s

2 J? 3

FACULTAD DE CIENCIAS
. el

Cobtener el Titulo de
P f e s e n t a o

MARIA DE LA PAZ RAMOS LARA

Mexico,D.F. e , 1987




pr—

%‘g Universidad Nacional
:‘\-A

2%  Auténoma de México
UNAM

UNAM — Direccién General de Bibliotecas Tesis
Digitales Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADOS © PROHIBIDA
SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta
protegido por la Ley Federal del Derecho de
Autor (LFDA) de los Estados Unidos
Mexicanos (México).

El uso de imégenes, fragmentos de videos, y
demas material que sea objeto de proteccion
de los derechos de autor, sera exclusivamente
para fines educativos e informativos y debera
citar la fuente donde la obtuvo mencionando el
autor o autores. Cualquier uso distinto como el
lucro, reproduccién, edicion o modificacion,
sera perseguido y sancionado por el respectivo
titular de los Derechos de Autor.



GLOBULOS DE BOK

CAPITULO I.- INTRODUCCION
CAPITULO TII.- GLOBULOS

l1.- Clasificaciébn
2.- Origen

3.- Distribucibn en el cielo

CAPITULO III.- METODOS PARA CALCULAR PARAMETROS FISICOS EN LOS
R I .GLOBULOS

1.- LeJano InfrarrOJo (parémetros del polvo)
'~ a) Espesor 6ptico :
b) Masa
“ c) Luminosidad '

WJZ;—»Radlo (parémetros del gas)

a) Temperatura cinétlca

b). Densidad columnar de Hz 'y -

Masa de la nube

i STUDIO DEL GLOBULO ORI 1 2 Y su COMPARACION
'~;con 3335

“1.- Obtencién de pardmetros fisicos de ORI-I=2
2.~ An&lisis de los resultados de ORI-I-2
3.~ Estudios del glébulo B335
4.~ Comparacidén entre ORI-I-2 y B335

CAPITULO V.- CONCLUSIONES

APENDICE




El objetivo de esta tesis es el describir Llas

propiedades generales de glbbulos.

LLa tesis se divide en cuatro capitulos, los cuales

he estructurado de la siguiente manera:

CAPITULO I.- Introduccién.
En esta seccién se discute <como y porque los
glébulos han llegado a ser importantes en relacibén a 1la

formacidén estelar.

:CAPITUEdf'II;% Se préséntavun panorama  ‘general de
'glébulos, es decir; cuantos tipos de glébnios hay, como

se. forman y cual es su distribucibén en el cielo.

.CAPITULO III.— Se describe como calcular los
:f;parémetros del polvo y 1os del gas en los glébulos. '

CAPITULO LIv.- Se“obtlenen 1os parémetros f131coslu
del glébulo ORI I- 2', se anal1zan y se comparan ‘con los
del glébulo B335,

.- 'Se dan 1as conclusiones




CAPITULO I

INTRODUCCION

Por medio de técnicas fotograficas, E. E. Barnard y Max Wolf
estudiaron Tregiones oscuras que tienen una aparente deficiencia
de estrellas y concluyeron que el oscurecimiento se producia por
nubes de polvo que absorbian la luz de las estrellas que se
encontraban detrés de estas.

' o Barnard (1919) publicé el prlmer catélogo de nubes oscuras,

“con 175 obJecos, Y més tarde 1o amplié a 349 fobJetos (Barnard .
1927). Muchos otros “catdlogos ‘de ‘nubes 'oscuras[ empe;g;pﬁk:ai?-
surgir, hasta que Lyndsv(1962) logré hacer el catédlogo (con 1802 k
objetos) “m&s completo de nubes oscuras del hemisferio norte con
’1802yobjetos.‘ » » : '

LE El primer astrénomo que realizé estudios visuales de ‘cuatro

 obfetps de Barnard fué Stoddard (1965). ,de  donde obtuvo _lé

bsorc16n':se1ect1va Y. calculb ﬁ limite super;or>:pgra\‘sp52{

:distancias. por medio de conteo de estrellas. e
““"En base a la teoria de Spitzer (1941),' de ‘que 1a formacién
las estrellas se produce = por condensaciéh del medio

- de
' éréstélar;g.Bok 'y Reilly: (1967) ‘empezaron a buscar obJetos con

afienc1d’:&é condensacién'y escogxeron nubes' :scuras

Tdensas.'

das’ pequenas (5" 10 ) a las que denom1naron glébulos
A'1 s glbbulos que se’ observaban proyectados contra nebulosas‘ven;
‘emisién '(nebulosas que presentan espectros lineas) 1¢$'
“11amaron "glbébulos pequenos porque su tamafio parece ser menor
a los llamados "glébulos grandes que se encuentran aislados VY.
en algunos c€asos, coinciden con obJetos de Barnard. Como la
absorcién minima que ellos calculaban para los glébulos pequefios
(Av & 2 - 5 mag) era mayor que para los glébulos grandes (Ay v 1
.mag),  supusieron gque los glbébulos pequefios eran las regiones mas
probables de formacibn estelar.A'Cuando se dieron-cuenta que las.
masas Y tamafios (<10 Mo ¥ <0.5 pc» respectivamente) de 1los

glbbulos pequefios eran insuficientes para formar estrellas, Sse




inclinaron mas a favor de los glébulos gtandesv(cuyas masas  y
tamafios se encuentran entre 5 - 500 M, ¥ 0.2 - 4 pc,
respectivamente), como posibles sitios de formacién estelar. -

Gracias al descubrimiento de la emisién y absorcidn de
moléculas en el medio interestelar (Rank et al. 1971) en la época
de los 60's, Bok et al. (1973 y 1977) realizaron un estudio tanto
en visible como en radio de 8 gldbulos. Encontraron un gradiente
de densidad que se incrementa hacia el centro del gldébulo,
interpretando esto, como un niicleo central que era producto del
colapso gravitacional.

El entusiasmo de Bok por los glébulos como regiones de
formacidén estelar fué tan grande, que ahora se 1les suele
denominar "glébulos de Bok" y muchos otros astrénomos se han
dedicado a estudiar ‘los glébulos en diversas regiones del
“;gspecﬁfq eIeé;meagnético ’bus¢andb féstiellas3'eh rﬁrqgeéékﬂdeﬂ‘
" contraccién (por ejemplo; Dickman 1975'y 1977, Martin y Barrett’
1976 y 1978, Leung et al. 1982, Keene 1981, Krlgel et al. 1983,
Hyland 1981, Keene et al. 1980 y 1983). E1 dGnico g16bu107kqu¢
ﬁ?rece encontrarse en esta etapa de contraccidén es B335 (Leung,
1984) .- ' '




CAPITULO IIX
GLOBULOS
Las nubes moleculares estén compuestas de gas

(principalmente hidrégeno molecular) y polvo, y sus parémetros

fisicos cubren un amplio rango de valores (Franco, 1984):

Masas: 10 - 10°M,
‘Radios: 1 - 10%pc
Temperaturas: = 10 - 60 °K

Densidades: ‘10%5 10°cm?

" Los glébulos son pequeiias nubes oscuras 6 moleculares ' que
se ‘encuentran aisladas & como condensaciones en nubes moleculares

grandes,‘susiparémetros fisicos son (Leung, 1984):

_Temperaturas: 8 - 20 °K
' Densidades:  10°- 10*cw

~'Clasificacién _

Lp§j316§ﬁlosgse1¢1§Sifiéaﬁ'éegﬁﬁﬁsﬁjmdrfdidgiaf !

"é),Glbbulgs tipo "Erdmpa de elefante"
“b) Glébulos Cometéfioé

¢) Glébulos Filamentarios

d) Glébulos Oscuros Aislados

A continuacién se mencionarén las caracteristicas fisicas de

cada tipo de gl6bulos, asi como algunos de 1los ‘trabajos

realizados sobre ellos.




a) Glébulos tipo "rrompa de elefante"

Se les ha dado este nombre, debido a que generalmente
presentan una forma de trompa de elefante (Elephant—Trunk) Estos
glébulos tienen bordes brillantes, proyectados contra TrTegiones
HII vy casi siempre apuntan hacia 1a estrella excitadora (ver
figura 2.1). Se han encontrado en M8, M16, ICl396 y NGC2244 (1a'

nebulosa de la Roseta).

v "FIGURA (2.1) ,
Glébulos trompa de elefante proyectados contra
1a nebulosa de la Roseta (Bok et al. 1974b).

Sus tamafios y masas varian entre 0.01-0.5 pc  y de 5 -10 Mg
irespectivamente..,Sus densidades son del orden de 10“ cm'3(Leung,
1984). v ’ » ; S




-:vglébulosf cometarlos _que ‘se. encuentran ‘en: 1aﬁ~,nebulosa

Schneps et al. (1980) realizaron observaciones de radio,
con las 1lineas del %o y 13co (J= 1>-0) en esta clase de
gldébulos en la Nebulosa de la Roseta. Los resultados indican una
temperatura de "~ 10 °K, una masa de "5 - 10 Mg vy densidades
de nﬂz'\wlo3 - 10* ecm™> Ademds los glébulos presentan un gradiente
interno de velocidades y sus velocidades radiales ™~ 17 Km/s son
menores que las velocidades de la regidén HII (“v20 Km/s). Estas’
propiedades son interpretadas por Schneps et al. (1980) como una
indicacidén de que los glébulos se formaron debido a la. expansidn
de 1la regidén HII, por la accién de los vientos de las estrellas
jévenes.

Estos- resultados serdn de gran utilidad para interpretar el
f,brlgen de- los glébulos tipo trompa de. elefante. que,dis;u;iremos,

', en la 31gu1ente secc16n.»'
"b) Glébulos Cometarios

e cometa,‘ es dec1r,'una cabeza compactaxy 6pt1camente

: una cola’ 11geramente luminosa (ver: figura 2 2). : I R
' La longltud ‘de- las colas varfia de 0. 2 pc a 7 pc ¥y la de
las cabezas entre 0.1l pc a 1 pc. Sus masas tipicas varian desde

,<1 M@ hasta var1as‘ Mo (Leung, 1984). _

v o ' T(1983) identlficaron a la mayor parf”°

o Gum

,(reglbn L de gas ”10n128d0).' En 1a figura (2. 3) 'éef'muestra 1a

Como su nombre 1o 1ndica,- estos glébulos t1enen apar1enc1a[“'f

de Los:

distribucién que los g16bulos cometarios tienen en :la nebulosa de

" Gum. También se puede observar la orientacidénm y tamafio de 1la.
cola. Las colas parecen tener una direccién determinada, como si

fuesen producidas por algin objeto cuya posicidn podria ser donde

se encuentra la estrella ‘binaria (WC8 09) Y2 Velorum, o bien la
estrella O41f z Puppis. | 4




FIGURA (2.2) :
~El g16bulo~cometar1o (CG) 15 -en la nebulosa de -
"Gum (Relpurth 1983)

ZetuPupq, ‘of
. DEC. |0/ GB : o;",
o 1950) |- . ‘-Centrol, '
{ L I A : |}
\ - ol
‘\‘ ¥ Vel CR,’
-s000 = N e
A
] -1
09"00™ 08"00™
(1950)

FIGURA (2.3) .

Distrlbucién de los glébules cometarios en

la nebulosa de Gum (Zealey et al.,

v




Reipurth (1983) ha encontrado que los glébulos CG30 y GDC6
(también en 1la nebulosa de Gum) contienen cada uno un objeto
Herbig-Haro. Los objetos H-H son producidos por el material
chocado entre nubes moleculares y fuertes vientos estelares de
objetos j6évenes (ver por ejemplo, Cantbd, 1984). En la figura
(2.4) se muestra al glébulo CG30 y un objeto HH inmerso en éste.
Reipurth dinterpreta estos resultados como evidencias de -eventos

de formacibén estelar dentro de los gldbulos cometarios.

icométario"cczo (Reipurth, 1983)

c) Glébulos Filamentarios

Esta clase de glébulos poseen una estructura elongada vy

filamentaria. ‘La figura (2.5) muestra un ejemplo de un glébulo

“filamentario.




S FIGURA (2 5) :
_ G16bu10 filamentario GF3 (Schnelder
Yy Elmegreen, 1979)

El trabajo mas completo que se ha realizado hasta el

momento, es el de Schneider y Elmegreen (1979), quienes hicieron

un catdlogo que contiene 23 -glébulos filamentarios. Encontraron

que la mayor parte estéin compuestos por varias condensaciones,

-1lo cual es interpretado. como un proceso de fragmentacibn.




d) G16bﬁlos Oscuros Aislados

También conocidos como glébulos de Bok 4 objetos Barnard,

scn generalmente nubes oscuras aisladas de estructura casi

redonda (ver figura 2.6).

