizados. Esto apoya asi la idea de que este tipo de es-
trellas no se formardan por la fusion de estrellas de masa baja e intermedia, dado que
los discos y chorros llegardn a ser muy pertubados al momento de tener un encuentro
cercano.

Por otro lado también encontramos que la formacién de las estrellas masivas pre-
senta una alta multiplicidad, como ya habia sido observado por otros estudios. Esto es,
las estrellas masivas por lo general se forman dentro de pequenos grupos de estrellas
de diferentes masas. Un ejemplo muy claro es encontrado en la regién muy luminosa
(~ 10* L®) OMCI Sur, donde un grupo de al menos diez protoestrellas de diferentes
masas se encuentran en la vecindad de una estrella masiva que es asociada con la ter-
cera parte de la luminosidad total de esta region. Es interesante también resaltar que el
estudio presentado aqui de las diez fuentes masivas IRAS y con una alta luminosidad
se encuentra que la mayoria de ellas estan asociadas con sistemas binarios y triples.

9.2 Resumen

En el primer capitulo damos una introduccién del tépico de la formacién de estrellas
de alta masa en general.

En el segundo capitulo discutimos muy brevemente los procesos fisicos de la emision
de ondas electromagnéticas en la regién del radio.

En el tercer capitulo presentamos observaciones a 3.6 cm en el continuo con alta

127
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resolucion angular y sensitividad hacia la nebulosa de Orién obtenidas del archivo del
arreglo muy grande de radiotelescopios (” Very Large Array”). Los principales resultados
de este estudio son: en un drea de 4’ x 4’ que cubrié a toda la nebulosa detectamos
un total de 77 radio fuentes de las cuales 54 son detectadas en una o en mas epocas,
y de las 54 fuentes 36 son variables en el tiempo por més de un 30%. De estas 77
radio fuentes 49 tienen contraparte infrarroja, mientras 46 son detectadas en la banda
del 6ptico y 38 en la banda de los Rayos X. Sélo unas pocas radio fuentes muestran
tener contraparte en la regién del milimétrico y por lo general ellas estan asociadas
con maseres de HoO. Al promediar los cuatro mapas obtenidos en estas observaciones
detectamos 23 fuentes nuevas de radio en un rango entre 0.1 to 0.3 mJy. De las 77
fuentes reportadas aqui, 39 son nuevas radio detecciones, sin embargo sélo 9 de las 77
fuentes no habian sido reportadas anteriormente en las bandas del cercano infrarrojo,
6ptico o Rayos X. Finalmente, en la regién OMC1-S encontramos tres fuentes débiles
que podrian estar asociadas con los objetos excitadores de los multiples flujos épticos
y chorros moleculares que emanan de esta parte de la nebulosa.

En el cuarto capitulo presentamos observaciones sensitivas a 1.3 cm en el continuo
realizadas con el ”Very Large Array” hacia la regién OMC1-S en la nebulosa de Orién.
Estas nuevas observaciones revelaron un grupo de ocho nuevas fuentes compactas y con
indices espectrales a > 0.8 0.3, probablemente algunas de ellas asociadas con regiones
H II 6pticamente gruesas. Sin embargo, una de ellas mostré alta polarizacion circular,
sugiriendo que tiene una naturaleza diferente, tal vez asociada con emisién girosin-
crotrén proveniente de particulas aceleradas en la reconexién de rafagas proximas a
la superficie estelar. Mas aiin, encontramos también que cuatro fuentes tienen contra-
parte infrarroja que muestran una muy baja luminosidad bolométrica, asi que tampoco
podrian estar asociadas con regiones H II, probablemente su radio emisién provenga
de la radiacién de electrones en fuertes campos magnéticos (sincrotrén) o de flujos
parcialmente ionizados (libre-libre) asociados con estrellas muy jévenes de baja masa.
Finalmente, las fuentes de radio 143-353 y 134-411 fueron resueltas angularmente, el
angulo de posicion del eje mayor de la fuente 143-353 es consistente con la de los flujos
opticos HH 202 y HH 508, mientras que el &ngulo de posicidn del eje mayor de la fuente
134-411 es consistente con la del flujo molecular altamente colimado, sugiriendo asi que
estas fuentes podrian ser sus objetos excitadores.

En el quinto capitulo presentamos el andlisis necesario para obtener la masa de un
flujo molecular a partir de la emisién molecular lineal, suponiendo que la emisién es
opticamente delgada y que nos encontramos en LTE. Finalizaremos este capitulo con
la estimacién de la masa de un flujo a partir de observaciones de la molécula de CO y
de la molecula de SiO.

