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Capitulo 1
Resumen

El estudio observacional de la formacion estelar se ha concentrado en entender el
entorno molecular en el que se estan formando las nuevas estrellas y la interaccién de
las diferentes manifestaciones (a veces violentas) que van asociadas a los procesos de
formacién estelar. En las ultimas decadas el desarrollo tecnol6gico nos ha permitido
explorar las caracteristicas en el cercano infrarrojo de las regiones de formacion este-
lar de manera bidimensional, cada vez con mayor resolucion espacial. Un resultado
importante de las observaciones multifrecuencia, es la aparente asociacién entre la
emision optica y en el infrarrojo cercano, de los objetos HH y los flujos bipolares
moleculares de alta velocidad (estos tltimos descubiertos en longitudes de onda de
radio}.

En el presente trabajo se estudian tres objetos: IRAS 20126+4104, Cepheus E
(HH 377) y HH 110. Usamos para nuestra investigacion técnicas de imagen directa
y de espectroscopia en longitudes de onda 6pticas (A 4000-7000 A) y en el cercano
infrarrojo (AX 1.7-2.4 um). El objetivo principal es determinar los parametros
fisicos que den luz sobre la naturaleza del mecanismo de excitacién que produce la
emisién observada. Estos paraAmetros ayudan a explicar las caracteristicas fisicas de
los objetos observados.

El trabajo se divide basicamente en seis partes. En la parte I se describen
los conceptos introductorios a los fenémenos astronémicos que nos conciernen y
también dedicamos espacio a revisar algunos conceptos fisicos que se usan en el
analisis y la discusién de las otras secciones de la tesis. La parte II se describen las
técnicas observacionales empleadas para este trabajo, y también algunos detalles de
la reducciéon de datos que no forman parte de los procedimientos esténdares.

En la parte III describimos la investigacién en el infrarrojo cercano que hacemos
de la fuente IRAS 20126+44104. Tenemos imagenes y espectros de los que deter-
minamos la temperatura de excitaciéon, T,., como funcién de la posicién sobre tres
condensaciones que emiten en IR. Discutimos el mecanismo de excitaciéon que se
infiere de los resultados espectroscépicos, una mezcla de excitacion colisional y fluo-




Resumen

rescencia. También tenemos en cuenta la posible asociacién de la emisién infrarroja

observacla con el flujo molecular detectado para IRAS 20126-+4104.

En la parte IV hacemos un estudio detallado de la regién de Cepheus E en el
infrarrojo cercano y en optico (espectroscopia e imagen directa). Para este objeto se
conoce también un flujo molecular detectado en CO. Analizamos y comparamos la
morfologia en el 6ptico y el infrarrojo cercano. Determinamos todos los par&metros
fisicos que las lineas en el Gptico e IR permiten determinar (temperatura y densidad
electronica, grado de ionizacion, mecanismo méas probable de excitacién de la emi-
sién observada, etc.). Estimamos una velocidad de choque comparando los cocientes
observados con los predichos por los modelos de choques de la literatura. Encontra-
mos cue este objeto muestra caracteristicas peculiares de alta densidad electronica
y muy baja excitacion.

La parte V contiene el estudio de espectroscopia éptica que hicimos en HH 110,
a lo largo y a través del jet . En esta scccidn de la tesis se buscod hacer un analisis
de loe nordmetros ficicos on HH 110 coms funcidi de la pusicion espacial. Bi estudio
de los cortes transversales al jet se analizaron con el proposito de investigar si parte
de la emisién observada en HH 110 es producida en una capa de mezcla turbulenta.
Determinamos la temperatura electrénica, T,, y la fraccion de ionizacion, X, usando
diagramas de diagnéstico que construimos anilogamente a los de Bacciotti et al.
(1995), y los analizamos como funcién de la posicion.

En la parte VI, estudiamos diferentes determinaciones de la extincion en los ob-
jetos HH. Comparamos los cocientes relativos observados en objetos HH de diferente
grado de excitacién con los obtenidos por los modelos de choque de Hartigan et al.
(1994). Analizamos la extincion en los objetos HH buscando posibles correlaciones
entre la extincién determinada por diferentes métodos o con el grado de excitacion
de los objetos HH. _

Finalmente, la parte VI contiene las conclusiones mas importantes de este tra-
bajo.




Capitulo 2

Formacion estelar

La formacion estelar es uno de los campos de estudio mas interesantes en la as-
trofisica moderna. Las estrellas constituyen uno de los componentes principales de
una galaxia, y cada suceso a lo largo de la vida de las estrellas debe tenerse en con-
sideracion cuando se estudia la evolucion de las galaxias y del universo mismo. Esto
toma particular importancia porque sabemos que la formacién de nuevas estrellas es
un proceso que sigue ocurriendo en el disco de nuestra galaxia y en otras galaxias.
Ademas, debemos considerar que las estrellas se encuentran en perpetua interacciéon
con el material interestelar que las rodea y que los fendmenos asociados a la evo-
lucién de las estrellas afectaran la dindmica, quimica y evolucién de su entorno y
de otros fenémenos a mayor escala en el universo. Entender y estudiar los procesos
involucrados en la formacién estelar requieren del conocimiento de diferentes areas
de la astrofisica.

En esta tesis fijamos la atencion en algunas facetas de la formacion estelar. En
particular, examinamos el caso de los flujos de gas (outflows), que eyectan las es-
trellas de baja masa recién formadas y los fenémenos asociados a la interaccion de
estos flujos de gas con el material que rodea a la protoestrella, como es el caso de
los chorros colimados de gas (jets) y los objetos Herbig-Haro (objetos HH). Estudia-
mos con detalle las condiciones fisicas del gas, en outflows y objetos HH asociados a
fuentes particulares, valiendonos de técnicas observacionales multifrecuencia.

En el resto de esta introduccién presentaré un breve acercamiento a los concep-
tos basicos sobre formacion estelar. Conviene revisar primero los distintos estados
evolutivos por los que pasa una estrella de baja masa en su camino para llegar a la
secuencia principal (seccion 2.1.1). Méas tarde revisamos las caracteristicas genera-
les de los objetos HH. También revisamos algunos conceptos fisicos que se emplean
en el anilisis y la discusion de los resultados a lo largo de este trabajo.

Los resultados de este trabajo han sido publicados en dos articulos arbitrados
(Ayala et al. 1998; Ayala et al. 2000) que se presentan en los capitulos 5 y 6,
respectivamente; el capitulo 8 contiene un articulo que serd publicado préoximamente.
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12l resto de la tesis estd organizado de la siguicnte mancra: en la parte I presentamos
los resultados y el anélisis de las observaciones en el infrarrojo cercano que hicimos
del flujo de gas molecular asociado a la fuente IRAS 20126-+4104 (capitulo 5). La
parte IV (capitulos 6 y 7) contiene el estudio en el infrarrojo cercano y el éptico que
practicamos al oufflow conocido como Cepheus E. La parte V contiene el estudio
de espectroscopia en el 6ptico que hicimos en el jet de HH 110. En la parte VI
(capitulos 9 y 10} se hace una discusion sobre la extincién en los objetos Herbig-
Haro. Finalmente, en el capltulo 11 se presentan las las conclusiones generales de la
presente tesis.

2.1 La formacion de nuevas estrellas

En el que podriamos llamar el modelo estandar de la formacion de estrellas, se cree
que las estrellas nacen por contracciéon gravitacional del gas denso en nubes molecu-
lares. En este modelo se propone que el gas difuso que conforma el Medio Interestelar
(MI) es un fluido magnetohidrodinamico, isotérmico, turbulento! y altamente inho-
mogéneo, del que se forman grandes complejos de nubes moleculares. Estas nubes se
encuentran en interaccion continua con el resto de la galaxia a través del movimiento
de brazos espirales, turbulencia y campos magnéticos del MI. Durante su desarrollo
las nubes se fragmentan y se piensa que el espectro de masa de los fragmentos resnl-
tantes podria estar relacionado con Funcion Inicial de Masa (FIM) de las estrellas
(Vazquez-Semadeni et al. 2000). Los fragmentos de nube se contraerdn gravitacio-
nalmente, si son inducidos por alguna perturbacién externa, al mismo tiempo que
pierden el soporte por presion magnética (via difusién ambipolar). Mientras tanto,
en los nicleos mas densos se puede iniciar la formacion de una nueva estrella. Los
procesos que ocurren para conseguir la iniciacién del colapso todavia no estan bien
entendidos. Sin embargo, el mecanismo que se invoca frecuentemente para encender
la formaci6n estelar en una nube es la explosiéon de una supernova (Shu 1977; Shu,
Adams y Lizano 1987).

En los altimos afios varios grupos de investigadores han buscado la deteccion
directa de movimientos de caida de material (infall) en nubes colapsando. Con el
lanzamiento del satelite IRAS (infrared astronomy satellite) en la década de los 80,
se realizé una observacion sistemética del cielo en el lejano infrarrojo. Los resulta-
doss obtenidos con este satélite han contribuido significativamente en la busqueda
de evidencia observacional de infall, pues se han detectado y estudiado las fuentes
infrarrojas altamente extingnidas de baja luminosidad que se localizan en las re-
gilones de formacién estelar. Por otro lado, recientemente se han disefiado métodos
espectroscopicos —en el 6ptico e infrarrojo-— para diagnosticar observacionalmente

'En el modelo cstandar la turbulencia cs tratada como micro turbulencia, donde los mevimientos
caoticos del fluido ocurren a escalas mucho menores que la escala caracteristica del sistema
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la tasa de acrecién en los discos de objetos estelares jovenes clase I y IT (ID’Alessio
et al. 1999, Muzerolle, Hartmann & Calvet 1998a,b, Muzerolle et al. 2000, Muze-
rolle, Calvet, & Hartmann 2001). Ademads, otros auntores han estudiado numerosos
candidatos de infall en fuentes clase 0 y clase I usando observaciones en longitudes
de onda submilimétricas y han encontrado evidencias de colapso en lineas de H,CO,
CS y NyH™* (Gregersen et al. 2000 y referencias que ahf se dan).