B68 65 un glébule .de tipo oscur
-(Martin 'y Barrett, 1978). .-

~E1 tamaEO'angular;.1a.extinc16niy la distancia se obtiénen

’generalmehte por el método de conteo de estrellas (Bok'y Cordwell

1971, Tomita et al. 1979, Dickman 1978). La densidad columnér del

hidfégeno molecular, temperatura cinética y masa, por medio del

estudio  en .la regién de radio de 1las 1ineas delv 1%o y %o

(Dickman 1975 y 1977, Bok 1977, Martin y Barrett 1978). .

= Los parédmetros - fisicos de .glébulos oscuros ”aislgdpévAsew,w,;

muestran en la tabla 2.1 (Leung 1984):




TABLA (2.1)
Parémetros fisicos de glébulos oscuros aislados
tamafio angular visible e 3'- 30°
~extincién del polvo Ay 1 - 25 mag
ancho de linea de CO AV 1 - 3 km/s
intensidad del CO Tx 6 - 15 °K
flujo del lejano infrarrojo R) 10 - 100 Jy
especies moleculares detectadas CO,CS,HZCO,NH3
radio R 0.1 - 2.0 pc
densidad del gas nHz 10 - 10 cm ?®
_temperatura ‘del gas Ty L 8 - 20 °K
‘_temperatura del polvo ‘;5;”;T§¥f‘P "v l0 ff20A °k . L
distanc1a al glébulo ' ) SRR 150 - 600 pc .

Z'VComo Bok /y Reilly (1947) propu31eron que estos .objetosvi
pbdian ser"regiones de formac16n estelar.v han ‘sido. los glbbulos;
jmasj'estudiados tanto“ observaciona mente' como“"

tebricamente"
V111ere  yf Black (1980) hicieron ;ﬁnf modelo hde colapsof L
'grav1taciona1 con51derando rotaci6n, y al comparar sus resultadosﬁ77

con los datos observacionales de seis ‘gldébulos, concluyeron que

 tcinco de ellos_estén en. colapso gravitacional.

vAi982),re lizaroniﬁnmestudio en las .o

ineas del 1200 y B ‘ : Calcularon los parémetron :

'jfi51cos del ‘gas:y . la velocidad de turbuiencia que habia en Eestqsr“'”"
 obJetos. 2 Concluyeron ‘que .cuatro . glbbulos estén iéh coléﬁs@lis
}gravitac1ona1 y ocho en equilibrio wvirial.

Por medio de las observaciones en el lejano infrarrojo que
obtuvo el satélite Astronbmico Infrarrojo (IRAS), Beichman et al.
'(1984) encuentran cuatro fuentes compactas embebidas en B5.
Emerson et al. {(1984) localizan una fuente embebida en L1551 y
dos. obJecos Herbig-Haro, por lo cual proponen que este glébulo es

también una reg16n ‘activa de formacibn estelar.-

Keene et al,. (1980) hicieron estudios en el 1lejano




rrojo del glébulo B335, En este trabajo calculan su
ratura, masa y luminosidad. Encuentran que esta luminosidad
deberse al calentamiento del campo de radiacién
estelar. Este mismo trabajo fué& ampliado después a O
los (Keene et al., 1981).
Keene et al. (1983) por medio de observaciones en el lejano
rrojo, encontraron una fuente de energia embebida en B335 y
uyen que se trata de una estrella en pre—secuencia
ipal. Mas tarde, Krligel et al. (1983) encuentran emisién en
rcano infrarrojo en B335 en la misma posicidén que la fuente
ejano infrarrojo. No ha sido una tarea sencilla el encontrar
evidencia de  una estrella en formacibén en B335, para ello han
,necesarlas muchas observaciones en multlples frecuenc1as y

'f{futllizar diversas técnicas de observac16n.

2.; Origen de los Glbébulos

Al descrlbir blbs‘ d1versos tlpOS de glébulos ?§u§f §¢,,h§“
'fxvado, surge 1a ’ ' i ’ ' ' : .

'fAﬂg medida é*que¢ﬁvi“lﬂ_ N A 30
_cteristicas observacionales en 1os glébulos. muchas teorias"‘
ven descartadas y otras nuevas son creadas. Por esto
cribiré Gnicamente algunas teorias de formac16n de glébulos
'“hasta

"te momento -ge - han considerado como. plausibles.‘)”

] Empezaré con 1os glbbulos tipo trompa de elefante. La teoriqg
',nSchneps et al._ (1980),proponen (ver flgura' 2.7), es la
uiente: R | ‘ ‘
Cuando una estrella joVén se ha formado en una nube
ecular, sus fotones wultravioletas empiezan 'a "ionizar el
erial a su alrededor (ver figura 2.7a). Suponiendo.que 1la
rella posee viento estelar la velocidad con 1la que se expande
e gas ionizado depende de la potencia del viento y de 1la
sidad. del gas (figura 2.7b). Si la dltima capa de la reg16n
(1a que interacciona con la nube molecular) se encuentra” con

ipropledades "6fTWV




una zona menos densa, ésta se acelerard (ya que ofrece menos

resistencia a la expansibn) y si las condiciones permiten una

inestabilidad de Rayleigh-Taylor (Spitzer 1954, Frieman 1954) se
creardn los glbébulos en forma alargada y
estrella excitadora (figura 2.7c).

apuntando hacia 1la

Mas tarde cuando la capa logre

estabilizarse en el medio de menor densidad, empezard a barrer el

material de menor densidad (figura 2.7d).

e e preura(2L7y
~'_Modglongf£0rmac16hﬂdeﬂglébulosutipofttqmpq‘

o de{éléféhté;(Schhepsﬁét7813?1980)§ff4_

Pikel'ner y Sorochenko (1974) proponen un mddelo‘diferente.
"Ellos - suponen que una nube molecular inhomogénea empezé a
ionizada por una o varias estrellas jbvenes.

ser

Las regiones &6 zonas
mas densas - no 'se ionizaron, permanecieron frias,

caliente de su alrededor las comprimid més. Explican

y el gas

los bordes
‘brillantes debido a que el frente de ionizacién en la zona
y fria avanza mis lentamente que afuera. o

densa




En el caso de formacién de glébulos filamentarios, Schneider
y Elmegreen (1979) suponen que una nube que tiene forma plano
paralela se fragmenta en filamentos paralelos (sin dar la
explicaciédn de este fenbmeno). Posteriormente, los filamentos se
fragmentaran en condensaciones que al evolucionar posiblemente se

convertirédn en cadenas de plbébulos redondos y aislados.

Por {ltimo, Reipurth (1983) propuso una teoria que explica
tanto 1la formacidén de glébulos cometarios como de glébulos
oscuros aislados. En la figura (2.8) se muestra que Reipurth vy

Bonchet (1984) dividieron el modeloc en cuatro etapas 'y la

.j exp1icac16n es la 51gu1ente°v'

 :¥también' conoc1do como nebulosa de 1a cabeza

Etapa' I,k en _una: nube molecular ‘se’ empieza a dar' formac1bn-
estelar en algunas zonas, mientras que otras ‘zonas ‘apenas. sel,
empiezan a condensar nicleos densos. En la etapa II, la ‘estrella
- 6 cOmulo de estrellas OB recién formadas, empiezan a empujar &
~_evaporar el material dircundante, y’105'nﬁcleos densos comiehzan,

a  emerger',(etapa -en -la- cual parece encontrarse el glébulo ’B33,

'»tardgf (etapa III) material que se 'encontraba detrés idelﬂﬂ
ngBulo y que sobrevivib a la evaporac16n (ya que fué proteg1do 
por el glbbulo), es ionizado superfic1almente por las estrellas
. .0B,. dando la aparienc1a de una cola lumlnosa, y formando asi los
;6bulos cometarios.’ ‘Cuando - la 6}1as estrellas han evolucionadoA
‘d(étapa Iv). v ya no produc‘:“' i

';es ‘que aﬁn no se evapora 6 ‘ha’ empezado a formar una,eerella) M‘efl
ttansforma‘gen un glébulo de Bok aislado.’ El materlal que'VSe,

encontraba detris, permanece ahi solo que ya no es 1onlzado.

Brand et al. (1983) propusieron que los glébulos cometarios,
son el producto de la interaccidén de una explosxbn de supernova
con una nube oscura esférica. '

del caballo). Mas .

cibn. 'el glébulo cometario5(siﬁ "‘




NUCLEQC EMBEBIDO COLAPSO
T

ESTRELLA OB

. III.- GLOBULO  COMETARIO. ' "ESTRELLA OB -~

X L
B S e T St

ESTRELLA
EVOLUCIONADA

. IV.- GLOBULO Da;aok,nzspaoo

b_Modelo_ ;
-glébulos oscuros aislados (Re1purth y Bonchet,
1984). ' ‘

SRC-J. (para longitudes galéctlcas de. 230°.<1 <360 ),“ muestran 155;;

'dlstribuc16n>gn la galaxia de 489 nubes oscuras y 311 glébulos.
En 1la figura (2.9) se puede observar la distribucién de las

~nubes oscuras (definidas por ellos como con éhguio s6lido >0.01

grado cuadrado) en coordenas galdcticas, y en la fig (2.10) 1la

distribuciébn de los glébulos ( S0.01 grado cuadrado);

» Como se puede apreciar en las figuras la distribucién de los

“glébulos es muy similar a la distribucién de-las nubes oscuras en

el cielo.
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_ FIGURA (2.9)
D1str1buc16n de - nubes oscuras (>0.,01 grado cuadrado).
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FIGURA (2 10) ' R
Distribuc16n ‘de g16bulos (< 0.01° grado cuadrado).




CAPITULO III

METODOS PARA CALCULAR PARAMETROS
FISICOS EN GLOBULOS

Los parémetros fisicos de los glébulos se han obtenido por
medio de estudios en las regiones del visible, infrarrojo y
radio. Con los estudios en la regién del visible se han obtenido
caracteristicas tales como; forma, tamafio, distancia y magnitud
visual wutilizando el método de conteo de estrellas (ver por
ejemplo, Schmidt 1975 y Bok et al. 1971).
i :YTEﬁ vesta;‘secc16n ~ ser describirén los métodos ~para obtener.
1parémetros ‘del polvo y del gas‘a. partlr de la emlsién ‘en 1éjphpf
infrarrojo vy en radio. Después en ‘el capitulo IV, se aplicaréﬁ,al
glbbulo de ORI-I-2. .
Utilizaremos la - definicién de Fazio (1976) para el
':“infrarrojo  de:k (3 x 101“Hz) a 1000 u (3 x 1011 Hz), el .
cercano ,infrarrogo»gya_ de lu ‘ 25u (1 2 x 1013 Hz) y el leJanol,_
;infrarrojo lg 'v i 1 7 , ,frUlaby iet” al.” (1980)f}'w
.fpara la reg16n ‘de radio. de lmm (300 GHz) a 3 x 103 km (1 KHz)

A.—tLejano Infrarrojo (parémetros del polvo) _

Suponiendo que. toda la tadiaci6n'1nfrarroja que proviéne deimf

 f g16bu1o es produc1da por el polvo., podemos determinar varias Cde

sus propiedades. , S

Los granos de polvo son partficulas de grafito, silicatos,
hielo &6 wuna combinacibébn de estos (Salpeter 1977, Aannestad y
Purcell 1973).. Poseen un tamafio que va de décimas de micra hasta
algunas 'micras. La temperatura tipica del polvo cuando se
encuentra en glébulos es del orden de 10 a 100 °K.