En el sexto capitulo presentamos observaciones sensitivas a 1.3 milimetros del
continuo y de la molécula de ?CO J=2—1 con alta resolucién angular hacia la region
OMCI1-S hechas con el ”Submillimeter Array”. En estas nuevas observaciones detec-
tamos el flujo molecular de alta velocidad (~ 100 km s~ !) de 2CO J=2—1 mapeado
por primera vez por el radiotelescopio del IRAM de 30 metros (Rodriguez-Franco et
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al. 1999a). Nuestras observaciones lo resolvieron angularmente, obteniendo asi sus di-
mensiones deconvolucionas de: 0789 £ 0706 (390 AU) x ~ 48" (21,000 AU). Con estos
parametros calculamos su angulo de colimacién (~ 3°) y su edad (600 anos), resultando
ser uno de los flujos mas colimados y jévenes reportados hasta ahora en la literatura
astrondémica. También encontramos que la emision molecular de CO integrada a altas
velocidades traza un chorro extremadamente colimado, mientras que a velocidades mas
bajas traza una envolvente posiblemente producida por el choque del flujo molecular
con el gas de la nebulosa como ha sido observado en otros flujos moleculares.

En el séptimo capitulo presentamos observaciones sensitivas de la molécula de
Si0O con alta resolucién angular hacia la region OMC1-S hechas con el ”Submillimeter
Array”. En ellas detectamos por primera vez un grupo de cuatro flujos moleculares col-
imados y compactos (< 3500 AU) que parecen ser energizados por objetos con fuerte
emisién en las bandas del radio, submilimétrico e infrarrojo localizadas esta region. La
morfologia de estos nuevos flujos moleculares es en algunos casos bipolar y en otros
monopolar mostrando por lo general una alta dispersion de velocidades. Tomando en
cuenta recientes resultados de observaciones de la molécula de Monoxido de Silicio ha-
cia otros flujos moleculares jévenes con una alta resolucién angular y los resultados
encontrados de este estudio, proponemos que la emisién térmica de la molécula de SiO
parece estar trazando las partes méas jovenes y excitadas de los flujos moleculares que
no pueden ser trazados por otras moleculas. Mds ain, como la emision de la molécula
de SiO es débil a velocidades ambientales de la nube molecular, este tipo de observa-
ciones puede revelar flujos de muy baja velocidad que en otras transiciones moleculares
podrian ser confundidas con este tipo de emision.

En el octavo capitulo presentamos observaciones sensitivas a 7 mm, 1.3 cm y
3.6 cm en el continuo realizadas con el ”Very Large Array” hacia diez regiones de
formacién estelar masiva. En ellas detectamos emisién compacta a 7 mm de cuatro
objetos: IRAS 18089-1732(1), IRAS 18182-1433, TRAS 18264-1152 e TRAS 18308-0841,
y por primera vez encontramos que ellos estdn asociados con sistemas dobles o triples
de radio fuentes separadas entre si por algunos segundos de arco. Discutimos sus car-
acteristicas basados principalmente en sus indices espectrales y asi encontramos que
su naturaleza es diversa. Algunas caracteristicas indican que su emisién estd dominada
por emisién de polvo proveniente de discos o envolventes. Hacia otras componentes
encontramos que la emisién a 7 mm estd dominada por radiacién libre-libre, ya sea
de chorros ionizados o de regiones HII 6pticamente gruesas. Ademds, hay evidencia de
contaminacién sicrontrén en la emisién en esta longitud de onda de algunas de estas
fuentes. Finalmente, encontramos que las fuentes asociadas con chorros ionizados estan
correlacionadas con maseres de metanol. La determinacién precisa de la naturaleza de
estas fuentes requerird de mas observaciones a diferentes longitudes de onda y con alta
resolucién angular.
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9.3 Trabajo Futuro

9.3.1 La Regiéon OMC1 Sur

Existen tres vertientes en esta regién que pueden ser estudidas en mejor detalle en un
futuro usando observaciones a varias longitudes de onda y con alta resolucién angular:
La naturaleza de cada protoestrella, la conexion entre los flujos moleculares con los jets
opticos y la naturaleza de los nicleos calientes localizados aqud.

La Naturaleza de las Protoestrellas

En este trabajo sélo se presenta la naturaleza de la protoestrella 136-359 asociada con
el flujo de CO, siendo clasificada como una fuente Clase I. Este mismo proceso podria
ser repetido para el resto de las fuentes encontradas aqui. De esta manera podremos
observar si existe alguna diferencia evolutiva entre las fuentes de este cimulo. Hasta
ahora ha se observado que las estrellas nortenas tienden a tener contrapartes infrarrojas,
mientras que las surefias no lo tienen (sélo tienen emisién en la regién del centimétricas
y milimétricas), esto podria indicar que las surenas estdn mucho mas embebidas en la
nube molecular y asi son més jévenes. Mdas ain, podriamos comparar también las difer-
encias evolutivas de el ciimulo de protoestrellas localizadas con OMCI1S con los ciimulos
localizados en las regiones del “El Trapezio” y “BN-KL”, que en un principio el ciimulo
asociado con la region OMCI1S pareceria ser el mas joven de los tres, dado que en esta
regién se han encontrado fuertes y colimados flujos moleculares. Finalmente, esto nos
podria ayudar también a entender mejor la evolucion de los cimulos de protoestrellas,
asociadas con una alta luminosidad.