Sin embargo, hay algunos problemas que podrian cuestionar el modelo estadar
de formacién estelar. La controversia estd en la suposicién de que en el medio
interestelar ocurren movimientos no térmicos a pequena escala que mantienen a
las nubes en equilibrio. Las investigaciones recientes sobre las nubes moleculares
revelan que su apariencia es de nubes fragmentadas que presentan una variedad de
velocidades. Esto tltimo sugiere la existencia de un campo de velocidades para las
nubes con una componente turbulenta (movimientos desordenados), cuya escala es
comparable a las escalas de velocidad de las nubes mismas (Ballesteros-Paredes et
al. 1999 y referencias que ahi se dan). De modo que si las nubes moleculares estian
embebidas en un medio internube altamente turbulento es muy probable que las
nubes y el gas internube estén en un estado claramente dinamico.

Por otro lado, las estrellas recién formadas interaccionan de forma violenta con
el gas que las rodea generando fendmenos opuestos: por un lado se promueve la
formacién de mas estrellas al producirse las perturbaciones necesarias para provocar
la contraccién de gas; pero, por otro lado, la formacién de estrellas podria inhibirse
al producirse turbulencia, ionizacion del gas y la eventual destruccion de las nubes.
Ademas de que no se conocen con precision los criterios para encender y terminar
el colapso en los niicleos densos de las nubes moleculares. De cualquier forma,
las estrellas mas jovenes se encuentran siempre asociadas a las nubes moleculares,
que son las zonas mas densas del medio interestelar. De hecho, las observaciones
de protoestrellas (fuentes de radiacion en fases previas a la secuencia principal)
muestran que cuanto mas jovenes son, estdn asociadas a gas mas denso.

En las 1ltimas tres décadas, el entendimiento de los jets estelares y las propie-
dades de la formacién y evolucion de las nubes moleculares, ha ido en aumento
valiéndose de estudios en radio de las nubes moleculares, observaciones en el visible,
ultravioleta, infrarrojo y rayos X, mas los multiples avances en el modelaje numérico
de estos fendmenos.

2.1.1 Clasificacién de objetos estelares jovenes

A pesar de los enormes progresos de la astronomia infrarroja y milimétrica, las
observaciones de las fases cruciales de la formacion de estrellas se tornan dificiles
por la alta opacidad de las cnvolturas y la falta de resolucién angular. Las zonas mas
densas en las nubes moleculares, se detectan en radio frecuencias usando trazadores
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de alta densidad como el amoniaco (NH,). Los nucleos mas densos, que evolucionan
hacia protoestrellas, usualmente no muestran emisiéon infrarroja (Myers & Benson
1983) y tienen temperaturas de T~ 5 — 12 K (Ward-Thompson et al. 1994).
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FIGURA 2.1: Representacion esquematica del estado evolutivo de los objetos estelares
jovenes (YSOs), que se dividen en cuatro clases. Se muestra la distribucién espectral
caracteristica de cada clase (figura tomada de Estalella & Anglada 1996). La secuencia

evolutiva empirica para los YSO de baja masa es: Clase 0 — Clase I — Clase II — Clase
1.

Durante las fases previas a la secuencia principal estas fuentes de emision se de-
nominan Objetos Estelares Jévenes (YSO, Young Stellar Objects, por sus siglas en
inglés) y se clasifican en cuatro categorias empiricas llamadas: clase 0, I, IT y IIT (ver
Figura 2.1} La clasificacién depende de la distribucién de cnergia (distribucion del
flujo AF), conocido como SED, Spectral Energy Distribution), que se consigue mi-
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diendo los espectros de la fuente en el infrarrojo y submilimétrico (Lada & Wilking
1984; Lada 1991). Se cree que la acrecién de material hacia la protoestrella ocurre
todo el tiempo, con lo cual la masa de la envolvente de gas alrededor de la estrella va
disminuyendo, ocasionando cambios en la distribucién de energia de la fuente. Los
objetos estelares jovenes emiten una parte importante de su energia luminosa en el
infrarrojo, debido a que el polvo de la envolvente circundante absorbe y reemite la
energia radiada por el objeto estelar. La secuencia evolutiva para los YSO de baja
masa, comenzando por los objetos mas jovenes, es: Clase 0 — Clase I — Clase II —
Clase III. Esta secuencia es cuasi-continua y corresponde a diferentes estados evo-
lutivos: unaa fase inicial donde la acreciéon lo principal, una fase de acrecion tardia,
estrellas presecuencia principal con discos protoplanetarios y estrellas presecuencia
principal con despojos de sus discos (André et al. 2000).

Objetos clase 0. Estos son los objetos en los estados méas tempranos de la
evolucién protoestelar (André, Ward-Thompson & Barsony 1993). En esta fase,
la masa del objeto estelar es mucho mas pequefia que la masa de la envolvente
circundante, M, < M.,,. Barsony (1995) hace una lista con los criterios para los
objetos clase 0: i) Son objetos visibles s6lo en el lejano infrarrojo o longitudes de
onda mas largas que 10 pm; ii) tienen un cociente de luminosidad bolométrica a
luminosidad submilimétrica bajo, Lyo/Lsubmm <200, que se interpreta como que la
masa de la envolvente es mayor a la masa que hay en el objeto estelar joven,; iii)
presentan una distribucién de energia que pareciera corresponder a un cuerpo negro
de temperatura T ~ 20-40 K, que significaria que sélo estamos viendo la envolvente
de gas fria, en caida hacia la fuente, y no el nicleo proto-estelar; iv) la mayoria
de las fuentes clase 0 estan asociadas a flujos moleculares, altamente colimados
{por ejemplo, 1.1448, Bachiller et al. 1990; VLA 1623, André et al. 1990), que
ademas presentan una correlacion entre las altas velocidades del flujo y el grado
de colimacion. Las luminosidades bolométricas de estos objetos estan entre 3 y 30
Lo. Las tasas de acrecién y de pérdida de masa (ver seccion 3.5) en los objetos
clase 0 resultan extremadamente eficientes en la transferencia de momento y energia
cinética de sus outflows (Lada & Fich 1996). El valor que se infiere para la tasa de
acrecion es de ~ 107 My afio™! (Kenyon & Hartmann 1995). Suponiendo que la
escala dinadmica de los outflows pudiera dar una estimaciéon exacta de su edad, los
objetos estelares jovenes clase 0 serian las fuentes mas jovenes conocidas, con edades
menores que 10* afios (Sandell et al. 1991, Mezger et al. 1992).

Para las clases restantes de objetos estelares jévenes la naturaleza de su distribu-
cion de energia esta relacionada con el grado de inmersion de la fuente dentro de su
envoltura circunestelar (Shu, Adams y Lizano 1987). Los objetos estelares jovenes
con discos circunestelares grandes con una envolvente, presentaran una distribucién
de energia con contribuciones a diferentes temperaturas y a distintas distancias de la
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protocstrella central. En algunos casos la distribucién de energia resulta mas ancha
que la de un cuerpo negro, ésto se debe al exceso en el infrarrojo producido por la
emisén del disco presente,

La clasificacién depende del indice espectral de la distribucion de flujo, QrR,
en vF, = AFy ~ AMR, este indice se mide tipicamente entre 2 gm y 50-100 pm.
Dependiendo de como se disipe el polvo de la envolvente circunestelar y del disco a
lo largo de la evolucién del objeto estelar joven, su distribucién de energia podria
pasar de manera continua de clase I a clase III (Wllkmg et al. 1989)

Objetos clase I. Estas fuentes estan profundamente embebidas en las nubes
moleculares y generalmente no se detectan en longitudes de onda 6pticas. Su distri-
bucion de energia es mucho més ancha que la de un cuerpo negro de temperartura
entre 50 y 100 K y tienen indices espectrales positivos 0 < a;r > 2. Esto indica
la presencia de gran cantidad de polvo circunestelar que aumenta la emisién en la
distribucion de energia hacia longitudes de onda maés largas (Lada & Wilking 1984;
Myers et al. 1987). Tipicamente estas fuentes estan asociadas a flujos moleculares
poco colimados y de baja velocidad (Kenyon & Hartmann 1995). Las masas de los
discos circunestelares en los objetos clase I son generalmente mas pequeiias que la
masa de la fuente central (André & Montmerle 1994), esto sugiere que la mayor parte
de la masa del disco ya ha sido acretada por la protoestrella. Las luminosidades de
los objetos clase I estan entre 0.2-30 Lg,. Respecto de su edad se cree que es de ~ 3x
10° afios, lo cual se estima usando las trazas evolutivas para objetos presecuencia
principal de D’Antona & Mazzitelli (1994). Se han modelado los espectros de estos
objetos encontrandose que pueden reproducirse con una envolvente esférica isotér-
mica colapsando y rotando, con caida de material (infall) hacia el disco de acrecién
que rodea la fuente central (Adams et al. 1987; Calvet et al. 1994). La tasa de
acrecion que se infiere para estos objetos es de ~ 1.6x 1078 My afio™!.