_Para calcular el espesor 6ptico, masa y luminosidad- del
polvo, se subondré que los granos son redondos de radio- a, .con

densidad pp s, masa mP y volumen v

Con respecto  al

P -




glébulo, éste posee un volumen V, radio R y estd compuesto
principalmente de hidrégeno molecular con masa mHz y densidad

-3
(cm™ 7)) nHZ.

a) Espesor 6ptico

La profundidad 6ptica se define como:

2
T, = j xy 42 e (3.1)

0
donde 2 es 1la longltud de 1la trayectorla a 10 “largo ‘dé la
linea: de visién 'y Kv ces: e1 ’Jcoef1c1ente  de»:absorc16n,

“¢9n$pénte dadb pors

o s ) :
donde nP es la densidad de granos de polvo (cm ), ¥y g, . es el
 érea efectlva de absorc16n (cmz) ‘

'?Suponlendo Cuna dlerlbuc16n_ homogénea de los - grén§§:Fdéi_F

'fpolvo, la profundldad 6pt1ca nos queda ! ~»*~“' S S e

v anUv = npzsp(ov/sp) L mmmm———— ——————— (3.2)

R
i

‘.es‘ie1“§ ea geométrica

e'absorcibn 6 efic1enc1a"rad1at1va. Sustituyendo,

Ty = ngeoa’Q,
como Ha2=3mP/4ppa y R,=NH2/nHz , el espesor O6ptico
tebérico nos queda ) -
. N
= 3 "p Mo aY Hoy L e e (3.5)
v 4 pp a nHz
Como Q = Av® (Fazio, 1976) donde A es una constante y




se puede observar que:

s valores o, 1 vy 2,

o puede tomar lo
e (3.6)

cionalmente el espesor bptico se puede determinar poT

Observa
medio de la ecuacibn de transporte (ver apéndlce)
_ T
I, = B, (Tp) (1 e V) e (3.7)
donde Tp €S 1a temperatura del polvo.
Considerando el caso 6pticamente delgado ( T, << 1) , se
" encuentra ques :
: e T T T (3.8)
Iv=rva(Tp)
I ‘e obt1ene a partir del flujo total (Fv)

La 1nten51dad
tor ( Q) es dec1r,

1do del detec

v"y del éngulo 361

 ;¥f;;¥———'(3f9) 

Q,‘1 N LEg N FELT ‘
el flujo totél que se considera es ‘el flujo
s el de

radiacién del

“‘T;'wfwﬁuh“},eqtonces:

Generalmente
polvo, que no €

'méxlmo de la d15tr1buc16n de_

po negro,

ya: que comot

b) Masa del polvo

se encuentran en la

de volumen por

s de polvo que
os por unidad
16bulo, €S decir;

dos los grano
Gmero de gran
1 volumen del g

La masa de to

esta dada por el n

nube,
1a masa de cada grano por €

(3.11)




Suponiendo una geometria plano-paralela para el glbbulo,

v=m"mR22 e (3.12)

donde & 'es la profundidad fisica de la regidén, y sustituyendo
arriba se obtiene:

4 .
M= 9 3 I al np E R*2. (3.13)

Usando las ecuaciones (3.4) y (3.9), obtenemos

F
P a D2 N

B 0t mmmremmoees (3.14)

P

" donde D es la distancia al glébulo. .~ . .0 = =

;lﬁ)'Luminésidad

Debido,

‘ que el polvo absorbe efic1entemedte :los fotones}f,wv”
1emitidos 'por una fuentef estelar y’ reemite

a: radlacién“uén"~'

longitudes de onda 1nfrarroJas, . es’ p051blei ‘obtener  '1éﬁ”

1um1nos1dad de la fuente a partir de la emisién en el infrarrojo.

”ng supondré ‘que’. la radiaci6n del leJano infrarrojo es emisidn
‘térm1ca del polvo que citcunda a. 1a fuente estelar.%W'—?

s :fUd grano esférico de radio : a,i a una temperatura T y_f 

 »8£1€1€0€18 radlativa Q{v,a). radia 4 I a Qv e B(v T). :

Mu1t1p11cando por el nimero de granos por unidad de volumen

nP y dividiendo por el Angulo sélido total sobre 471, se thiene’
la emisividad volumétrica J(v) = n, a? Q, T B(v,T).

La luminosidad monocrom&tica del glébulo es 1la energia

“emitida por unidad de tiempo y por unidad de frecuencia

L, =M R 4 30v) 4n (3.15)




Sustituyendo 1la emisividad volumétrica jCv ) y de - l1la ecuacién

(3.13)
3 MP
L, = —;;—g— ¢, T Blv,T ) e (3.16)
Utilizandq la eficiencia radiativa de TEmerson (1977)
Qv = 2.32 x 1078 p72.25 (donde estd dada en cm) para granos
de silicatos. la Jluminosidad integrada sobre todas las
frecuencias, estd dada por:
3 M : e 5e25
- P -32 2h | v dv (3.17)
L —;;—5— I 6.19%x10 oz I ehv/kT N

integrando y sustituyendo el valor de las constantes obtenemos

L = 4.8x107 't —B_ ger2s 0 -oomomcoooooo- (3.18)

o~ H,_M‘fégiﬁh;{det 1ad10 ha 51do de: muchar importanc;a Lﬁ;fff
= eSﬁudidffde g16bu1os,* debido a la gran varledad de moléculas’q

‘se ‘encuentran emitiendo en esta regién.' La em1516n molecular se

- ha utilizado para determinar parémetros de las nubes oscuras
l;(glébulos) ~como son; temperatura c1net1ca, espesor 6pt1co.

densidad columnar de Hz, masa"ge} glbbulo Y estructura espac1alg

Cuando ‘el gas esté a una ‘cierta temperatura,? 155‘&61écu1351
'col1s1onan, - intercambian . energia Y'~P“eden,”_Suftif'wlalSQFa
excitacibébn 6 désexcitacién, pasando de un nivel de energia a
otro. Estas transiciones pueden ser discretas, <continuas §
discreto-continuas, LLas transiciones discretas son rotacionales,
vibracionales 6 electrénicas. Para excitar ' transiciones
vibracionales & electrénicas son necesarias temperaturas mayores
que 10® y 10t °K respéctivamente, por 1lo que no son de

importancia ‘en los glébules.: Solo.se analizaran los. procgsds‘.

Qy c1nemét1ca.-vA~ R o _,"" : ”q- ST T e e e




que producen lineas de transiciones ratacionales.

Algunas moléculas que han sido detectadas en glébulos
monbxido de carbono (CO, 1300'

son

18O), monosulfuro de carbono (CS,
c®"s), amoniaco (NH ), formaldehido (H,CO0) y radical

hidroxilo
(OH). Las caracteristicas de estas moléculas

estudiadas por
Martin y Barrett (1978), estdn dadas en el tabla (3.1).

En este trabajo se estudiard en particular a la molécula del

monbéxido de <carbono (CO), debido a que es 1la mAs abundante

después de la molécula de hidrdégeno. Esto es importante porque

puede proveer parémetros y caracteristicas fisicas de 1los

glbébulos. Por medio del méAximo de 1la
lineas del ‘?cO

antena. T;z yiTsa + con el ancho de la linea (como se observa en

'~{1a flgura 3. 1) se obtlenen Aylz y, Avlé

intensidad de las

CO se pueden obtener 1las temperaturas de

TABLA (3.1):
Caracteristlcas de cinco moléculas 1nterestelares.

‘Nﬂltklli OE. LA . NOHENCIiA‘I’URA " TRANSICION LONGITUD FRECUENCIA

PROBABILIDAD DE DENSLDAD DE M,
HOLECULA - -1SOTOPICA S DE ONDA - . -V (HH:) . ‘DESEXCITACION- .~ REQUERIDA PARi .
o SRR o S «-‘? 77 ESPONTANEA'€$™*) SU EXCITACION. )
e 3 , Vinnnz
TOE R Jmi=0 s 272 110210, 37 ~ 6,51 x,lq‘l_ SEVLL 7007000
CARBONO ¥ I =10 2.73 om 109782.16 - 6.4 x 1078 600
" HONOSULFURD cs » 6.12 m %8991.00 1.75 x 1078 aloz
CipE . . 3.06 ma 97981.01 1.68 x 10 310
N S3.00em . 96412,35.

12,66 mem
C12.64 ma

23694495

i I y . . 6.2 cm S 4B29.66 - C-3,56 %710 5
FORMALOEHI00 . - HpCO. 2.07 cm | -WLBB.65 . 3120 x 1070
R ! -”’ N
17.99 em "~ 1667.35903 7.71 x 107 »30
MoRGKILO OH 18.01 cm 1665 . 40184 7.0 x 1074 330




ICl1848-1

13¢g Jm=1~0 pl3 A3 Iz K

| 1 i 1 ) | i 1 1 ] |
-65 -60 -S55 -50 -45 -40 -35 -30 ,~-25 -20 -15 -10 -5

VELOCIDAD LSR (km/ s)

L  FIGURA (3.1) i -
Perfll de linea para el glébulo IC1848 1
(Martin y Barrett, 1978).

Para obtenéf los parémetros fisicos del glébulo, ‘que a

'Vosotros nos interesan, es necesarlo hacer una comb1nac16n de los

’arémettos observaC1onales Y diversas suposiciones.’_

a) Temperatura cinética

“Péfé» tratar ~de obtener ‘la. temperatura cinétlca Tk (ver

;apéndite) en un glébulo se hacen las siguientes suposiciones.A»A-@

- El g16bulo es, uﬁ;13&5 ‘éompuééto'-pr1nc1palmente déﬂ‘
,moléculas de hidrbgeno y la segunda mas - abundante es 1a .de. CO.:C E
2.- Para las moléculas de CO solo se consideran dos nlveies
de energia rotacional, el superior (2) y el inferior (1l).
3.- Estos niveles serén poblados por medio de:
‘ a) Colisiones con las moléculas de H,
b) Transiciones inducidas por elycampo de radiacibn

c) Desexcitaciones esponténeas

4.- La poblaciéh de los niveles ser4 estacionaria, es decir;




el nlimero de particulas que abandonan un nivel es igual al ndmero
que llegan a é1.

5.~ E1 campo de radiacidén local esté

dominado ‘por 1la
radiaciébn cédsmica

de fondo y la propia emisién del CO. A

una
determinada frecuencia,

se puede definir una funcidén de cuerpo

negro con una cierta temperatura de radiacidn T (ver apéndice).

6.- Las particulas chocan como esferas rigidas (es decir; 1la

seccibn eficaz es independiente de 1la

velocidad de las
moléculas).

La temperatura de excitacibén (ver

apéndice) define las
poblaciones ' de dos niveles

atémicos & moleculares. Esta
~f temperatura depender4 de ‘los siguientes factores:

<v> = velocidad relatlva promedio de. 1as moléculas del’
CO con respecto a las moléculas de H,

= den51dad~de_particulas de campo.

q,j = seccibén eficaz que presentan las moléculas para
R0 s D , .
: : hacer camblo de nivel i »j é

: jo>1i .
'iinr;_n2'1§7jden81dad ‘de _particulas ~de:.los niveles 1y 2

‘ : respectlvamente.‘, , .
:Iv(TbJ = campo de rad1ac16n 1oca1.
Considerando la hipétesis (&),

_“estacionaria, se tiene:

una poblacién de niveles

O M B S Tt A (21
" donde B, ‘;”%J y‘Q; “son los coefic1entes ‘de - Eihgtéinyv,Estés

coeficientes . definen la poblac16n de los n1ve1es,‘,éonside;éndo

emisién esponténea (A21), absorcién (B1z) y emisiébn estimulada
(Bz1).
" La intensidad especifica estid dada por:
- 2hv5 hv/k T
I, = —Qcz— (e r = 1) e (3.20)

con la hipbétesis 5, el campo de radiacién 1oc31 a;1a'fre¢uepcia




de interés se ajusta a un cuerpc negro, con T, la temperatura

de radiacibén (ver apéndice).

Los coeficientes C,, v C,y son las probabilidades por
particula, por unidad de tiempo de que ocurra una excitaciébén 6
desexcitaciébn colisional del nivel 1 > 2 y del 2 » 1

respectivamente, y estAn dadas por:

—————————————— (3.21)
C..= <vo,..>n
ij ij
C
C,, vy C,;, cumplen la relacién (Carral, 1982): 21 =?_eAEka
donde g, Yy 8, son los pesos estadisticod, gf T es 1la

temperatura cinética.

1 Supdniénd§' Qne}.1a_poplacién}iefniyélesres,prodhcida tanto

~ por radiacién como por colisiones,. la “lec\ug_c;ibh (3.19) queda como:’
a IB,, +C, . v
n, I B, +C, +A, o Bttt (3-2?)

 §)‘;uando dominan 1as’cqllslqnes; C-_,__2 >> IvBIi;CZI

T

b) cuando domina la radiaci6ﬁ;'C <€i§B

P2 T8,
ST

y*usando;}asjtelaéidnés;éntfefldS?;oeflclentes;@é{Einsféfﬁ”

 fn'   Gy ol o B ‘,..‘ﬂ'jf¥ff
2 _ _J2 SMEKT. : S e (34,25)
Ny g1 . i _ * e

donde T, es la temperatura de radiacién.