La Conexion entre los Flujos Moleculares y los Jets Opticos

Durante estos ultimos afios se han tratado de encontrar las fuentes excitadoras de todos
los flujos moleculares y los jets opticos que emanan de esta regién, ademdas de buscar
una conexién entre ellos. Sin embargo, fué casi imposible llegar a conocer alguna de
estas relaciones dada la limitada resolucién angular de las observaciones moleculares
y que sélo algunas fuentes infrarrojas habian sido reportadas en esta regién. En este
trabajo se propusieron y se encontraron varias relaciones entre los jets épticos, los
flujos moleculares y las fuentes infrarrojas y de radio localizadas aqui. Sin embargo,
las relaciones de los siguientes jets Opticos con las fuentes de radio e infrarrojas no son
claras: HH 529, HH 269, HH 202, HH 528, HH 203 y HH 204, como es discutido por
Henney et al. (2006). Es interesante resaltar que el poderoso jet éptico HH 529 pareceria
ser producido por la fuente 144-351 (Smith et al. 2004), una fuente que estd situada en
la regién del origen de este jet, sin embargo en nuestras observaciones moleculares con
alta resoluciéon angular no encontramos flujos o chorros moleculares asociados a esta
fuente.

Un siguiente paso en la busqueda de estas relaciones en la banda del radio (sub-
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milimétrico) seria llevar a cabo un mosaico que cubriera una gran extensién de Ori6n
Sur usando observaciones con alta resolucién angular, revelando flujos moleculares muy
extendidos que fueron perdidos en este trabajo (dado que nuestro estudio s6lo cubre un
campo de ~ 60”). Ademds, éste podria revelar también nuevas fuentes submilimétricas,
y asi buscar una conexién entre los objetos estelares jovenes y los jets 6pticos encon-
trados aqui. Mds ain, dada la resolucién angular de este trabajo futuro, nos podria
ayudar a conocer si realmente la fuente millimétrica 137-408 estaria energizando al flujo
molecular de CO encontrado por primera vez por Schmid-Burgk (1990) y si el flujo de
SiO encontrado aqui forma parte de este gran flujo molecular.

La Naturaleza de los Nucleos Calientes

Este estudio (Zapata et al. 2006, en preparacién) también revelé dos ntcleos calientes
asociados con las fuentes 139-408 y 134-411, que ya habian sido asociadas con emision
de fuertes maseres de agua. Encontramos que estas fuentes se encuentran asociadas con
alrededor de 20 lineas moleculares, como lo son CH3CN, CH3OH, CH3;OCHO, HCCCN,
HC3N, SO, CS, etc. Estas observaciones nos permitirdn conocer su naturaleza, esto es
si los niicleos calientes son originados por la excitacién de fuertes vientos de una estrella
joven vecina, como ya ha sido observado en otras regiones, o posiblemente formen parte
de una especie de envolvente asociadas con los objetos compactos que se encuentran
ahi, o ambos.

9.3.2 Estrellas Masivas

En este momento empieza a ser entendido, principalmente mediante observaciones en
las regiones del radio con alta resolucion angular, que las estrellas tipo espectral ”"B”
son formadas al igual que sus companeras, las estrellas de baja masa a través de la
acreciéon de material circundate, via discos protoplanetarios y chorros. Sin embargo
para las estrellas de muy alta masa, tipos espectrales ”O”, existen sélo muy pocas
observaciones hacia este tipo de regiones y ain no se sabe el mecanismo que entre en
juego para formarlas. Recientemente se ha observado que este tipo de protoestrellas
tienden a formar ”toroides” de material donde el gas parece estar cayendo hacia ellas,
en vez de formar discos circunestelares (Beltran et al. 2005; Sollins et al. 2005).

Existen varios tipos de observaciones que podrian ser realizadas para tratar de
buscar mucha mas evidencia de cémo se forman las estrellas tipo espectral ?OB”.
Una de ellas es realizar observaciones con alta resolucién angular en la banda del sub-
milimétrico (usando por ahora el ’SMA”, y en un futuro el Atacama Large Millimeter
Array "ALMA?”). Este tipo de observaciones tiene muchas ventajas sobre cualquier ob-
servacion en otras regiones del espectro electromagnético. 1) A esta longitud de onda
la emisién del polvo domina, esto es observamos principalmente discos o envolventes;
2) En esta banda tenemos mucha més emisién molecular, de manera que podemos es-
tudiar varias moléculas que tracen gas a alta densidad, y al mismo tiempo moléculas
que tracen chorros; 3) En las moléculas que trazan gas a alta densidad podemos buscar
por material que este cayendo hacia la protoestrella y asi también medir las tasas de
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acrecion. 4) La resolucién angular nos podria ayudar a filtrar toda la emisién extendida,
y asisélo mapeariamos la emision del disco. Este tipo de observaciones deberdn ayu-
darnos a comprender mucho mejor como se forman este tipo de estrellas y si realmente
ellas se forman mediante discos circumestelares.
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