Objetos clase II. Estos objetos generalmente pueden verse en el Optico y en el
infrarrojo. Las estrellas presecuencia principal que pertenecen a esta clase de objetos
estelares jovenes, son las estrellas T Tauri clasicas (CTTS, clasical T Tauri stars, por
sus siglas en inglés), que presentan muy intensa la linea Hev en emisién Yy un exceso
en el continuo UV, también hay estrellas FU Orionis que sean visibles en el dptico.
Al igual que las fuentes clase I sus espectros son més anchos que el de un cuerpo
negro, pero su indice espectral es negativo, —2 < asp < 0. Las estrellas presecuencia
principal que tengan a;z = 0 se conocen como fuentes de espectro plano, esto se usa
ast con el fin de distinguirlas de los objetos clase I y II.

Las fuentes clase II muestran un exceso de emisiébn en el infrarrojo si se las
compara con con una fotosfera estelar enrojecida. Los modelos para reproducir los
indices espectrales de estos objetos requieren discos curvos flared, este tipo de discos
interceptan una fraccion mayor de la radiacién respecto de los discos planos. Por
otro lado, para explicar el velamiento optico y los excesos UV que se observan en
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este tipo de objetos se requiere que el disco sea de acrecién de la estrella central de
acreciéon luminosos (Adams & Shu 1986; Kenyon & Hartmann 1987).

Objetos clase III. Estos objetos son visibles dpticamente y presentan indices
espectrales negativos, —~3 < ayg < —2. Son los objetos mas evolucionados. Su
distribucién de energia es parecida a la de un cuerpo negro (una sola temperatura),
y basicamente sin exceso infrarrojo; esto indica que no hay, o hay poco polvo en sus
alrededores, y que la emisién observada se esta generando en la fotosfera enrojecida
de la nueva estrella. Esta clase incluye los objetos jovenes de la secuencia principal,
los de la presecuencia principal, las estrellas post-T Tauri (Lada & Wilking 1984), y
las estrellas T Tauri “desnudas” (Walter 1987). El parecido de sus espectros al de un
cuerpo negro hace que su distribucién de energia sea explicable invocando extincion
en la fotosfera de la estrella, debido a los restos de polvo de la envolvente y el disco
circunestelares.

Cabe aclarar que esta clasificacién de objetos estelares jovenes se usa para estre-
llas de masa baja e intermedia (M,< 3 Mg), no existe una clasificacién equivalente
para las llamadas estrellas de alta masa; la razdén de ésto, es que el tiempo que pasan
las estrellas masivas como protoestrellas es muy corto, de modo que no se puede dis-
tinguir observacionalmente las distintas etapas presecuencia principal. Las estrellas
de mayor masa que se localizan antes de la secuencia principal, son las Hlamadas
estrellas Ae/Be de Herbig, que se caracterizan por su tipo espectral, la presencia de
la linea de Ha en emision, y por un exceso en el infrarrojo.

2.2 Flujos de gas en estrellas jovenes

Generalmente las observaciones multifrecuencia de las regiones de formacién estelar
revelan claramente la eyeccién y pérdida de gas desde las zonas centrales de las
fuentes estelares jovenes. En el caso de la caida (infall) de material hacia las pro-
toestrellas, es en los wltimos afos que se han obtenido resultados contundentes que
indican acrecién de material hacia estrellas tipo T Tauri {ver seccion 2.1). El hecho
de observar acrecién coexistiendo con eyecciéon de material podria parecer parado-
jico cuando lo que se quiere es reunir el material suficiente para formar una nueva
estrella, pero el estudio detallado de los procesos involucrados en la formacion estelar
nos han ayudado a entender esta aparente inconsistencia. Las estrellas se forman de
nubes moleculares, que tienen siempre una masa mayor a la necesaria para generar
una estrella. Los niicleos densos donde se estan formando las nuevas estrellas, tienen
también una cierta cantidad de momento angular. El momento angular 6rbital del
gas que cae al nicleo tiene que perderse antes de que el material caiga sobre la fuente
o protoestrella. Si una fraccion del material que estd cayendo es eyectado de modo
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qce logre Uevarse la mayor parte del momento angular (via un viento estelar o un
jet), el gas restante puede caer sobre la protoestrella.

La clasificacion de los objetos estelares jovenes (ver seccién 2.1.1) describe fuentes
sumergidas en gas denso para los casos méas jovenes y menos evolucionados {obje-
tos clase 0 y I), y fuentes que han perdido casi completamente la envolvente de la
que sc formaron (objetos clase III). Esto sugiere una diferenciacién en edad usan-
do como criterio los diversos procesos que suponen la perdlda y eyeccwn de masa
de las fuentes jovenes. Existen varios fenémenos de eyeccién de masa asociados a
objetos jovenes que nos indican que en sus primeras fases evolutivas las estrellas
experimentan grandes pérdidas de masa que interacciona con el gas circundante de

alta densidad. Describiremos enseguida algunos de estos procesos.

2.2.1 Objetos Herbig-Haro

Los objetos Herbig-Haro (en adelante objetos HH) fueron observados 6pticamente
por vez primera pot Guillermo Haro (1952, 1953) y George Herbig (1950, 1951, 1952).
Son nebulosidades pequeiias (generalmente tienen tamafios de menos de un minuto
de arco), que se localizan en regiones donde hay estrellas jovenes. Los espectros
Opticos de estos objetos presentan las lineas de hidrégeno en emisién, y lineas de
erision prohibidas de baja excitacién de [O 1], {N I}, y [S 11]; y algunas de mayor
excitacion como [O II1] y [Ne III]. A la fecha se han catalogado cerca de 400 objetos
y se continfia la bisqueda de objetos nuevos (Reipurth 1997).

Inicialmente se crefa que estas nebulosidades contenian estrellas en formacion, y
ahora se sabe que estan asociados intimamente a los procesos de formacién estelar.
Los movimientos propios observados en estos objetos, dieron pistas para descubrir
su naturaleza. Las velocidades radiales observadas en los objetos HH (200-400 km
s71), resultan altas para considerarlas como producidas por rotacion o colapso. Las
estrellas que los originan estan generalmente a distancias de 0.1 a 1 pc del objeto
HH y a veces no es facil identificarlas.

El espectro optico de los objetos HH puede reproducirse si se modela como la
emision del gas enfridndose al pasar a través de una onda de choque; es decir, la
emision observada proviene de la zona de recombinacion que se localiza detras de la
onda de choque (Schwartz 1975,1978; Dopita 1978; Raymond 1979). Comparando
detalladamente las observaciones con las predicciones teoricas se encuentra que se
reproducen mejor los espectros de los objetos HH (lineas prohibidas de alta y baja
excitacion en un mismo objeto) usando los llamados modelos de choque de proa (bow
shocks). El gas que entra justo en el apex del choque de proa lo hace con mayor
velocidad (normal al choque), respecto del de las alas, generando fuertes lineas pro-
hibidas de mayor excitacién (por ejemplo, [0 III], [S I11|, [Ne I11], He I). El gas que
basa a través de las alas choca con una velocidad menor produciendo sélo lineas de

— 19




Parte I Conceptos Introductorios §2.2 Outflows en YSOs

baja excitacion (Hartmann & Raymond 1984; Raga & Bohm 1985,1986; Hartigan,
Raymond & Hartmann 1987; Raymond, Hartman & Hartigan 1988; Hartigan, Mor-
se, & Raymond 1994). Existe otra propuesta para reproducir parte de la energia
observada en los espectros Opticos de algunos objetos HH, es el caso de HH 110
y HH 46-47. Para ello se propone la existencia de una capa de mezcla turbulenta
entre el flujo de gas y el material del medio ambiente que rodea al flujo (Kahn 1980;
Meaburn & Dyson 1987, Canté & Raga 1991; Taylor & Raga 1995). La deteccién
de H, en los objetos HH hecha por vez primera por Elias (1980}, fue interpretada
como evidencia de la presencia de choques de baja velocidad (de pocas decenas de
km s~1} que produjeran esta emision.

Los objetos HH generalmente son bipolares, y sus 16bulos se presentan uno co-
rrido al rojo y otro al azul, simétricamente dispuestos respecto de la posicién de
la estrella excitadora. Algunos objetos son morfolégicamente asimétricos, esta ca-
racteristica podria ser intrinseca de la fuente excitadora y no producto del medio
ambiente circundante. Por otro lado, la mayoria de los objetos HH observados 6pti-
camente muestran el 16bulo corrido al azul mas brillante, lo cual refleja que las nubes
moleculares asociadas a los objetos tienden a oscurecer a los que se estdn alejando
de nosotros y que estarian mas embebidos en la nube molecular (Cant6é 1981).

Las observaciones de los movimientos propios de los objetos HH indican flujos
expansivos de gas que estan alejandose de la fuente excitadora a velocidades altas (ti-
picamente entre 100 y 300 km s™!). Esto, junto al descubrimiento de jets visibles en
algunos objetos HH (Dopita, Evans, & Schwartz 1982; Mundt & Fried 1983), llevan
a construir un modelo general de los objetos HH donde los vientos asociados a las
estrellas recién formadas se coliman dando origen a los jets esletales. Estosjets im-
pactan con velocidades supersénicas al medio ambiente (nube molecular) que rodea
a la fuente excitadora generando uno o méas choques radiativos.