La ecuacibn de Boltzmann estid dada por (ver apéndice):

n,

92 éﬂEkq%x - e (3.26)

n, . g1




a de excitacidbne.

donde T, es la temperatur

Igualando las ecuaciones (3.23) Y (3.26):

. g - : I, ,Bizt Ca2
92 ~AEKTex = —5—5 G+ v 2 memmmmmm T (3.27)
9'1 I\’B21+ Can + B2
sustituyendo l1as ecuaciones (3.20) y (3.23):
vd | PVAT -1 9, SAEKT
— (e r - 1) 'B,,*+ C 2 k
9y MERTy = c ) 219 -- (3.28)
% 223;_ (é?vA{Tr -1 7By, +Ca F By

_coefi;ientes de Einstein (Rybicki ¥y Lightman,

*AE”‘Tk (h"“'rr Sy e 7""('3_.'2';3:;;

e'AEA‘Tex _ ' A,; +Ca1®
, FVKTx - 1)+ Bl ok Tz~ 1)

.VA21 + C21(

xpandigndo ‘en” series de potencias y despejando Tox * se -obtiene:

AR b ABE
I - (1 + I ER
T kT

. donde, .

'1a"temperatﬁré’ICinética;i
es muy grande, es decir
T + Td) =1, de

b de encontrar ahora,

entonces T

(T, + T )/ (¢

Para trata
Cpy >>  A2x
por 1lo que:

tenemos que: como

Td >> Tk »

Tgq >> T, VY
donde,
= e 3.31
Tex = (3.31)
atilizando 1a ecuacibn de transporte para el caso fpticamente
(3.32)

grueso, se tiene:

TB = Tex = Tbg



donde Tbg es 1la temperatura de radiacibén de fondo (ver
apéndice). ‘

Este resultado es de gran utilidad, porque a partir de las
observaciones podemos obtener la temperatura de brillo, a partir
de ésta se obtiene 1la temperatura de excitacién, que a su vez
representa la temperatura real del gas (temperatura cinética).
Esto es una simplificaciédn para el caso de Rayleigh-Jeans. En
general considerando 1la ecuacibdn de transporte y que el 1200 es

bpticamente grueso, la temperatura de antena esta dada por:

T% = RHT;x-JTTBgH

Como el 12C0'es 6pticamente grueso, se puede considerar que

a . den51dades' del orden de 10%cm 3 y . temperaturas de 10°K, 1la

6n J 1 o8 0 del;.lco est “termallzada,‘es_degir;

T T Tex T T (ma + T,(0 + 95, ) ).? TR

'donde 2\(0) es la temperatura en el centro de 1a linea, y T whv/k.

emperatura’ equ1va1ente" de la 1inea. Y comeo g) =2.7 °K ser

'puede ca cularifé ilmente la temperatura cinética.,}

b) Densidad columnar del H,.

Considerando emisibén espontinea y estimulada, absorcibn, efecto
doppler y ensanchamiento térmico de las lineas, la opacidad esté4
dada por (Carral, 1982):
2 :
c“n_ A 2
RN — (e uJL'kT - 1) (m/2nkT);i 4 In (v/4v) e (3.36)

v B I Vi

por lo que integrando se obtiene el espesor 6ptico,




€-4]ilZ(V/AV)2 ‘ A (3.37)

donde:

c? N A, (e /(T
. u

Ty = 8].[\) - (2Hle2 ______________ (3-38)
uf

donde Nu = I n, dr es la densidad columnar de particulas en el

LLa densidad columnar de H, se encuentra indirectamente por

medio de la densidad columnar de }CO, por lo que:

In2c A, N"“

I VN Av

Y si el objeto se mueve como un todo a una velocidad

respecto al estandar. local de reposo (LSR).

-4.'ﬁ'12(v-v /Av)2

fDe“ la':ééuétiGn-(3;39) ya‘sé'podria‘ despejar 'la densidad

columnar del 13CO (Nli) en el nivel  y , pero lo que realmente

~1mporta es. conocer la suma sobre Lodos 1os n1ve1es. Esto se puede

Suponiehdo

q l.! e

*fﬂescritos por ‘una sola T¥ ;fsevbdédéEﬁ£ifizar la ecuacibén:

g _2d "h\’kTex -------------- (3.41)
No 9
donde: gy=23+1 ; g =1 , v = Bo J(J+1) cao Bo-———h/BT[zI

con I el momento de inercia, por lo que sustituyendo en la

ecuacidn anterior:

-n _ B v T o
n—J—= (2J+1) B J(J+1)/< ; ,————————— e (3.42)

13 . ehv/c }'{. Ly mmRommmmetoo (3.30)
T | S el a0

 1dsj pivglgg ‘roLac1ona1es-“‘est§nT.?/“




8

n J=0 Ogv
n

- V(TR e |0 e—m e (3.43)
=4 (23%1)ePBT @D AT, :
Ng o J'=0 :
esta suma es 1llamada la funcibén de particién.

Dividiendo estas dos dltimas ecuaciones:

T (234+1) BT (1) A Tex

S punetRed ML A T T TTTTTTTTTTS (3.44)
J'=0

< << 1,1a suma puede ser reemplazada por una integral:

si thkTe

o (2J‘+1)e"hB J"J’*lv)"?ré I (3" +1)ehB I +1’kTex agt-=== (3.45)
Sat=o ST |

Y

suponiendo J'  una variable continua, y haciendo el cambio -de
_variable s%ﬁ+3' » Se encuentra:

(2J+1)hB —hBJ(J+1)kT RN
ke T ex

‘f““sustltuYendO para e1 #ﬁowehiéldﬁiVéif ﬁ

zu:_": (2]:1+;_)hsg - ShBou (+1) & Tex L emelaoiiiiiil (3.88)
ex

y sustituyendo Néa en la ecuacibén (3.39), entonces:

_N13

= SRS LIS SR (3.49)
. m2 e ay, (% Tex - 1) uri)nB,




Evaluando las constantes para la transicién J= 1= 0, se

obtiene finalmente:

N 3co) _ - 1y x "o 1
=1 =24x1C licm/s 5.29/T (3.50)
cm € ex

donde Tex se puede conocer a partir de la temperatura de brillo,
y Av se mide directamente de la linea. Para encontrar 133 .
aunque generalmente no es cierto, pero por simplicidad se supone
que Tex(1200)== Tex(13C0). Y de 1la ecuacibédn de transporte:

13

_ » |
Ty = 0, (T) ~ I, Tl e o ) L pmTmmemsmmmmm = (3.51)

vffaéspejathQelgéSpeSOr dpticos -
' 13
T3(0)

1% = ol - T L S (3.52)
o J\)(Tex) - J\)(Tbg) : : ; .

‘;,En ,v1staV de que'ifg puede ser obteﬁida y: TA (0);‘

;mevlrlen el centro defl 1inea. entonces s puede ‘enco

'Vdonde resulta que 'N(3Co) puede ‘ser tamblénqcalculada.fﬁ
Mediante la relacién de Dickman (1978). ' ‘

N .
2y o500 £2.5 x 10° [—————‘ e ettt ol € T
femt2 T 'cmfz‘~". e T

i-1- 0 puédé .conocer\yla den51dad _columnarirder la : G
  hidr6geno‘ y de ésta 1a den51dad del gas. 1Una vez determinada 1a f'

;den31dad de- Hz nHZ' la masa se. obtiene
M==nH2?WQ v ———— = (3-54)
donde V es el volumen de la nube.

A partir de la temperatura cinética y de la densidad - del

‘hidr6geno'molecular; 'se“puede obtener la masa de~Jeahs,ldada~por-~‘
la ecuacién (Martin y Barrett, 1978): '




n5$ T3

-1 k 1

=28 fmm)y @ emy)? 000 TTTTTTTTTITTo (3.55)
donde G es la constante gravitacional, 6 en términos de masas
solares:

M

J . ¥

™, " 1.%4 [f,/n({H)]> emm———m———ee e (3.56)
La masa de Jeans representa el 1imite para el cual la nube se
contraerid gravitacionalmente si ocurre alguna perturbacién, ya
que la presidn térmica no serd suficiente para detener el

colapso.




CAPITULO IV

ESTUDIOS DEL GLOBULO ORI-I-2 Y SU COMPARACION CON B335

1.~ Obtencién de pardmetros del glébulc QRI-I-2

ORI-I-2 es un pequefioc glbébulo cometario aislado (Zealey et
al., 1983) de 1.5 minutos de arco (tamafio de 1l1la cabeza). Se
encuentra localizado 25 minutos de arco al noroeste de la regién
"HITI NGC 2024, "que contiene a la llamada Cabeza del Caballo en la 

_Qregibn de Otién (ver fotografia 1). ‘ , e _fo! 7V/
;f'Enila fotografia (2). se muestra el glébulo ORI I-2. En 1la parte "
‘féﬁr,"del ~g16bu10 se puede observar una nebulqsaa brillante

"aSOCiada; con forma detarco; definiendo tal vez el borde externo.
‘de . la nube oscura., ‘Esta nebulosa es mas brillante en ‘la placa
~;OJa' de Palomar que en: la azul, -,por 10 que probablemente sea de
L : L . té Six”

Aparentemente 1a nebulosa.
‘ 0 132406, Ad‘e X
L ] o is, que: : Junos 9 mlnutos de* arco al ‘sur:
xdel glébulo.' Aun cuando existe'otra estrella (SAO . 132389; tibék
espectral AO V) muy cerca del glébulo, no parece posible ’que '

_e;lh;sear la fuente de 1onizaci6n, 'sino que se trata simplemente. - .

pe- ‘ (1970) -asignaron tamblén uﬂagi'v
v;ﬂdistancia de 400 pé para ORI I 2. Las propiedades observacionales*“‘7
del glébulo se .presentan en la tabla 4.1  (Martin vy Barrett,
1978). '
Debido a que no se habfan realizado estudios en el cercano
ihfrarfojo. dicidimos  hacer un mapeo de la regibén a 2.2 u  con
ell propbsito de  buscar fuentes inmersas en el polvo vy de .
determinar la estructura de bajo brillo superficial asociada al
iglébﬁlor“w e e el e e e e s




‘ cola del globulo
. om =1- 2

0" Orionis

FOTOGRAFIA 1 )
L Regxén HII NGC2024, Nebulosa del Caballo, .o 0r1on1s
y el glébulo ORI I-2 (placa ro_]a de* Palomar).
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Imagen de la regién del glébulo ORI-I-2
(Placa de Palomar).




TABLA (4.1)
Propiedades épticas del glbébulo ORI-I-2

Ascencién recta Declinacién Tamagfio extincidén Distancia Tamafio
angular promedio

(1950) (mag) (pc) (pc)

05h 35™ 33%0 -01° 46" 40" 1.5" 10.0 400 0.17

Nuestro estudio en infrarrojo cercano, compleméntado con
L.estudlos prev1os en radlo (Martln y Barret. 1978-, Leung et al.
*1982) “com 1os resultados~ del’ ‘satéllte IRAS."nos provee"
'1nformac16n muy valiosa del glébulo ORI-I-2, que: puede ser;”def
utilidad para trabaJos futuros més detallados. '

Las observaciones fueron realizadas con el telescopio’ de
‘2. lm de . San Pedro Martlr, B.C. en octubre de 1985. El sistema'que’

'Lutlllzamos para 1as observac1ones fué el Slstema Fotométrlco ‘y ,
:Espectrofotométrico Inffarrogoﬂ (S.I.F.E: I.,; ver. ‘Manual de “uso

:'"1982),"usando “u detector dé Antlmonluro Qe' Indlo' (InSb),f 'f

‘enfriado con NZ; 1iqu1do.

Las observaciones fueron hechas con el filtro K (2;2ﬁ)

utlllzando un dlafragma de 14 seg de .arco, una séparaci6n de

dé .87 .seg de arco. en la® direccién N-S, unalsépgpacién entrg_
el a‘de 9u~y un tiempo de i, 8, = : ”,; -
",utilizacién de un, dlafragma grande y ‘a una’ separacibn de haces

"”grande, el 51stema infrarrojo: en SPM hace p081b1e 1a deteccibn no

n de~,...~,~.:.«~

sélo de fuente puntuales, sino también de la estructura extendlda S

de bajo brillo superficial. :
Mediante mapeos parciales de 2'x 2' se obtuvieron cuatro

mapas, -de los cuales dos de ellos cubren totalmente la regibn de

ORI-I-2. Estos mapas se presentan en la figura (4.1). El nivel
de flujo del primer contorno es F 3= 6 x 10° Jy/sterad (el cual
‘corresponde a un nivel de detecc16n de 3¢g) vy eiw espaciamiento
entrg contornos es AF = 2,69 x 10° Jy/sterad. B - |
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FIGURA (4.1) g
Mapa de la regién de ORI-I-2 a 2.2u,
"F,=6 x 10%°Jy/sterad y AF=2.69 x 10°Jy/sterad.