2.2.2 Jets de gas con emision en Hy

Hasta hace poco tiempo, el término “objetos HH” se referia s6lo a los objetos ob-
servables en luz visible, restringiéndose a los objetos HH localizados en las regiones
de formacién estelar donde la extincion no sea muy alta. Para las protoestrellas con
jets mucho mas embebidos en las nubes moleculares, se deben usar otros trazadores
de choques que puedan revelar su presencia. Algunas lineas de hidrégeno molecular,
H, (en transiciones vibracionales-rotacionales), revelan las zonas de enfriamiento de
choques de baja velocidad (v, ~ 20-40 km s™1), en densidades no muy altas (n <
10%). Esta emision se observa generalmente en torno a estrellas jovenes y, cuando
hay jets, éstos siguen la estructura de los l6bulos, trazando sélo las zonas donde
hay gas molecular. La transici6n mas brillante del Hy es la (1,0) S(1) a 2.12 pm,
que es accesible en la banda K del cercano infrarrojo, por lo cual es la mas usada.
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La extincion a estas longitudes de onda es menor que en el visible, de modo quc ¢!
H, puede emplearse para rastrear zonas de emisién no observables en el optico. Los
coeficientes de Einstein para éstas transiciones del Ho, dan tiempos de enfriamiento
de menos de un aflo, de modo que el H; estaria revelando la presencia de gas que
esta siendo chocado en este momento.

Se ha encontrado emisién en H, para varios objetos HH visibles, por ¢jemplo,
HH 7-11 (Hartigan, Curiel & Raymond 1989), HH 12 y HH34 (Stapelfeldt et al.
1991), HH 91, HH 110 y HH 111 (Davis, Mundt & Eisloeffel 1994). También existen
algunos jets que han sido descubiertos en H, y que no son detectables en el Opti-
co, por ejemplo HH 212 (Zinnecker, McCaughrean & Rayner 1998). La presencia
de Hz en los objetos estelares jovenes clase 0 (ver seccién 2.1.1), sugiere que los
outflows aparecen en las fases mas tempranas de la evolucién protoestelar.

Es importante sefialar que en los estudios espectroscopicos de objetos HH mues-
tran que las lineas infrarrojas de H; son mas angostas (10-40 km s™!) que las line-
as Opticas (40-100 km s™'), por un factor de dos (Zinnecker et al. 1989). Mientras
que las velocidades radiales estimadas usando las lineas mas brillantes (~100 km
s71) son menores para las lmeas infrarrojas que para las lineas opticas (hasta por
més de 40 km s71).

2.2.3 Jets de gas moleculares

La molécula mas abundante en el universo es la del hidrégeno, pero es dificil obser-
varla en zonas con gas frio. El espaciamiento entre niveles rotacionales del H; resulta
mucho mayor que la energia cinética tipica de las particulas en las nubes molecula-
res, donde ocurre la formacion estelar (T ~ 10-100 K}, haciendo muy improbables
las transiciones entre estos niveles rotacionales. De modo que cuando se rastrean las
nubes moleculares frias el trazador que se usa es el monéxido de carbono (CO), el
cual puede ser excitado colisionalmente por las moléculas de H,.

Las primeras observaciones interestelares de CO fueron hacia el nicleo molecular
de Orién A (Wilson, Jefferts, & Penzias 1970) encontrandose que la linea de CO
mostraba alas de unos 100 km s~!, que resulta ser una velocidad muy alta. Después
se encontré que la mayoria de las nubes moleculares no presentan estas lineas tan
anchas (Kwan & Scoville 1976). Mas aiin, observaciones posteriores mostraron que
en las regiones de formacién estelar es comiin observar 16bulos moleculares bipolares
gigantescos, uno corrido al rojo y otro al azul (Edwards & Snell 1984). El namero de
flujos moleculares observados ha ido en aumento y sobrepasa los 250 (Wu, Huang,
& He 1996).

Los flujos moleculares son grandes estructuras (0.1-10 pc) bipolares que no estén
mny colimadas. El factor de colimacién, definida como el cociente del eje mayor
al eje menor, es bajo (¢ ~ 1-4) (Lada 1985). Las masas estimadas para los fujos
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cavidad vacia
fuente -

- flujo de gas molecular
_ nucleo de gas denso —

Ficura 2.2: Dibujo esquemaético de la cavidad formada por un fiujo de gas mo-
lecular. El outflow bipolar ha excavado una cavidad en el niacleo de gas molecular
haciendo que el gas sea eyectado por las paredes en forma de cascara, que quedan
delineadas por la emisién en el infrarrojo cercano de Ha.

moleculares van de 1072 a 10° Mg(Snell 1987). La mayoria de los flujos moleculares
tienen velocidades de algunas decenas de km s~*, pero se han observado algunos con
velocidades mayores que 100 km s~!, por ejemplo, L1448 {Bachiller & Cernicharo
1990); HH 7-11 (Masson, Mundy & Keene 1990), entre otros. Muchos de estos flujos
tienen forma de cascaras rodeando una cavidad vacia, sugiriendo que el origen del
maximo de la emisién observada proviene de gas del medio ambiente que ha sido
barrido (ver Figura 77). Esta idea se ve favorecida cuando se estiman las masas de
algunos flujos moleculares encontrando que tienen masas > 10 Mg, que resulta ser
del orden de la masa que para entonces tiene el nicleo de la protoestrella central. Es
dificil explicarse como una estrella pude eyectar una cantidad de masa equivalente
a la del ndcleo mismo del que esta emanando.

La presencia de objetos HH y de emision de H; en muchos de los flujos moleculares
sugiere que todos estos fendmenos pueden tener un origen comin. La idea se refuerza
por el aumento en la deteccién de flujos de CO altamente colimados asociados a
estrellas jovenes. Este incremento, es el resultado de los avances tecnolégicos que
han permitido tener observaciones de mayor resolucién angular en longitudes de
onda milimétricas. Los cocientes de colimacién en los flujos altamente colimados
son tipicamente de ¢ ~ 10, y la colimacién puede aumentar si se restringen las
observaciones a velocidades mas altas, ¢ > 20, como ocurre en el caso de HH 111.
A velocidades mas bajas el gas alrededor de estos flujos es menos colimado y puede
asemejarse a las morfologias tipo cascara que se observan en los flujos moleculares
con baja colimacién (Gueth & Guilloteau 1999).
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2.2.4 Flujos en radio frecuencias

Otro fen6meno asociado a las protoestrellas son los llamados jets térmicos que se
observan en longitudes de onda de radio, por ejemplo L1448 (Curiel et al. 1990),
RNO 43 y otras doce cuentes (Anglada et al. 1998), entre otros. En longitudes de
onda centimétricas la emision de continuo que se observa en los objetos estelares
~jovenes, es radiacion libre-libre producida en jets ionizados. Estos jets se localizan
muy cerca de las fuentes excitadoras y cuando la resolucién es suficientemente alta,—
se observan con forma elongada que apunta en la misma direccién que los flujos
detectados en otras longitudes de onda para la misma fuente. Con el radio telescopio
VLA (Very Large Array, por sus siglas en inglés) se puede alcanzar una resolucién
de 0.1", que resulta muy ttil en los casos donde hay varias fuentes cercanas, pues
permnite discriminar cual cs la fuente excitadora de un flujo dado (Rodriguez et al.
1998).

Los resultados de la observacion de los radio jets implican que la colimacion de
los flujos en las protoestrellas, empicza a escalas de algunas pocas unidades astro-
n6micas (UA) de distancia a la fuente excitadora. La relacién que se ha encontrado
entre la luminosidad centimétrica y la tasa de momento suministrado en el flujo de
CO (Anglada 1996), apoya la idea de que son los jets los que impulsan los flujos
moleculares.

2.3 Mecanismos que impulsan el gas en los flujos
estelares

En la seccién anterior revisamos que se pueden observar flujos 6pticos, infrarrojos
y moleculares asociados a la misma fuente. Hay varias preguntas que podemos ha-
cernos sobre las observaciones multifrecuencia de los flujos asociados a los objetos
estelares jovenes. ;Los flujos observados a distintas frecuencias estan siendo produ-
cidos por un solo mecanismo?, ;cual serfa este mecanismo?, ;se podrian explicar con
un solo modelo los distintos parametros observados en los flujos a distintas frecuen-
cias? No hay todavia respuestas definitivas a las preguntas anteriores, sin embargo,
se han hecho varios trabajos tratando de responderlas. En las subsecciones siguientes
revisareinos algunos mecanismos que han sido propuestos como posibles responsa-
bles de los fenémenos que involucran los flujos de gas de los objetos jévenes de baja
masa. ns mecanismos mencionados no se contraponen como se discutiran en la
seccion 2.4,
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2.3.1 Modelos con vientos.

Este tipo de modelos se formularon después del descubrimiento de los flujos mo-
leculares con morfologia de cascara. En uno de estos modelos, se tiene un viento
estable que forma una cavidad donde se supone que hay equilibrio mecéanico entre
el medio ambiente y el viento estelar (Barral & Canto 1981; Cant6, Tenorio-Tagle
& Rozyczka 1988). Este viento generard una serie de choques oblicuos a lo largo de
la cavidad, que estaran produciendo la presién necesaria para conseguir el equilibrio
de presién con el gas del medio ambiente (en los modelos también se considera la
presion centrifuga). Estos modelos predicen una sola cavidad, y el problema es que
hay casos, como el flujo de L1157, que muestran varias cavidades con diferentes
orientaciones (Gueth, Guilloteau, & Bachiller 1996). Los modelos predicen también
la presencia de objetos HH a lo largo del borde de la cavidad, donde se localiza el
choque, y no dentro de la cavidad como se observa en los flujos moleculares.

Otro modelo con viento, pero del disco, es el llamado z-wind (Shu et al. 1988,
Shang, Shu & Glassgold 1998), aqui se supone un viento que empuja una casca-
ra de gas molecular expandiéndose a velocidad constante. La densidad del medio
ambiente cae como r~? desde el centro de la nube, lo cual cancela el decrecimiento
de la presién hidrodinamica del viento, debido a la expansion radial y asegurando
una velocidad constante para la cascara de gas molecular. La forma final de la cas-
cara dependera de la anisotropia direccional del viento y de la densidad del medio
ambiente chocados. El modelo implica que la densidad del medio ambiente debera
disminuir continuamente en escalas de parsecs para los flujos mas largos. Los dia-
gramas PV resultantes de estos modelos, para fiujos con baja inclinacion, ajustan
so6lo una fraccién pequefia de las observaciones (Cabrit, Raga & Gueth 1997).

2.3.2 Modelos de jets con choques de proa.

Hay algunas evidencias observacionales que sugieren que los flujos moleculares esten
siendo impulsados por jets. Por ejemplo, en varios flujos moleculares la colimaciéon
aumenta monoténicamente con la velocidad radial, sugiriendo que el gas molecular
a mayor velocidad ha sido acelerado recién por una jet colimado. El CO que aparece
menos colimado habria sido recopilado del gas del medio ambiente. Algunos flujos
muestran la emisién optica y la de Hy coincidiendo espacialmente con el pico de
emision del CO en los lébulos.

Una gran coleccion de modelos con jets colimados han sido desarrollados tratando
de impulsar flujos moleculares, pero ain esta a discusion si los jets de los objetos
HH tienen o no el momento necesario para acelerar los flujos (Snell et al. 1985). El
descubrimiento reciente de jets 6pticos e infrarrojos con tamarnos de algunos parsecs
dan a los objetos HH escalas dinAmicas de 10%-10° afios, que ya son comparables con
los tiempos de vida dinamicos de los flujos de CO (Bally & Devine 1994, Eisloffel
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2000, entre otros).

Otro aspecto de nuestro interés son los fendmenos asociados a la interaccién de
los jets con el gas del medio ambiente que rodea una protoestrella. Frecuentemen-
te las observaciones opticas en las lineas de Hax y [S 1I] muestran claramente a los
jets apuntando hacia uno o mas objetos HH, indicando que estos altimos son con-
secuencia de la interacién jet-medio ambiente. Generalmente los objetos HH son
~mucho maés brillantes que el jet. Uno de los modelos que frecuentemente se usa para
explicar la morfologia y la emisién de los objetos HH es el llamado modelo de cho-
que de proa, que ha sido aplicado a objetos HH individuales por distintos autores
(Hartigan et al. 1989; Bally, Devine & Reipurth 1996, entre otros)

En este modelo se acelera al gas circunestelar al pasar a través de un choque con
forma de proa, generando gas a alta velocidad justo detras del choque. La presién
alta que hay entre el choque de proa al frente y el jet chocado hace que el material
sea eyectado hacia los lados donde interactiia con el medio ambiente que no ha sido
perturbado. Este gas barrido del medio ambiente es chocado oblicuamente y fluye
hacia atrds a lo largo de las alas del choque de proa. Parte de este gas postchoque
se puede re-expandir en la region de baja presion que se localiza detras del choque
de proa, creando una zona pequeia de baja densidad donde se mezcian el gas del
jet y el del medio ambiente.

Las simulaciones ntimericas de tos choques de proa los modelan como la super-
posicién de varios choques planos a lo largo de su superficie con forma de proa. Los
choques en las alas son oblicuos, lo que permite tener un intervalo amplio en las
velocidades de los choques (Hartigan, Raymond & Hartmann 1987; Smith, Brand &
Moorhouse 1991). En el caso de los objetos HH hay varias propuestas para formar
choques de proa, por ejemplo, si se tiene un grumo denso de gas que impacte contra
el medio ambiente (modelo de bala, Norman & Silk 1979), o si un jet esta golpeando
a una nube molecular; o si un viento ancho colisiona con grumo de gas (nubecillas
chocadas, Schwartz 1978).

En la Figura 2.3 se muestra esquemditicamente un choque de proa, producido
cuando el jet de un objeto estelar joven interactiia con el medio ambiente que lo
rodea. La interaccion se describe a través de dos choques: un disco de Mach que al
chocar con el medio ambiente desacelera el gas del jet , y el choque de proa donde
el gas del medio ambiente (nube molecular) es acelerado.

En el marco de referencia del choque, el gas del medio ambiente se aproxima
al choque con una velocidad v,. La velocidad de choque en cada punto, es decir,
la velocidad efectiva con la que chocard el gas sobre el choque de proa, es soio
la componente de la velocidad perpendicular al choque en ese punto, »,. En un
choque de proa, esta velocidad varia en cada punto, siendo maxima justo en la
cabeza del choque, donde v, = v,; y serA menor hacia las alas del choque. Para
una velocidad suficientemente alta, en la cabeza del choque tendremos un choque
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tipo-J que podria disociar alli completamente el gas molecular. El gas postchoque
que est4 entre los dos frentes de choque (jet chocado y medio ambiente chocado)
es comprimido y expulsado a los lados y hacia atras del choque, en direccién a la
fuente excitadora. Al enfriarse el gas comprimido en la cascara que esta entre los
choques, se pueden presentar inestabilidades que generan condensaciones de gas que
se enfriaran radiativamente (Tenorio-Tagle, Cant6é & Rézyczka 1988; de Gouveia Dal
Pino & Benz 1993) y que se localizarén en la zona de menor presién entre el jet y
las alas del choque de proa.

nubecillas enfriadas

radiativamente Medio ambiente

(nube molecular)

Disco de Mach

ujo pre-ionizado

J

haciamnte J ET

exitadora

linea de vision
aun

-— __‘________-. ----- obsevador
---- choque tipo-J
Wi

velocidad del gas

F1IGURA 2.3: Representacion esquemaitica de la estructura de un choque de proa. Se
muestra el disco de Mach (jet chocado) que desacelera al gas del jet , y al gas chocado del
medic ambiente que es acelerado por el choque. & es el dngulo entre el eje del choque de
proa y la linea de vista de un observador. Se muestra también la descomposicién de la
velocidad con la que impacta el gas del medio ambiente en las alas del choque de proa (ver
texto 3.3.2).

Si el choque de proa de un objeto HH esta orientado en cualquier direccion 8,
respecto de la linea de vista del observador, tendremos entonces gas a distintas
velocidades proyectadas sobre el plano del cielo. Las componentes de la velocidad
del choque pueden estimarse de la velocidad radial y la velocidad tangencial en en
cada punto del choque de proa. Sea cual sea la orientacion del choque de proa sobre
el plano del cielo, la informacién para estimar la velocidad radial en cada punto se
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podria estimar dc observaciones espectroscopicas, mientras que para las velocidades
tangenciales es necesario determinar movimientos propios en la estructura del choque
de proa.

Las simulaciones numéricas de choques de proa pueden reproducir exitosamente
el campo de velocidades de los flujos moleculares y la presencia de nudos emitiendo
en Hy en estos flujos. Se encuentra también que reproducen bien los perfiles de
lineas observados, y que el éxito de ésto depende mas de la orientacién del choque
de proa respecto del observador, que de los parametros del modelo (Raga & Bohm
1985,1986; Hartigan, Raymond & Hartmann 1987). Otro resultado importante es
que las moléculas de H, y de CO sobreviven a la disociacién produciendo emisién
molecular con velocidades de 30-60 km s™!. Suttner et al. (1997) modelan choques
de proa tridimensionales a altas densidades (n ~ 10* - 10° em™), que incluyen
quimica de Hy y enfriamiento, precesion del jet y variaciones en la velocidad de
eyeccion,