Si se compara el mapa a 2.2u (figura 4.1) con 1la fotografia
 (2),”sé'§uede notar que la emisién extendida que se observa cerca
de 1la estrella SAO 132389 esté asociada con 1la nebulosa de
emisién, ya que la estructura es muy similar. Ademds de 1la

emisién extendida también se detectaron varias fuentes puntuales,

~la mayoria indentificadas con estrellas y distribuidas alrededor




de 1la parte mids densa del glbébulo (ver figura 4.2 y fotografia
2). En 1la parte mds densa del gldébulo se encontraron 4 fuentes
débiles (sin contraparte éptica) las cuales podrian ser estrellas
que se encuentran detras del glébulo. Para poder estar seguros
de 1a asociacibén de estas fuentes con el glébulo seria necesario
obtener tanto fotometria infrarroja como imidgenes CCD profundas
de la regién.

El catdlogo de fuentes puntuales del saté&lite IRAS solo
contiene una fuente infrarroja cercana al glébulo. En la tabla
(4.2) se presentan los datos de 12 a 100 y para esta fuente. El1
haz que utilizé IRAS es eliptico, con semieje mayor de 30",
semieje menor de 10" y una inclinacién de 88° N- -E, para. ORI~ I 2,

‘.En la figura (4 1) se muestra la.. superp051c16n de esta. elipse conJ»

efjgl, mapa “a- 2. .21y 'y MO *seg,observa; contraparte a 2. 24 con sla

fuente de IRAS.'Probablemente su emisién a esta longitud de onda,

‘_sea demasiado dé&bil como. para detectarla.

S o TABLA (4 2) ‘ s
el leJano 1nfrarroJo deily
de IRAS asociada a ORI'I ?¢g -

AECéhciéh‘recfé'm”Declinatién‘” 7 ‘ Densidédfdé f1ujo”(Jy)
(1950) 124 25 60u 100w

‘T?ngsfé'“

130140 41043)0 L0

'E 1a flguta (4 2),,“sefﬁreSéhfafIaﬁdiétfibﬁcién*dé'energia Rt

obtenida de los datos de 1la tabla"(4.3). 'vDebido a que no se’
conoce el midximo de emisién de la fuente infrarroja - (por falta de
mas datos en el lejano infrarrojo) se considerard la temperatura
~del polvo coﬁo la temperatura de color de 100up a 60u,

225
B\)

suponiendo que el polvo emite como v ., es decir:

B V525 (¢ hvsmxﬁ‘T - 1)
—Vaggy 100y h : T L L L i e i e e o o e (4.1)
Veop \)2;:5 (e'Vioou /ch -1
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donde T, es la temperatura de color (ver apéndice), ademés:

F F
Viooy, = V100, = Vioou
F F
Veop pr Veo
y los flujos a 100y y a 60u son 41.43 Jdy y 13.14 Jy

respectivamente. La temperatura de color que se obtiene es de

25°K, la cual serd utilizada como temperatura del polvo Tb

} . 3 3 1 4+ 1
- 19 gy erbrrrr e e b ey

T T T T T T Ry T T T

L 0O6G CFLUJIa)

L CERG/CME HE =

ITRTTITTIRSISTLISIING

12y

SiadiApaadae i iaia iy
t + : +

- 12‘ . o N
LG CFRECUENC 1 A

cCHZT>

' Para calcular 1la masa del polvo, se utiliza la ~ecuacién -
(3.14): ' o
_ {pp a o2 F

M = —3—g; B, -

VUtilizando los valores %)= 2 gr/cm—3 y a = 0.05u de
Villere 'y Black (1980)  para granos de silicatos. Y
Q, = 2.32 x 10"5_7"'2'25 (donde.. 2 esti dada en cm) de Emersdn

(1977) se obtiene: , . o i B




pp a/Q(1004) = 0.014 gr/cm? .

sustituyendo este resultado y F(100p) = 41.43 x 107%% Jy,
D = 400 pc y Bv(26°K) = 1.57 x 107'* erg/s cm? ster Hz, se
encuentra que:

M =7.5x% 10® gr = 0.038 M,

La luminosidad de esta fuente infrarroja se obtiene a partir
de la ecuacidbdn (3.18).

L_=48x 10"11——M1';— 6 - 25
IR pP a P ’

:sqstituyendd: Tp = 25°K, Moo= 7.5 x 10°® gr, se obtiene:

. ' 2 . '; :‘:,v . U
~.,LIR 1 96}( 10 en;/s = 5.1 Lg -

Integrando> el Area- bajo la curva de”.ia%.distribhéiéni'déf*w

energia de larfigura‘4,2.' considerando rectas entre cada punto,
.se’ obtiene una ‘luminosidad “LI§’®Y6'LQ (este’ valor varia un
~Efpoco,‘_*s1 la  funcibn es diferente; ‘Relpurth (comunlcacibn
;p”fsonal) calcu16 una 1uminosidad Ik‘” 8 Le, .con. otra ;curva)

para 1as 1uminow’

dades calculadasi

{teérlcamente ;y

observacionalmente fno dlfleren mucho. pero como 1a 1um1nos1dad

tebrica, se obtuvo "en base a muchas ’sup031c1ones ‘sobre losQ‘ '

parémetros\del polvo (i.e., tamaifio, dens1dad forma, comp051c16n

quimlca, Y eficienpla radiativa), cualquler cmablo en alguno de

onside aremos q‘é

L. = 6 LQ. ; ; o
o "En 1la tabla- (4.3) se resumen los datos obtenidos del polvo 
de la fuente infrarroja. ’

Martin <y Barret (1978) y Leung et al. (1982) han realizado .
diversos estudios observacionales de ORI-I-2 en la regidén de
radio. De Martin y Bafrett, tomafemos los datos observacionales

para ilustrar el célculo de los parédmetros del gas (como se

1a3 1um1n051dad “de- riéfd .‘i'wrif”fv l‘fbmgdﬁtﬁ“Q6ﬁ5§ng

“mencioné en la seccibdn anterior).. . -Los caracteristicas de los -

‘radiotelescopios que utilizaron, se encuentran en la tabla (4.4).




TABLA (4.3)
Parédmetros obtenidos para el polvo
del glébulo ORI-I-2,

Temperatura Masa Luminosidad

25°K 4 x 107 %Mg 6 Lg

TABLA (4.4)
Parémetros de los Radiotelescopios

Clmorecuta e i Beo s ' € s CeMs NHy o Ny O
Teansicibn  Jmle0 . Je1a0 . Us1e0  Jeie0 G Jm2ey i JmleD . Ked ) K220 el en
rracusgci. 1152.71.20 11021.37 109782.18. 48991.00 97981.01 96412.95 < 23694,495 23722.633 4B19.66  14K8B.65  1667.35903 1665.401
(miz) . : . ST
ripo . de NRao' HRAO NRAD NRAO NRAO NRAO  Haystack? Haystack ~ WeIfR> nRAO® Arecibo® . Arecib
}madiotelescopio - . . » Be
Tomaho del IR S 1 23 - 145 a5 1S s 2.6 .2.v

haz (min prc)

;. con una’ante:

(las'coordenadas que se'mencionan en” la tab1a5431)

~central -

‘:figﬁtésf (&BY,  (&.5) 'y (4 6) muescran:_los contornos‘ de
 tehperétura de antena del t2¢c0, '*co y CS respectivamente,
‘cruces indican la posicién en la cual se tomb el espectro. Y en
la figura (4.7) se observa'el ancho de 1a linea en el centro del

glbébulo " contra la extensibén espacial de la molécula, para

"diversas transiciones moleculares.
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i . FIGURA .(
Espectro:de ORI-I-2'en 1
_(Martin'y Barrett, 1978)

La 1inea m&s intensa es la del 12CO (J=1> 0), con una
temperatura mAxima de 8°K (ver figura 4.3). Para calcular 1la
-temberatura de brillo se tiene:

* =
TA nf TB ’

“donde “ng es el factor,deAeﬁiciEncia de acoplamiento (6’ factor
de llenado) y estd dado por (Martin y Barrett 1978): -




Desplazamiento en DEC (')

CO J:l=0 ORI-1-2

3CO Js1=0
T T T T ¥ T T T T =T T T T T T T T T T
6 B 6}
~~
- B
- - — -
4}~ - % 4|
a
a N = i
2t /\ ~1 2 I + + + -
o}
- - 'E‘ o o‘ + -
a
of . - % o} + + -
- - N o + . - -
d
-2} 1 a o} RPN ]
[77]
- npsw _ - g - O HPBW N
-4 . -4 8
J ] 1 1 i L] 1 1 .| 1. 1 1] 1 1 1 1 i 1 :
20 10 [§) ~10 -20 20 10 [6) <10 -20
Desplazamiento en AR (s) Desplazamiento en AR (s)
FIGURA (4.4) “FIGRA (4.5) -

.4) Mapa. de contornos de T4 pamlé‘transiciau 150 del . Elcmtormndmmes 2%yel

-néﬁdno8°Kcmintervalosde1°K(MyEaﬂett.1978).'-;' -

4.5) Mapa de cantornos de Th para 1a transicién J=1-0 del 13QD. Elcmtomominim&elomyf
elné:dnnB.O"K cmmtervalosdeOS"K(bhrtinyBan’ett, 1978).

~ ORI-I-2 CS J 2|

] 10,0 - T T T
ORI —=|=2

e rul

CO Js1—~=0
S¢o Jsi-~0 ..

o ILIL Ll

e Ko TR
. EXTENSION :

10

i Sy BRSNS . BRSNS

0 =10 =20 MOLI-..CULAR (pc)

Desplazamiento en AR (s)

FIGURA (4.6) FIGURA (4.7)

46)YapadecmtomosdeT* para la transicién J =2 +1 para el CS, Elcontormmimxmeso.l"l(
y el miximo 0.4 °K, cmintervalosde01°l((bhrtmyﬂarmtt, 1978).

4,7) Ancho delalineaa:elcmtrodelg16bulocontralaextenc16nespacnalde1amoléc1ﬂaparai
diversas transiciones moleculares (Martin y Barrett, 1978).




. .
ﬁl + (esl/ex)zlll + (eBl/ey)zﬁ '
de arco) Y Oy Oy son

donde 0. = tamaﬁo' del haz (minutos
en dos direcciones

By
angulares de 1la fuente

los tamafnos
ortogonales. Como el glébulo tiene forma aproximadamente redonda,
con una extensiodn del CO de 2%0; 0,50, =20, ademas
0g. = 11, entonces n, =0.77 por 1o que:
1 £
- 12 - -
Ty = Tg( ) /ng = g8 °K/0.77 = 10.4 °K |
i La temperatura cinética se obtiene a partir de la ecuacibn
/J;(s 15): . | | |
Ty = TA(m +-Jﬂ%g) S e
Pdonde:

1a eficiencia ..

tt al. medir T* ey ya cdnsxderan“

1o cual en este Caso

Martin y Barre
”del haz pr1nc1pal (nB),. 1a temperatura”: f”
‘de  brillo (T, ) es la temperatura‘ :

3 .
o ;, ;1inea [T (0)] Sustltuyendo
(R 115271.20 - MHz y T ;—”hy/k.‘ se obtiene una
& '1328?Ktﬂf“7fr'4~~ e oo
o de 1la. ecuac16n (3 52)

por

centrof de . la
(0) =10.4°K, Tbgf= 2.7°K,
temperatura

de antena en el

"dbtiene{welfiéspesor;

‘ 732 (0

13 _ ;

1 = -In (1 —e— ) 1 .
° .Jv(Tex) Jv(Tb ) )
De la figura (4.3) se encuentra que T£(1?CO) = 13°k, por lo

que:
3 °k/0.77 = 3.9 K s

Ty = TA2(0) = '3.9°K,
se encuentra

. m* (13 —_

Ty = Ta OO /g
gustituyendo en vel ‘espesor ‘bptico.
p o= 13.1°K, Tpg = 2.7°K y v(*?C0O) = 110201.37 MHz



que i = 0.47.

: 13
Para obtener la densidad columnar de 1la molécula del co,
se utiliza la ecuacibén (3.50)

13 T L
- x ‘o
EE -5 4% 107" Y .
an” m/s (1-e «9 Lex)
de 1la figura (4.7) se tiene que Av «~ 1.3 km/s y utilizando

t3® = 0.47, se encuentra:
N(*3c0) = 6.4x 10*5 ecm™? .

La densidad columnar del hidrégeno molecular se obtiene de 1la
ecuacibén (3.53)

e 2] 2 5x 105 [__L_%Qh S
‘cm” o cm “ : ‘
fsustituyendo la ,densidad columnar del CO, y se encuentra que‘;

Nﬂz»s 3.2 x 1021 cm? , de donde sé obtiene:

ny —N /2. 6%’ 103 _cm_". <
: 2

_Suﬁoniendoi‘qﬁ

: el g16bulo esté compuesto pr1nc1pa1mente’por
fmolécula de hidrégeno,nsu masa esté dada por~V'a' : ’

M(gr) = () (naz)"' ’

’

que = 3.345 x 10724 8T, ' ny, =
ng?13'51,13 “cm®,  se  .encuentra :
1. W ;hutf,n,k,v‘,..wwm,QWWVw, - | k i
3En ? la tablav (4 5) se; encuentran '1dsﬁipér£ﬁétr05‘;,qu2u

'Eobtuv1eron Martln y. Barrett. (19878),&‘Lepng éﬁ al., (1982), y 1os*i
" obtenidos en este trabaJo. _ o T M‘VWTT

Martin y Barrett obtienen una temperatura cinética mayor,u

debido a un error al calcular el factor de .l1llenado, que se

. utiliza para obtener la temperatura de antena, y ademids como 1la

densidad columnar la obtienen de la ecuaciébn

NH2 = 2 x 10*N(CO) tienden a sobrestimar la densidad (cﬁ—a) del
““’hidrégeno  molecular.. Leung. utilizé la * misma "temperatura que

Martin y Barrett y un radio de n 0.35 pc, que es mucho héY&r




al que usamos nosotros ( VY 0.084 pc).

TABLA (4.5)
Pardmetros del gas para ORI-I-2

Ty (°K) N(* 2cO) N(*® Co) n(H,) Masa (lp)

M. y B. 19 11x10* 7 cm ? 31x1¢ em”® 3.9 Mo

Leung 19 4.2x10"°em™ 2 22x10% ™ 22 Mo
i;Es;eir;” "fkjys.s,_ : V '6;agﬁf5;;ﬁf? j;:~- >?‘}<_: - 6x10 ,cg-a 1.1 Mo

Suponiendo que las abundancias solares son las mismas que en

. ‘el medio 1nterestelar de la Galaxia, la masa total del gl6bulo.

4seria, la masa del hldrégeno molecular més un 28% ‘de la masav del

M(polvo)/M(gas) esté entre 0.005 y 0. 02. Dentro de este rango se
encuentra el valor de M(polvo)/M(gas) de A 0.006, obtenido por
Spitzer (1978).

fnelio (N 0.3 Mg ), co 1or'cua1 »obtendriamos una ‘masa: de;i;ff

.aproxlmadamente C1.40% O 6 ‘Me. - De. aqui se obtlene que la razénf~  




2.~ An&lisis de los resultados de ORI-TI-2

De 1la fuente de IRAS en lejano infrarrojo no encontramos
contraparte en el mapa a 2.2u. El catdlogo de IRAS asocia esta
fuente infrarroja con la estrella SAO 132389, cuyas
caracteristicas (obtenidas del catdlogo SAO) se encuentran en la
tabla (4.6).

TABLA (4.6).
Datos de la estrella SAO 132389

Ascencién recta Declinacién ':EifihCiGn; .?Tib§:§$Pe§ttéiﬂ
‘ (1950) " (mag) ' R
5"35"36%266  -1°46'48.9" 8.9 A0V

‘Sin' embargo' existe: ﬁné"d1ferenc1a de 3 06 (46") en;r

'-ascenc16n recta de la fuente inftarroJa vy la estrella. que para,
la precisién tipica ~ de IRAS (NIS")j"es signlflcativa.n'

; Aparentemente la fuente infrarroja se encuentra en la direccién

';glébulo, y no- dlrectamente asoc1ada con. 1a estrella v1sib1e.

fPara saber 'si’ 1a emis16n 1nfrarr03a provxene de 1a ”éstgblla

th1c1mos las 81gu1entes est1mac1ones.,.
1.- UnsB1d(1977) asigna una temperatura de 11 000 °K a '1as5

estrellas tipo A0 V. Utilizando la ley de Wien: ‘
Alcm) = 0.51/T(°K) ’

se encuentra que el miximo de la emisidén de una estrella AO V cae

‘alrededor de O.Su,

2.- Ahora, 1la extincibén que posee esta estrella, se puéde

calcular mediante la ecuacibn:




m, = M + 5 log(d) - 5 + A

v v v .
donde MV es la magnitud bolométrica, m, la magnitud visual,
d 1la distancia (pc) y A, 1la extincién. Como w} = 0.7 para las
estrellas AO V, m, = 8.5 para esta estrella, y suponiendo que la

estrella se encuentra a la misma distancia que el glébulo
(400 pc):

A, = 0.19 mag

Por otra parte, del mapa a 2.2y, encontramos que para la
estrella SAO0, K=9,139 mag y como V=8.9 mag, (V-K) =-0.2 que es
consistente con el t1po eSpectral AO V, es decir; la estrella SAO
no esté enrogec1da.‘ : ,

: '-NP lo. tanto, 1a estrella SAO 132389 no esté d1rectamentef‘~‘
asociada a la fuente de IRAS y no estid inmersa en el glbbulo. Lo =
que - puede suceder es que 1la estrella lo caliente. Para saberlo,

en primer 1ugar se calculari la temperatura que tendria el polvo

y el gas si fueran calentados por una estrella tipo A0 V,  cuya
llum1nosidad p:omedlp ,res del orden de 2. x 10515 ,grg/s,_(Allen;  o

Utlllzando 1a ecuac16n de Loren y WOoten (1978)

i 1 d | -2 0e2 . A | o
= 22. AU S 2.~ 2 e
erol’vo 22.9 [1038 /s ( p:) ]» : (4.3)

1la dlstanc1a “(pc)“

la estrella ¥ el glébulo. En este caso seré la ‘dlstanci

'*:éﬁtfe lav estrella' yh;awfuente 1nfrarr03a, ‘la diferencia en
ascencién recta es de 3,06'(=46ﬁ)’qhe a 400 pc es equlyalente a
'0.087 pc, sustituyendo en la ecuacién anterior, T, = 20 °K.

Por medio de la ecuacibén de Leung (1975), es posible
calcular la temperatura del gas que esperariamos detectar.

T |-+ T, | =4x 10%? ———/—\——--— _______________ (4.4)

g ' 9 4 In(4,)12

donde /\ es la funcién de enfriamiento para nubes oOscuras 6




:ijesta ecuacién se -cumple para cuando Tg-s 9 °K, que es

moleculares /\==2.5 x 10 T 22 guyponiendo que el enfriamiento es

producido principalmente por 1la molécula del CO (Goldsmith vy
Langer, 1978), y para el glébulo ORI-I-2 la densidad (cm ¥ ) del

hidrégeno molecular n, es 6 x 10® em™®., Sustituyendo

en la
2

ecuacidn anterior:
T2 |- T +20.0] = 0.BT2"2
g g g

0.28T*7 + T = 20.0
g g

una

'_iﬁtemperatura ‘menor que 1la 6bsérvada;: Sin embargo si se. sustltuye_

en la- ecuac16n (4.4) la densidad de 31 x 103 ‘¢cm 3 obtenlda porii
" Martin y Barrett, entonces /\ 2.8 x 10° 5T2'8 se encuentra unaji
' temperatura péra'el gas de 14.5V°K, la cual es muy parecida a 1la
temperatura cinética que calculamos (13.8 °K). el problema que
HsubSiéte.v' es 'que  la densidad’ calculada por ellos es
;ﬂsobresfimada._;, '7 L , 'f , B o '.L A
Debldo a esto, se- puede dec1r que la emlslén de la fuente de*Q
“IRAS no se debe al calentamiento ‘de 1la estrella SAO isobre 'gl"
‘glébulo. Probablemente se deba a una fuente inmersa en ORI—I-2. .

;%fEstﬁdiés1deifg16buio;B335}:ig:f%f'

‘ ‘Ei ,giébuIO’ﬁde “Bok B335, ‘pﬁseé.'ﬁﬁ ’tamaﬁQ“:éﬁgu1ét5¥éé”
aproximadamente 3'x5' (O.A7vpc). En la fotografia (3) se obsér#é,
que el glébulo se encuentra en un regién verdaderamente rica de
estrellas, 1lo cual le da una apariehcia de un objeto totalmente
aislado. '

Bok (1973) estudiéd sus propiedades dpticas, y encontrd que
posee. una absorcién fotogréflca de 13.0 mag, una masa del polvo

de 0.10 Mgy y una distancia de 400 pc (ver tabla 4.7).

Keene y colaboradores (Keene et al. 1980, Keene 1981, Keene

et al. 1983) han estudiado desde hace varios afios a este glébulo




)

FOTOGRAFIA 3
Glébulo B335 (Placa de Palomar




en el lejano infrarrojo, los datos mas recientes que han obtenido
se resumen en la tabla (4.8). El espectro de estos datos se

observa en la figura (4.8).

TABLA (4.7)
Propiedades é6pticas del glébulo B335

Ascenciébn recta Declinacién Tamafo Extincién Distancia Tamafio
angular promedio

(1950) (mag) (pc) (pc)
19" 38" 345 - 07° 27' ooO" 3! x5! 1.3 400 0.47

TABLA (4.8)
Datos en el lejano infrarrojo de B335

‘ Léngitud;dé ) Sl o s i S T
onda (u) . 60 110 110 140 140 180 190 200 235 400 ' 450 1000

Densidad_de
- |flujo (y) 07 35 .34 33 45 80 84 67 61 20 34 1.8

g Thméﬁo'dél -

haz (seg arc) 33 42 90 42 90 90 °102 90 102 48 83 102

A estos datos les ajustaron dos curvas de la forma v2B(v,15)
(1linea continua), y vB(VJS) (linea discontinua) y una
tercera para A< 110p con v~ 2*% representada por puntos. Por

?
medio de estas observaciones descubrieron una fuente compacta

cuyo tamaifio es s 30", vy con la siguiente posicibn: -
@ (1950) = 19" 34 3457 + 0.7° , §(1950) = 7° 27' 20" + 10"




caracteristicas fisicas; Ava 120,

esta fuente tiene como
Flujo (B335) ~ 1.6 x 1072y m—z, L~ 7.6 Lg, Tuoo (T=15 °K)z 0.02,
-2

Tuoo (T = 18 °K) 0.02, M~ 6.5 My, N(H2)2z 1.2 x 102 em? ,

-3

n(ll,) z21.0 x 10% em™? .

100 |-

SF, Wy

Apum)

S R FIGURA (3.9) . SO v
.»Espectro de B335 (Keene et al., 19&3)." L

Keene (1980) <calculdé 1los procesos de caléntamienfﬁ"que

‘pueden influir en B335 y los~resu1tados que obtuvo fueron: .

a) Por el campo de rad1ac16n interestelar (ISRF),ww-QWW

- Ligr ~ 2. 7 Leo.
b) Por ionizacién por réyos‘césmi£§s; LCR‘N 0.001 Ie o

c) Por colapso gravitacional, Ly~ 0.009 Ls.

d) Por formacién de 1, en granos, H% v 0,6 g

De ‘aqui obtuvo que el mecanismo de calentamiento mas

radiacién interestelar ‘que
Como ninguno

campo de

importante es el del
contribuye con un 207 - 607 del calentamiento total.




de 1los mecanismos considerados es capaz de producir el £flujo

observado, ellos han supuesto que debe existir una fuente de

calentamiento central que produzca dicha intensidad.

En las observaciones realizadas por medio del satélite de
IRAS, se ha asociado a B335 (LDN 663) una fuente infrarroja
compacta, cuyas caractefisticas se muestran en la tabla (4.9),
que casualmente coincide con la posicién de la fuente compacta
que Keene menciona, probablemente se trate de la misma

fuente
infrarroja compacta.
TABLA (4.9)
Datos- en el 1eJano 1nfrarr030 de una fuente de
_IRAS en B335. .
Ascencién recta Declinacién ' Densidad de Fluio (Jy)
(1950) 12 - 25 - 60 100

| 19" 34 3258 7° 27' 13" 5 .25  £.25 8.15  41.07

Krilgel et al. (1983) hicieron un mapeo a 2.2y de un &rea .

de 2' x 2' en B335, y encontraron una fuente puntual brillante en

la posicién:
’.a(fésd)fg i9h53A@~32§8~;;W, | 5(1950) 270 18t

 (que>‘co1nc1de con la fuenLe compacta de Keene e IRAS) a la ;CualV”

le .hicieron fotometria en diversas bandas,k 1os',resu1tados :SQ"l’

muestran en la tabla (4.10).