2.3.3 Modelos con capas de mezcla.

La presencia de choques en los objetos HH que estan produciendo la emisién obser-
vada es indudable. Sin embargo, los experimentos de laboratorio donde se explora
el comportamiento de dos fluidos de diferentes propiedades termodinamicas, cuando
se mueven uno respecto del otro, muestran la existencia de las llamadas capas de
mezcla. Taylor y Raga (1995) mostraron que la turbulencia y el arrastre de gas
en los jets disipan energia de manera similar a los choques. El arrastre de gas a
lo largo de un jet puede ocurrir via una capa de mezcla turbulenta que puede pro-
ducir parte de-la emisi6n observada en los objetos HH. En una capa de mezcla se
tienen inestabilidades Kelvin-Helmholtz entre el material del medio ambiente y el
material dentro del outflow. Canté & Raga (1991) derivan una parametrizacién de
una “longitud de mezcla” para la viscosidad turbulenta, calibrada con experimentos
de laboratorio para jets con nimero de Mach M;— 1-20. Con ésta se determina
el crecimiento del ancho de la capa de mezcla con distancia. El problema es que
para el caso isotérmico se obtienen capas demasiado delgadas que producen flujos
con cocientes de colimacion de ¢ ~ 20, que resulta unas 5-10 veces mas grande
que los indices observados en flujos moleculares tipicos. En Raga et al. (1993) se
modela un flujo donde la capa de mezcla se puede ensanchar por la ejeccién de gas
sobre-presurizado en superficies de trabajo internas del jet. La prediccion de este
modelo, son flujos moleculares con alta colimacion (g > 10). Kste resultado ha sido
criticado por predecir 16bulos para los flujos moleculares muy colimados (Cabrit et
al. 1997). Sin embargo, las observaciones de flujos moleculares altamente colimados
que recientemente se han descubierto, le han devuelto la validez a estas simulacio-
nes. Por ejemplo, HH 211 resulta ser un flujo muy colimado. Auncque los modelos
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de capa de mezcla no reproducen todas las propiedades de los flujos moleculares y
los objetos HH, han mostrado que las moléculas pueden sobrevivir en ellas y que
se puede producir emisién colimada a altas velocidades (Taylor & Raga 1995). No
queda claro si hay diferencia real entre el calentamiento que se consigue en una onda
de choque estandar y el calentamiento dentro de una capa de mezcla turbulenta. No
es claro tampoco si el arrastre de gas en la capa de mezcla genera choques débiles o
si lo que se tiene es una cascada turbulenta que termina disipando energia sin que
aparezcan choques.

2.3.4 Variabilidad en los jets

Las observaciones con suficiente resolucién angular muestran que los jets tienen
subestructura. Con la resolucién adecuada se observan varios nudos o choques de
proa a lo largo del los jets, por ejemplo en HH 111 (Reipurth, Raga & Heathcote
1992; Reipurth et al. 2000). La separacién entre los nudos y/o choques puede ser
de menos de un segundo de arco hasta varios minutos de arco. Los nudos han sido
interpretados como superficies de trabajo dentro del jet producidas por variaciones
en la velocidad del jet. Lo que se tiene es un flujo muy rapido que al alcanzar
al material mas lento, que fue eyectado con anterioridad, forma choques internos
que sacan el material chocado hacia los lados {Biro & Raga 1994; Raga & Kofman
1992), y genera varias estructuras chocadas a lo largo del jet. Los casos de jets en
objetos HH que no estan alineados pero que muestran patrones regulares, han sido
modelados con variacién en el tiempo del angulo de posicién del jet (Raga, Canto &
Biro 1993).

Un mecanismo que se ha propuesto para conseguir variar la velocidad y direccién
del jet es por crecimiento no lineal de inestabilidades de Kelvin-Helmholtz (K-H)
(empleadas para explicar varios fenémenos astrofisicos, incluyendo las variaciones
en los radio jets extragalacticos). La suposicion basica para invocar inestabilidades
de K-H es que se tengan dos fluidos en movimento relativo y en equilibrio mecanico;
en nuestro caso los fluides serian el jet y el medio ambiente. Para conseguir tener
estas inestabilidades, se necesita que haya pequenas perturbaciones en la amplitud
transversal de la velocidad en el jet (para detalles ver Biihrke et al. 1988).

2.4 Unificaciéon de flujos ionizados y moleculares

Se han hecho esfuerzos importantes para conseguir que un solo flujo describa acepta-
blemente las caracteristicas observacionales de los flujos en objetos estelares j6venes,
sin conseguirlo todavia.

Tal vez el mecanismo que impulsa a los flujos es una combinacidon de varios de
los mecanismos descritos en la seccién anterior. Por ejemplo, uno de los casos mas
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estudiados es el de HH 111. Fin este ohjeto el jet principal se observa muy colimado
en ¢l infrarrojo (Reipurth et al. 1999), mientras que en el 6ptico muestra una serie
de choques de proa a lo largo del cuerpo del jet (Reipurth et al. 1997). Por otro
lado, Nagar et al. (1997) hicieron observaciones de CO con alta resolucién que
muestran al flujo molecular asociado a HH 111 como un hueco, de forma tubular,
rodeando al jet 6ptico. La morfologia optica e infraroja de HH 111 parece sugerir
que el jet produce algun tipo de arrastre de gas que alimenta al-flujo molecuwlar. Sin
embargo, al analizar espectroscopicamente la emision de CO en distintas posiciones a
lo largo del flujo, éste parece ajustarse al modelo z-wind de Shu y colaboradores (ver
seccién 2.3.1 y Shang, Shu & Glassgold 1998). Este modelo puede producir emision
tipo jet si se aumenta la densidad del flujo cerca del eje polar. Pero no queda claro si
este “jet’ puede producir los multiples choques de proa que se observan en el cuerpo
del jet de HH 111, ya que la densidad del viento que usa el modelo z-wind varia
suavemente con el Angulo. La solucién que proponen es construir un modelo con dos
vientos (uno ancho y otro colimado) que deberfan producirse en diferentes lugares
del sistema formado por el disco de acrecion y la protoestrella.

Este tipo de modelos con dos vientos parece favorecerse con las observaciones de
lalinea [O I|A6300 en las protoestrellas evolucionadas CTTS (ver seccién 2.1.1). Este
tipo de estrellas muestran el maximo de esta linea a velocidad cero o ligeramente
corrida al azul {unos 5 km s™!}. Pero una tercera parte de estas estrellas muestra
otro pico de emision de alta velocidad (~ 100km s™!) y algunas mas muestran una
tercera componente de alta velocidad, pero corrida al rojo (Hartigan, Edwards &
Ghandour 1995).
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Capitulo 3

Conceptos fisicos basicos en los flujos
protoestelares

En este capitulo revisaremos brevemente la fisica que hay detras de la emision dptica
e infrarroja, que hemos empleado en el analisis y discusién de los flujos protoestelares
que conforman este trabajo de tesis. Primero revisaremos la emision de H, (seccion
3.1), que es cominmente usada para detectar flujos en objetos estelares jovenes. Hay
dos formas principales de excitar los niveles rotacionales-vibracionales que producen
las lineas infrarrojas del H; en el medio interestelar: por fluorescencia (seccion 3.2) y
colisionalmente (secciéon 3.3). Después revisamos los mecanisinos de emision dptica
en los objetos HH (seccion 3.4).

3.1 Excitacion del Hs.

Las moléculas son sistemas mas complejos que un dtomo aislado, pues estan formadas
por dos 0 mas atomos unidos. La eprozimacion de Born-Oppenheimer es la manera
que se usa para cuantificar, de forma sencilla, las probabilidades de trancisién de las
moléculas. Esta aproximacién consiste en tratar por separado los movimientos de
los micleos y de los electrones, basados en la gran diferencia en masa que hay entre
los electrones y los niicleos, de modo que éstos tltimos se mueven menos rapido que
los electrones. En una molécula pueden ocurrir tres tipos de transiciones: i) las
transiciones rotacionales que involucran la rotacién de la molécula como un todo; ii)
las transiciones vibracionales que ocurren cuando los nicleos vibran en torno a su
posiciéon de equilibrio, y iii) las transiciones electrénicas, que ocurren cuando hay un
cambio en la distribucién de los electrones. Cuando en una molécula se excita una
transicién vibracional puede haber un exceso de energia que provoque cambios en
los niveles rotacionales, a este tipo de excitacion “combinada” se le llama transicién
rotacional-vibracional.

El hidrégeno molecular es la molécula mas abundante en el medio interestelar
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(MT). En su estructura de niveles de energia , los niveles rotacionales-vibracionales
estan demasiado separados en energia como para que puedan ser poblados a las
bajas temperaturas que hay en las frias nubes moleculares donde se forman las
estrellas. Por ejemplo, a la diferencia de energia entre los niveles que producen la
transicion rotacional J =2 — 1 S5(0), donde J es el nimero cuantico rotacional, le
corresponde una temperatura T == 503 K. En el H, las transiciones dipolares entre los
diferentes niveles rotacionales y vibracionales son prohibidas, pero las transiciones
cuadrupolares eléctricas si se permiten. La intensidad de las lineas, aunque débil,
es Opticamente delgada de modo que la deteccién de una linea puede llevar a la
determinacion directa de la poblacién en el nivel superior de la transicion.

El mimero cuantico rotacional J det H, es una combinacién de la rotacién del
niicleo de la molécula, el momento angular electrénico, y el spin total del electron.
Ya que los dos nucleos son fermiones idénticos, cada nivel rotacional puede tener una
posible combinacion de spines nucleares que preserven la antisimetria de la funcién
de onda de la molécula, contra el intercambio de nucleones. Entonces, todos los
niveles J impares son tripletes (ortohidrégeno), con pesos estadisticos de 3(2J + 1);
y todos los niveles J pares son singuletes (parahidrégeno), con pesos estadisticos de
2J + 1.

Las transiciones dipolares entre diferentes niveles vibracionales y rotacionales
(representados por los ntimeros cuanticos v y J, respectivamente) son prohibidas,
pero las transiciones eléctricas cuadrupolares son permitidas. Las reglas de seleccion
son AJ =0, +2, con J = 0 — 0 prohibida. Las distintas transiciones se designan
usando la terminologia v = v, — v, Z(J;), donde la letra Z puede ser O, QoS
para AJ = 2, 0, ~2, y lau y la ! se refieren a los estados superior e inferior,
respectivamente. Por ejemplo la lineav=1-0 8§ (1) es una transicion del estado
(v, J)u = (1,3) al estado (v,J);=(0,1). En adelante, abreviaré la nomenclatura
usando (1,0) S(1).