Martin y Barrett (1978) y Leung et al. (1982) realizaron un
estudio - completo en radio, del cual obtuvieron las propiedades
fisicas del gas, ver tabla (4.11).

La figura (4.9) muestra el espectro de diversas moléculas
. en B335 en la posicién del centro. En las figuras (4.10) y (4.11)

se .observan los contornos de los ‘pardmetros observacionales,




Tx(Co) vy Ta(13CO) respectivamente. Los contornos de 1la
temperatura cinética de la figura (4.12) muestran que esta es
constante a través del glébulo, y los contornos del espesor
b6ptico (figura 4.13) y densidad columnar (figura 4.14) muestran
una buena correlacién con la imagen éptica densa. Martin y Barret
(1978) en base a sus observaciones, concluyen que aparentemente
B335 posee una gran condensacién de gas y polvo, producto del
colapso de una nube mads grande, el remanente de la nube que dié
origpen a este glébulo aGn puede observarse en las placas
fotograficas, como una estructura de polvo tenue que se extiende

hacia el noreste.

: ‘ "TABLA- (4 10)
Datos del cercano 1nfrarr030 de B335

Filtro - Longitud de onda ' Flujo
. . efectiva (u) o v (mJy)

jplaca azul de Palo"ar-

:_e Palomar}’ 

"thnson J
_Johnson,

thhéqnf

~ Johnson .

(‘Leung,[ KQﬁhéEt?y;;MéQAE(19523‘éniﬁ5§é'aiiaﬂ mésa;f radio"j
dispefsi6n de  velocidad encuentran QUe 3335 estd en cblépSO
gravitacional (ver figura 4,15), mAs atn también encuentran que
la linea asimétrica del CO posee unas alas (Av(alas) 24 km/s). En
.la figura (4.16) se puede observar la distribucién espacial del
gas éorrido hacia el rojo y hacia el azul (Leung, 1984),
mostrando una estructura‘ide flujo blpolar, similar a las

estructuras bipolares de las fuentes asoc1adas a protoestrellas y




objetos estelares jbvenes.

Leung (1984) concluye que el glbébulo oscuro y aislado

puede representar una estrella de baja masa y baja

que se ha empezado a formar.

B335

luminosidad

TABLA (4.11)
Propiedades fisicas del gas de B335

T, (°K) NC 2 o) NC® Co) n(H,)
M. y B. 10 9 x 107 cm? 8.4 x 10 cni?
f,,,Leung;P'; 10 . ‘; ' S - 5‘.8‘)(’1‘0“.5'(::52 13 x 10%cm ~3

M(H2)

22 Mg

100 Me

13c0 J=1+0

345 Jm2el ’ R R
~“AﬁNJ9\\ravﬂw¢JvV\gij¢wy¢*&£;J\M,

g ikez,2 clere o

T CTezk
H,C0 1921, k) .

Ra00 2,242, \""‘JW To.os k.
“5Q¢ytRNv4\A/VuV*~v~VJAﬁA~mgv\rV\A£;i;\ﬁumw

A t 1 | 1 | . i -
-15 ~-10 -5 0 s 10 15 20 25 30

.VELOCIDAD LSR (km/s)

FIGURA (6 9)

Espectro de B335 en la posicién central

(Martin y Barrett, 1978).
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para]atxaxmcifmJ 1->0 del - . Elcmtornoiﬂnhmes2°l( »

elnéxinn de 7 °K, ‘con’ mtervalos de 1 °K (Martin y Barrett, 1978)..

Elcontomominimes

.0°l(,ye1uéxmn3.5°l( cmintervalosde05°K(bbrtinyEarrett, 1978)

8335 Tio (CO)
1

_ Dé:sj;;l'a{z‘ miento en' DEC

- |

! : ]
) 20 8] -20
Desplazamiento en AR (s)

FIGURA (4.12)

"Desplazamiento en DEC KA

B335

,O‘HPB‘; ‘_ e ,j,j.‘ . — 5

710 (3CO)
T T T

20 o -20

Desplazamiento en AR (s)

FIGURA (4.13)

4.12) Mapa de contornos de T5(00). FEl contorno minimo es 6 °K y el miximo de 13 °K, con
intervalos de 1 °K (Martin y Barrett, 1978).
4.13) Mapa de contornos de t (*10).

mtervalos de 0 4 (b'hrtm y Barrett, 1978)

El contornos minimo es 0.2 y €l miximo de 1.8, con
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4.—- Comparacidén entre ORI-I-2 y B335,

Como se menciondé en la seccidn anterior, B335 es un glébulo
que aparentemente estd formando una estrella de baja masa y baja
luminosidad. Por esto es importante comparar los pardmetros
fisicos del glébulo ORI-I-2 con B335, para poder determinar si
ORI-I-2 es también una regibén de formacibébn estelar 6 no.

En la tabla (4.12) se presentan los pardmetros fisicos de
ambos gldébulos. Y se observa que B335 es un glbébulo més grande,
mis frio (tanto el polvo como el gas) y mAs masivo. El1 hecho que
'sea més masivo indica que tiene mayor probabilidad de formar

~estrellas de mayor masa.

TABLA (4 12)
Parémetros fisicos de los glébulos
ORI-I-2 y B335.

D R T My Lg T NE20D) . Neco)  n(Hy) M(Ho)
@) @) K M) (o) (K) (cm‘?) j (i ? Yo (oa ) - (Me)

w0} 00853 25° 0.088% 6° 13.8° 6. 4x1015"' 11,x‘101‘7“°‘. 6x103°'>‘~ 1at)

C0a75° 10.0% 4.2015¢ 303t 309t
C22x10%2°  22.0°¢
S : ! ' o \ ‘ o
400" *:.0.12 2% 007" 7.6° 10,07 s.8x10'5°  ox107* . 8. 4x103'v 2. o’

& . Martin y Barrett (1978)
¢ Leung et al, (1982)

d hxmaOQb)

¢ Keene et al. (1983)

Una . similitud que,,tienen,ambos”glébulqs,' esr_que poseen

emisién en el lejano infrarrojo. Y casualmente sus luminosidades




y temperaturas de color no difieren mucho. Las dos fuentes se
encuentran cercanas al centro de los glébulos, donde la densidad
es mhs alta para los dos (ver figuras 4.7 y 4.14). Esto pareciera
indicar, que se est4 dando el mismo fendmeno en dos glébulos
distintos. La diferencia est4d en que B335 presenta flujos
bipolares, que conforme a los modelos de formacibén estelar,
indican que la fuente dinmersa se debe a wuna estrella en
formacibén. Ademads B335 ha sido observado en diversas bandas del
lejano y cercano infrarrojo (ver figura 4.8), <con lo cual se ha
podido conocer mucho mejor su distribucidén de energia, y asi
obtener una luminosidad mas confiable para la fuente inmersa.

En cambio para la fuente infrarroja de ORI-I-2 solo se ha

- .estimado un. valor minimo: para la luminosidad, " debido a qQé solo

7 1s¢ﬂcpéntan- ¢on_1asa§bsetvaéibnes de IRAS 5.12;:25;‘604y’100g;:y‘

a 2.2y no se detectd emisidn ‘alguna. Respecto a las
observaciones en radio que se han realizado, no tienen la
-suficiente ‘'‘sefial a ruido como para ‘poder’ observar un flujo

bipolar, en caso de que existiese.

” La masa de Jeans para B335 es de NO 54 M@,‘.que comparada:»Fw

‘7con su” masa de 22 Mo,k indlca que este glébulo se eﬂCOntraré ‘n. ‘

‘colpasd  grav1taciona1 'si las finicas fuerzas: ‘que’ 1nterv1enen eni'
é1, son la térmica y la gravitacional. En camblo la masa de Jeans
de v1 My para ORI-I-2 es del orden de la masa que calculamos

para esté glébulo (V1,1 Me), 1lo cual 1nd1ca que no es  posib1e“ 

“&afirmér‘ 6 negar que el gl6bulo ORI=I=2: se encuentre ‘en. colapsoﬁﬂ

:ggrav1Lac1ona1. Ahora,_podria pensarse que el glébulo ya: consum16[~j,;

”c1erta masa para formar la. estrella (en el caso de que 1a fuente

1nfrarr03a .se..deba a-la- formacién ‘de una estrella),' y’ dnicamente

dejé 1.1 Mg en la nube. Es indudable que también puede suceder

que la estimaciédn de la masa alin sea muy imprecisa, ya que Leung

et al. (1982) le calcula una masa de 22 Me.




CAPITULO V

CONCLUSIONES

ORI-I-2 &es un glébulo cometario, que tiene asociada
nebulosa brillante con forma de arco.

una
Esta nebulosa posiblemente
es jonizada por la estrella SAO 132406 (del trapecio O Orionis),
la cual es una estrella joven (tipo &espectral BO)

encuentra 9' al sur de ORI-I-2. Esta estrella podria
. Tesponsable

que se

ser 1la

de la nebulosidad en emisién que representa la cola

“:,del. gibbulo. Sin. embargo, hacen falta mas observaciones para

~ Jdetermlnar conc1u51vamente si se trata de una nebulosa de em1516n
6 de una nebulosa de reflexién enrojec1da.

El mapeo a 2.2y muestra emisién extendida al sur del

glébulo, que corresponde a la nebulosa brillante asociada al

.fmismo. Se encontraron 4 fuentes en la regibén mas densa del

*fglébulo.' las cuales no tienen contraparte O6ptica, y posiblemente

“enten estrellas 1oca11zadas detrés de este. Este estudlo,

,nbs ha permltido observar estructura extend1da de muy bajo brillo:'
superf1c1al.

A partir de los datos del lejano infrarrojo de IRAS y de las

‘pobservac1ones en radio de Martin y Barret (1978), pudimos

eStlmar los parémetros de ORI I 2. los cuales se encuentran en la
51vtab1a (5 1).'_,'v L i » ' ‘ -

TABLA (5 1) -
Par4metros obtenidos para el glébulo ORI -I-2

T, M, Lig T4 N(2C0) N(H, ) M(H,) My

25 °K 4x10™2M_, * 6 Le 14 °K  6.4x10%5cm=2 6x10% cm-2  1.1My 1 M,

La masa de Jeans que se calculdé para ORI-I-2, pone en duda




el colapso gravitacional, pero no hay que olvidar 1la gran
incertidumbre que se tiene al calcular las masas.
La emisién de la fuente de IRAS no proviene de la estrella
SAO 132389 (tipo espectral A0 V), sino que se encuentra embebida
en el glébulo. Encontramos que esta estrella tampoco es capaz de
calentar al glébulo, al grado de producir la temperatura que el
gas posee, La elipse de incertidumbre dé IRAS para esta fuente
tiene 30" de semieje mayor y 10" de semieje menor y no es clara
su contraparte en el mapa a 2.2y.
Comparamos el glébulo ORI-I-2 con el glébulo B335, para
tratar de saber, si la fuente infrarroja que posee ORI-I-2 se

debe 4 no a una proceso de formac16n estelar. parecido al que se

“.es;é:'fproduc1endo :en B335. Encontramos, que . los datos- “y
“obs ',,ciones ﬂ’con los que ‘contamos para .. ORI-I-2 adn ~”sbnff
 '1nsufic1entes, -para poder ‘afirmar si hay & no formacibn estelar,'
.. Las sugerencias que tenemos, para tratar de contestar esta

fy.pregunta sons

”) Obtéhér*imégenQSECCDfprofuhdés.dé 1?1régiénv§ggﬂam f

Zar. fotometria ]éh /e1 éé}éano*, 1nfrarr030 y
“éhl e1 leJano infrarrojo (>100u) alrededor( de . 1la
fuente de IRAS para obtener el espectro de la fuente, vy asi su

“1dad total.

TV TN de preferenc1a en 1a molécula de1i 
TTCOx »HVk'suﬂxciente senal a ruido como para observar un. flujo
A)VUna blisqueda de miseres de H,O0.
El tercer punto es muy importante, ya que el flujo' bipolar
'ique' se observa en B335, es el que indica  (en base a los modelos

de formacién ‘estelar) que se e$té observando una estrella de

“baja'mésa*fécién'fdrmada en este objeto. La fotometrifa infrarroja

permiée afirmar que es una estrella de baja luminosidad.




Encontramos que alrededor del glébulo ORI-I-2, se encuentra
una regién de muy alta extincidén y pensamos que se podria ampliar

el valor del tamafio del glébulo, con lo cual obtendriamos una

masa mucho mayor que la que se ha considerado.




APENDICE

(CONCEPTOS DE TEMPERATURA)

RADIACION DE CUERPO NEGRO.

La intensidad de radiacién de un cuerpo negro que se

encuentra en equilibrio térmico a una temperatura T y como

funcién de la frecuencia, esta dada por la funcién de Planck.

_ _Zhy3/c? [erg/s cm? ster Hz]
CBM = AT T N
L € S-1
=d6nﬁ¢ﬁ:;h;j 3és'1é cbnstante-deiPIanck;:f;;k es’lé;cdﬁéfanfé”Jétﬂ
'‘Boltzmann, - ¢ es la velocidad de la luz, -y v - es la

frecuencia en  Hz.

La intensidad . de radlac16n como funcién de la longitud de
vpnda.(qm), esté dada por~ o ‘ '

S 2hc.2/)\ﬁ5': :
'th/lew:

El méxlmo de B (T) ocurre a 1a 1ongitud de onda )\(cm)—O 51/T(°K),
mientras que el méxlmo B (T) ocurre a ) (cm)=0.29/T(°K).
. Ex1sten dos aproximac1ones para la funcién de Planck, y son:
;1) La aproximac16n de Wien,‘qggngp”m hvﬂﬂ?>> 1 ‘

B\;"(n’n“.f'=f 2hg,a/¢z";é‘hv/k.T e ;’a‘k"('r)j%‘mficz‘/’xs -hc/xk'r

2) La aproximacion de Rayleigh-Jeans, cuando hvﬂdr<é 1
B, (T) = 2(yv/c)’kT 5 B, (T) = 2ckT/p"

Integrando B sobre todas las v
las - A , da:

, b Bx sobre todas:

= (2n*k"*/15c2h3)T" = (g/m)T*

donde 0 es la constante de Stefan-Boltzmann.
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Para tratar de saber los procesos mediante los cualés el

medio es capaz de producir el flujo observado, es
intentar hacer

necesario

un balance entre la energia que el medio recibe

‘del exterior y la que es capaz de producir por si
otras palabras hay que resolv

mismo . En

er el transporte de radiacién de un
haz a través de un medio absorbente.

ECUACION DE TRANSPORTE DE ENERGIA.

Un haz de radiacién con intensidad I ~pasa a través de

un-rmedio absorbénte~con,gspesor' dr,

y sufre un cambio- en  su. -
“intensidad dI - ‘(ver figura A.1). . Ok o L

‘En el 1imite cuando  dr el cambio fracciona

’difééfamentéAéfoﬁdftibﬁéi a f‘ ‘,es.deCir
- « dr
de donde,
dr = -k I dr
v vV
donde %, "se define como el coeficiente lineal de abSorciﬁh}'

El espeébfi6ptico’sé define como:

v

dTv==K Aar




aciébn anterior:

sustituyendo en la ecu

dIv = —IvdTv

~como a(r.e™ se obtiene 1 &'V = cte
v v
si T, = 0 entonces I = IVo , por lo que
-1
=T e v
I\) Vo

nsidad incidente ¥ I l1a emergente.

es la inte
entonces el espesor

‘donde I
éptico

i 1a nube posee un espesor . L.

cual el medio tambiéh:emitefradiaci6n se

Para ‘el caso en el
- tiene qde:
ar, = —Kvlvdr +‘jvdr‘

1a_energia emitrdt
,éngulo sblido y’tiempo.

frecuencia, :
Def1n1endo la func16n fuente como.

7es

VO umen

estéi'eﬁﬁééibpm @ifefeﬁéié1 ﬁéré

‘rééblviendo*f
constante:

1 =1 e v+ 5,00 - e V)

donde:

B R 0% efR).,+,.es_laﬂi“te“51dad incidente agenuade PL -
. enS N e L
nube. | | |



S, (1

Esta
1)
entonces,

decir:

2)
entonces,

incidente

- e ™) ., es la intensidad generada dentro de 1la
nube.

ecuacién posee dos casos limites:

Cuando 1la nube es G6pticamente gruesa ( T, >1 )

v
toda la energia detectada proviene de la nube misma, es

Cuando la nube es Opticamente delgada ( 1 << 1 )
v
ia energia detectada puede ser tanto de 1la energia

(atenuada), como de la nube mismo, es decir:

A= v;,f.(sv‘é IY)TV




CONCEPTOS DE TEMPERATURA

a) Temperatura cinética ( Tk ).

La temperatura cinética de un gas, es una medida de 1la
energia cinética promedio de un gas que obedece a la distribuciédn
de Maxwell. Estd relacionada a la energia cinética promedio

mediante la férmula:

_ 3
= m «r>-—§]<Tk

Esta fédrmula es v&lida para un gas monoatémico.

b) Temperatura de excitacién (Tég);'

La temperatura de excitacidén estid definida por una ecuacién
. de Boltzmann, para la poblacién de niveles (atbémicos = &
‘moleculares): ‘ k v

LS o u /Ty,

'n. ,n - son las poblaciones de los niveles superior e ‘inferior

"~ -respectivamente, .

g “,’g '+ son los pesos estadisticos de cada nivel.

hv + es la diferencia de energia entre los niveles, ‘dada “en " -
términos de 1la frecuencia del fotdén que emitiria ‘el"

sistema al caer del nivel au al L .

Los coeficientes de Einstein estén dados por (Rybicki vy
Lightman, 1979):

2

B g, ©
Ty Pon T 9 By T 2h v, e




Para tratar de encontrar la temperatufa dé excitacidn como
funcién del flujo de radiacibn, es necesario hacer uso de los
coeficientes de emisién y absorciédn, que estidn dados por
(Carral, 1982):

hv n A :
u uw ul® .,y Q. .. mememee e e e (A'[*)
: = @
Jv dv = 41 0 (v) dv . , ,
h v (n, B -n B )
' _ ul L fu u ul’ L g e (A.5)
k, @V T % (v) dv
donde ¢(v) es la funcidn perfil y es tal que toma en cuenta el

LCorrimiento en frecuenc1a debido '‘a ‘las dlferentes velocidades

airadlales de 1as particulas”(efecto Doppler)

La func16n fuente ‘esté dada por;f

‘sustituyendo los coeficientes dé‘”Einstéin y la ecuacibén de

delﬁzmahn:

2 h v

v/kr

'e Iéyeéuaci6ﬁfaewﬁdltzﬁénn. ex n

2hvd i

Sv =77 (ehv/kTex

que en la aproximacidén de Rayleigh-Jeans h»/kT;x << 1 gqueda como:

S, = ST Tex et bttt (A7)

de donde




c) Temperatura de radiacién de fondo ( Lg)-

Esta es 1la temperatura que representa a la radiacién de

fondo y estad dada por:

_ 2vik
(0 =S L, (A.7)

donde Rﬂo) es aproximadamente una funcibén de cuerpo negro, por lo

tanto:
2
B Iv(O) c
q@ - 2vik

1d5'Tehperatura4gg lg>transici6n (7T, Yoo

-Este ‘es un concepto ficticio. Para una transicién  con

energia hv, T, est4 dada. por:

“"temperatura de la transicién éé*SBIo’uﬁa;mgdidé de’

eﬁérgia de la transicién.

f) Temperatura de brillo (TB ).

Supongamos que se . observa un punto en un objeto a .una

frecuencia V y medimos una intensidad I,. Al graficar I, vsV

por este punto pasa un Ccuerpo negro. La temperatura de este es

‘”llamada‘temperatura de brillo, es decir:




I, =8, = 25— ( hv/}:iT T s (A.8)
de donde
h
BT In[gvic-‘z’— + 1]
v
en el 1imite de Rayleigh-Jeans:
T8 ='?TU;7€ Iy

Utilizando la ecuacién de transporte de energia:

= - T
| I, = [s\, I,0] -V
;yﬁ_sustltuyendo 1as ecuacxones (A 6),, (A 7) y (A 8),vm jié‘
’ecuaci6n de transporte en” funcién de- temperaturas. T
T, = (T - Tbg) (; —e V) ——:——-~———ff—-—— (A.9)

B ex

temperatura ‘de - ‘brillo es'-un parémetro conveniente

':o“para denotar la inten31dad'de radlaflén a: una \longltud 

'nvolucrar solo una unldadfh“

v(la derla‘temperatura),'en 1ugar de'c1nco (energia, tlempo, érea,

'»vancho»de-banda, y éngulo sélido).

:Téhbefathra“gg antena

‘La temperatura ﬁe’fantena es el parémetro que :obtlene el
radibﬁelescoplo al comparar ‘Ia emisibn de un ‘objeto césmico cén
la de una referencia de calibracién. Para un radiotelescopio
perfecto, 1la temperatura de antena que se obtendria al observar
una fuente extendida de temperatura de brilloe T, , seria
precisamente Ty -« ,

Como en la prictica el radiotélescopio no es perfecto, es

,dec1r. hay que con51derar pérdldas de energia, la temperatura de

antena se deflne como-




1
T, = { T, (0,%) P(0) an
w

Q ) 7B T AT T e (A.10)
donde Q es el Angulo s6lido del patrdén de la antena; y esté
dado por:

2
Q=2
e drea efectiva
y p( ©) es el patrdn de sensitividad de 1la antena, que se
aproxima a una curva gaussiana, representada como:
_ -4 In2 (9/0p)2
P(e) = e = ™% TUOTATL o (A.11)

kdonde e ‘es: el éngulo‘ respécto al: veJe pr1nc1pa1 de la antena. Ly

@,TOAies el ancho angular a. potenc1a media (HPBW half power beamf

'width), y es el que determina 1a resoluc16n de 1a antena,'como..f

D = dismetro del plato -

... donde e es el éngulo sblldo del 16bulo pr1nc1pa1 dado por:-
O 1-1,3?’ °A

R ¥ hﬁ

ﬁdec1r'n 51 el rad_o elescoplo se encuencra i mers/_

’Eampo de radlac16n isotrépica,‘ ng VfreprS?Pﬁ la fraccién

" radiacién que detecta el haz ' ptincipal,  résb¢Eto'av1a que{inq.dé:”b

totalmente.

- _Teg 1
L} 4 In2 ©

de donde se obtiene que

1 _4m2 - L (A.12)
- Ter . ; e :
@ ~we: s

Sustituyendo el patrébén de‘ehisividad (ecuaciébn A;ll) y ‘el

inverso del dngulo sbdlido (ecuacidbén A.12) en la temperatura de




antena, queda:

. = 4.In2 0/2 -4 In2 (o/e' )

A“TI"'@‘X‘”B! Tgle.2) e A" 2 mede
considerando:

de= 2 1 6 deo

llaciendo las suposiciones, _de gque la fuente es circular. de .

Vdiémetro Gs y que la temperatura de brillo es constante en la
regién, se tiene:
_ 8 In2

B ~ 02
G)A

T T (~02/8In2) [e~In2(eg/0n) > _ 1

B "B
de donde

- oIn2(02/68)

:"THajfdbéfcaSOS‘11mite“imbdr antess:.

1) Fdéhte extendida (o, >> 0p)

una medida, direct

.2)@Fuénté ﬁﬁnfﬁa1 ?G§'«{éAf
2 .
TA = nB B [In2 O /OA]

decir 3

»exlste un factor de: d'luc16n que

’te;es'extendidz—l.:{”"~

"h) Temperatura de radiacién ( T, 6 Tg) -

Supongase que se conoce la radiacién promedio en um punto
del espacio, hacemos pasar un cuerpo negro por Jv y.ov la
temperatura'de‘este cuerpo negro es Tr . )

Es decir; la temperatura de radiacién representa la
radlac16n promedlo (de todas las d1recc1ones tanto 1nter10r como -

exterior a 1la nube) que recibe un 4tomo & una molécula en 1la

nube.




i) “Temperatura de color (g ).
i c

La temperatura de color de una fuente es un pardmetro

definido por la razbébn de las intensidades observadas IA e IA a
1 2
dos longitudes de onda A, vy Xz.
_Eil_ _, A, )s ehc/Asz'c -1
T - A
I, Ay ehc/llk.Tc -1

Asi 1la temperatura de color T, , es la temperatura de la
funcién de Planck que tiene la misma pendiente entre las

longitudes de onda Al y A, .

4> Temperatura efectiva (T.gp.

La températura'efectiva de una fuéhte; es 1la tempérafura de
un cuerpo negro- esférlco, teniendo el mismo radlo que la fuente y

tla misma energia total produc1da L, es dec1r'
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