Las probabilidades de transicién para transiciones rotacionales-vibracionales en
el estado base electrénico para el Hy han sido calculadas por Turner, Kirhy-Docken,
& Dalgarno (1977). Recientemente se publicaron nuevas tablas de estas probabili-
dades de transicion que resultan mas confiables para el caso de las probabilidades
de transicién con valores mas bajos (Wolniewicz, Simbotin, & Dalgarno 1998).

La molécula de H; resulta ser el trazador més importante para detectar choques
de baja velocidad (10 a 40 km s7') a longitudes de onda del cercano infrarrojo.

3.2  kxcitacién del H, por fluorescencia.

La iluminacién del gas molecular por fotones ultravioleta (UV) pueden producir emi-
si6n fluorescente del H, vibracionalmente excitado, comao fué inicialmente predicho
de modelos tebricos (Gould & Harwit 1963; Black & Dalgarno 1976). El Hs que se
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encuentre sumergido a algunas magnitudes de extincion visual (Ay) dentro de las
nubes moleculares, puede ser excitado electrénicamente en las bandas de Lyman o
Werner (el primero y segundo de los estados electronicos excitados de Hy ), por fo-
tones UV con energias de £ ~ 11-13.6 eV. El decaimiento al estado base electrénico
usualmente termina llegando a un estado vibracional excitado ligado, con un estado
continuo del Hs que conduce a la disociaciéon en un 10% de los casos. Entonces,
la molécula cae en cascada al estado base electrénico, via emisién fluorescente en
lineas del cercano infrarrojo (Black & Dalgarno 1976; Black & van Dishoeck 1987),
con un cociente (1,0)/(2,1) S(1) de ~ 4:1. Hay un conjunto de lineas cuya prescencia
indica claramente fluorescencia, son la serie (6,4)Q(0-4)! localizadas entre 1.60 y 1.64
pm; estos niveles practicamente no son poblados en el caso de excitacién colisional
(Wolfire & Konigl 1991).

Las condiciones necesarias para la fluorescencia han sido observadas en varios me-
dios ambientes astrofisicos como en las llamadas regiones de fotodisociacion (PDR,
photo-dissociation regions, por sus siglas en inglés), que son regiones dominadas por
calentamiento de fotones del lejano UV (NCG 2023, Gatley et al. 1987; la nube A de
Orién, Luhman et al. 1994); o en nebulosas planetarias (Ramsay et al. 1993). En la
banda K se puede distinguir la emisién de Hy por fluorescencia de la excitacion por
choques usando los estados (1,0) y (2,1). Cuando los estados son poblados colisional-
mente se tiene un cociente (1,0)/(2,1) cercano a 10:1. Sin embargo, cuando la tasa
de desexcitacion colisional con H es mayor que la tasa de desexcitaciéon radiativa,
las poblacion en niveles con v baja comienzan a parecerse a poblacién térmica, tal
y como se encuentra en regiones colisionalmente chocadas (Burton, Hollenbach &
Tielens 1990). En este caso es necesario usar lineas con v > 2 para distinguir entre
excitacion colisional o radiativa.

La excitacion por fluorescencia del Hy puede ocurrir en gas chocado como en los
objetos HH. Por ejemplo, se ha encontrado fluorescencia de Hy en HH 7 (Fernandes
& Brand 1995) y HH 47 (Curiel et al. 1995). La linea Ly o estd muy cerca de ser
resonante con algunas lineas de las bandas de Lyman y de Werner (Black & van
Dishoeck 1987). De modo que la emisién Ly o generada en los choques rapidos
puede provocar emisién por fluorescencia en el gas molecular cercano.

3.2.1 El cociente orto-para de H-

En la seccién 3.1, hablamos de las dos formas que puede adquirir una molécula de
H, al momento de su formacién, ortohidrogeno (con los spines nucleares alineados)
o parahidrogeno (con los spines nucleares opuestos). En equilibrio termodinamico el
cociente orto-para, ¢ (basdndonos en los pesos estadisticos de los spines nucleares), es
3:1. Este cociente es el esperado cuando el Hy ha sido formado sobre granos de polvo

1(6,4)Q(0-4)=(6,4)Q(0)+(6,4)Q(1)+(6,4)Q(2)+(6,4)Q(3)+(6,4) Q(4)+(5,3)0(3)+(7.5)S(1) +(4,2)0(5)
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a alta temperatura y no ha experimentado conversiones posteriores. El cociente
puede disminuir via conversion del H; sobre los granos (Black & van Dishoeck 1987) o
puede aumentar por conversiones del H en fase gaseosa, donde las colisiones térmicas
con protones o con atomos de H a densidades bajas produciran un cociente de
equilibrio de 9 e7*7%/T (Martin, Schwartz & Mandy 1996). De las observaciones se
encuentra que para objetos excitados por choques el cociente orto-para tiene valores
cercanos a 3:1. Sin embargo, en regiones dominadas por fotones los cocientes andan

" “por debajo de 2:1 (Ramsay et al. 1993), que resuita consistente con condiciones de
equilibrio termodinamico a temperaturas de unos 100 K.

3.2.2 Diagramas de excitacion

Otra herramienta poderosa para distinguir entre excitacién del Hz por flnorescencia
0 por excitacién colisional, s el uso de los llamados diagramas de excitacién. Para
construir estos diagramas a partir de observaciones es necesario conocer la intensidad
del mayor ntimero posible de lineas de H,. Para ellas se calcula la densidad colum-
nar N(v, J) bajo la suposicion de que los niveles han sido poblados en condiciones
cercanas a equilibrio termodinamico local y las lineas son opticamente delgadas, de
modo que las poblaciones de los niveles pueden ser descritos de acuerdo al factor de
Boltzmann. Con las detenrminaciones de la N{v, J) divididas por ¢l peso estadistico
y con el valor de la energia de excitaciéon para cada transicion, se hace un grafico
N(v, J)/g contra E. Bajo condiciones de equilibrio termodinamico local (LTE, local
thermodynamic equilibrium, por sus siglas en inglés) y a temperaturas no muy altas,
hay una relacion entre las densidades columnares de los distintos niveles:

N, J')/gr

N(w,ﬂ)/g.,n”"PHE(U”T)—E(v",J"))/le. @Y

Con esta relacién se deteriina una temperatura de excitacion, Ty, pues el ajuste
lineal a los puntos graficados rcsulta inversamente proporcional a la temperatura.
In la Figura 3.1 se muestra el comportamiento de la densidad columnar N(J)/g
contra £ en LTE para distintas temperaturas para LTE.

En el grifico con los puntos obtenidos de las observaciones se debe hacer un
ajuste de minimos cuadrados para determinar una T,,. que corresponde al gas que
estamos explorando. En principio, si el ajuste es suave y comun para todos los
niveles representados, se espera que la poblacién térmica de los niveles excitados
sea causada por choques {Burton, Hollenbach &Tielens 1990). Si por el contrario,
para cada nivel vibracional hay un ajuste por separado, cada ajuste determina la
temperatura rotacional (7},) que corresponde a cada nivel. Este comportamiento es
caracteristico de emisiéon de H, por fluorescencia. Recientemente se ha encontrado
que algunos objetos HH emiten en H, siendo responsable de la emisién una mezcla
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FiIGURA 3.1: Comportamiento de la densidad columnar, N(J)/g, contra la energia
de excitacién, E, bajo condiciones de equilibrio termodindmico local (LTE) para
distintas temperaturas.

de excitacién colisional (via un choque tipo-C) y por fluorescencia (Fernandes &
Brand 1995).

3.3 Excitaciéon colisional de H,.

Los niveles rotacionales de los estados vibracionales mas bajos (v =0, 1y 2) en el
hidégeno molecular son excitados por colisiones con He , H y 7. Las transiciones de
Av = %1 ocurren alrededor de 2 gm y una transicion particularmente brillante es
la linea (1,0) S(1) a 2.121 pum. En los espectros en el infrarrojo cercano (NIR, near-
infrared, por sus siglas en inglés) de los objetos HH observamos muchas lineas en
emision de H, provenientes del estado base electronico para los niveles v bajos.
Estas lineas pueden explicarse por emisién de gas chocado, excitado colisionalmente
a temperaturas T > 1000 K. Las velocidades de los choques van de unos 25 km
s~! para choques hidrodinamicos planos, hasta mas de 100 km s~ para choques de
proa tipo-C, dondc ¢l amortiguamiento, producto de la presencia de fuertes campos
magnéticos, preserva a las moléculas de ser disociadas (Smith 1991).
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3.3.1 Choques tipo-J y tipo-C.

Los choques pueden describirse en pocas palabras como una region donde un flujo
supersonico es repentinamente desacelerado, calentado y comprimido. En el marco
de referencia del choque, el gas prechoque entra al mismo con velocidad supersénica,
vs > C,. El material postchoque no puede comunicar al gas prechoque que esta por
entrar a una regiéon mas lenta y mas densa, de modo que repentinamente cambia la
-velocidad, la densidad y la temperatura del gas-al pasar a través del choque. Las —
condiciones postchoque en el salto o discontinuidad (choque tipo-J), quedan descritas
por las condiciones de Rankine-Hugoniot. Para gas atomico en un choque fuerte (con
ntimero de Mach, M = wv,/c, > 1}, la densidad aumenta por un factor de 4, y la
velocidad disminuye por un factor de cuatro, siempre en el marco de referencia del
choque. La diferencia en la energia cinética entre el gas pre y postchoque se traduce
en el calentamiento de gas postchoque a una temperatura Tposs o< v2.

En ondas de choque radiativas encontramos procesos de ionizacion colisional
ocurriendo muy cerca de la onda de choque, y a mayor distancia detras de la onda
de choque hay una zona de enfriamiento radiativo. Como consecuencia de estos dos
procesos la temperatura del gas tiende a disminuir y la densidad tiende a aumentar.
En la zona de enframiento el gas comienza a recombinarse producicndo zonas de
menor temperatura y menor grado de ionizacién. Entonces, la emisidén proveniente
de esta zona de recombinaciéon produce un espectro de lineas en emisién de muy
variado grado de excitacion y de ionizacion.
Para choques con v, > 100 km s™! | hay energfa suficiente para que se gene-
re radiacion de fotones UV y rayos-X suaves en cantidades importantes. Parte de
esta radiacion puede preionizar el material prechoque y el gas postchoque que se
estd enfriando (Hartgan ct al. 1987; Morse, Raymond & Wilson 1996). Este pre-
cursor radiativo sobre el gas prechoque tiene como efecto aumentar la temperatura
postchoque, haciendo parecer que la velocidad del choque fuera mas alta.

Tener un precursor magnético es también posible en gas denso, de baja ionizacién,
cn un ambiente magnetizado. Estas condiciones pueden encontrarse sin dificultad
en las nubes moleculares. En este caso las perturbaciones se propagan a la velocidad
de Alfvén, v4 = B/\/4np;, donde B es la intensidad del campo magnético y p; es
la densidad de masa ibnica. Si el choque es subalfvénico las ondas de Alfvén se
propagan dentro del gas prechoque excitando a los iones al colisionarlos con dtomos
neutros. Ll resultado de ésto es el precalentamiento del material prechoque, dentro
de una escala de longitud igual a la distacia necesaria para que un ién colisione con
un atomo neutro. Para campos magnéticos suficientemente intensos, la velocidad
de Alfvén de los iones es méas grande que la velocidad del choque neutro. En este
caso, los iones del gas prechoque pueden "ser advertidos" de las condiciones del gas
postchoque, de modo que la densidad, la velocidad vy la temperatura variaran de
manera continua a través del choque. En los choques tipo-C, ¢l material neutro
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es calentado y acelerado por los iones, como resultado tendremos una variacion
continua de los parametros del choque (Draine 1980).

Cuando la fraccién de ionizacion X es grande los iones y los Atomos neutros
se acoplan méas eficientemente, de modo que la tasa de calentamiento ambipolar
aumenta. Cuando se alcanza la fraccién de ionizacién critica X >> 1079, los iones y
los 4tomos neutros se mueven como un solo fluido y el choque cambia de ser tipo-C
a un choque tipo-lJ.

3.3.2 Emision en choques de proa.

Los primeros modelos de choques de proa propuestos por Schwartz (1978) y Norman
& Silk (1979), trataron de reproducir las caracteristicas del espectro optico de los
objetos HH. Estos modelos predecian correctamente el espectro al menos de modo
cualitativo. El siguiente paso fue desarrollar modelos que reprodujeran conjunta-
mente los espectros en el 6ptico y el ultravioleta (Hartmann & Raymond 1984). Los
primeros modelos que intentaron reproducir los cocientes de lineas infrarrojas de
H; , CO y OH {(Chernoff, McKee & Hollenbach 1982) observados en Orién {Brand
et al. 1988), no tuvieron mucho éxito.

En varios flujos protoestelares han sido observados objetos HH con morfologia
de choque de proa y nudos emitiendo en el optico y en H; es el caso de HH 7-11
(Hartigan, Curiel & Raymond 1989); HH 34 (Bally, Devine & Reipurth 1996); y
HH 111 (Reipurth, Raga & Heathcote 1992). Los choques de proa observados estan
orientados hacia la que se sospecha es la fuente excitadora. El modelo probable que
explica la morfologia de estos objetos, es un jet colisionando la nube que rodea a la
fuente excitadora (ver seccion 2.3.2).

Las simulaciones nimericas que modelan la propagacién de jets en un medio
ambiente uniforme y estratificado producen discos de Mach y choques de proa (Stone
& Norman 1993). Observacionalmente solo en algunos objetos HH se encuentran
discos de Mach, por ejemplo en HH 111 (Reipurth et al. 1997) y HH 47 (Heathcote
et al. 1996).

Justo detras del choque hay una probabilidad de 10%-20% de que los atomos de
hidrégeno sean colisionalmente excitados antes de ser ionizados (Chevalier, Raymond
& Kirshner 1980). La consecuencia de ésto se ve reflejada en aumento en la emisién
Ha delineando el choque de proa en los objetos HH (Reipurth et al. 1997). Mas
atras en el choque, el gas se recombina y se enfria en zonas claramente definidas
donde se tendria O 111, luego O II y después O I (ver Figura 3.3). En estas zonas las
colisiones del gas con electrones calientes excitaran lineas prohibidas, principalmente
[O ]A6300, 6363; [N II|A6548, 6584 y [S II)A6717, 6731.
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FIGURA 3.2: Estructura esquematica de un choque radiativo visto desde el sistema de
referencia del choque. El gas entra al frente de choque con velocidad v y es desacelerado
por un factor de 4 después del frente de choque. En la zona de enfriamiento se muestran
las zonas donde las diferentes especies de oxigeno se recombinan. Aunque la divisién entre

estas zonas no es tan estricta, las zonas son claramente distinguibles.

Hemos dicho que las velocidades més altas se alcanzan en el apex del choque de
proa, por lo tanto es alli donde encontraremos las lineas de mayor excitacién. Si la
velocidad del choque es mayor que 100 km s~! podemos detectar la linea |0 II1]A5007.
Detectar esta linea en un objeto HH nos indica que la velocidad del choque en el ob-
jeto deberia ser mayor que la velocidad critica necesaria para excitar el |O 111]. Para
estos objetos, la zona donde deja de detectarse el |O ] indicara que la veloc1dad
del choque alli es menor que la velocidad critica.

3.4 Emisién de objetos HH.

La emisi6n 6ptica de los objetos HH incluye lineas permitidas y prohibidas de atomos
neutros: [0 1], O 1, [C 1] y [N IJ; lineas de iones con bajas energfas de excitacion:
Ca II, [Ca 1], [Fe 1T}, Mg II, [O 1I] y |S II]. Los cocientes de }neas varian entre
diferentes objetos HH. En funcién de esto se los clasifica en objetos de excitacién alta,
intermedia y baja. Raga, Béhm, & Canté (1996), hacen la clasificacién basandose
en dos cocientes, la linea A5007 del [O I1]] comparada con Hp, [O IIIJ/HB; y la suma
de las fmeas AG717 y A6731 del [S 1] comparadas a Ha, [S T1[/Hev. La clasificacién
se hace como sigue:

i) alta excitacion: [O 111|/HB > 0.1 y |S II)/Ha < 1.5,

ii) excitacion intermedia: [O I1I)/HB < 0.1y [S II]/Ha < 1.5,

iii)baja excitacion: [O MI|/HB < 0.1y [S II}/Ha > 1.5.
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La gran cantidad de lineas de baja excitacién presentes en los espectros de los
objetos HH muestran que tienen una naturaleza diferente de las regiones fotoioni-
zadas, como las regiones H II. Revisemos el caso del O I; éste tiene un potencial de
ionizacién similar al del H I, de modo que dentro de la regién donde el hidrégeno
esté ionizado, el oxigeno estard ionizado también. Por lo tanto, la emision de [O If
observada en una region H II serd débil. Esto contrasta con las lineas intensas de
[O I] observadas en los espectros de los objetos HH.

Schwartz (1975) fue el primero en notar la similitud entre el espectro de los ob-
Jetos HH y el de las remanentes de supernova, lo cual le sugirié que eran choques
radiativos los responsables de la emision de linea en los objetos HH. Los modelos de
choques planos pueden reproducir sélo algunos cocientes de linea, generalmente los
de mayor excitacién (Raymond 1979). Los modelos de choque de proa (Hartigan,
Raymond & Hartmann 1987) tienen mas éxito, sobre todo al explicar cuantitativa-
mente las de lineas de alta y baja excitacion observadas en un mismo objeto. De
cualquier forma adn hay discrepancias entre los cocientes de linea predichos por los
modelos existentes y los cocientes observados. Para empezar, algunos de los mode-
los tienen dificultad para predecir el espectro 6ptico completo de los objetos HH,
es decir, solo hacen predicciones satisfactorias sobre algunas lineas especificas. Los
modelos tampoco tienen mucho éxito cuando intentan reproducir conjuntamente los
espectros UV, dptico y cercano infrarrojo de los objetos HH.

La bisqueda de objetos HH con detectores bidimensionales se hace usando los
llamados filtros de interferencia. Para rastrearan la zonas de mas alta excitacién
se debe usar un filtro de |O IIIJA5007. Pero no todos los objetos HH muestran
emision de tan alta excitacién, de modo que es méas frecuente el uso de un filtro
Ha para revelar las zonas con excitacién alta a intermedia, mientras que con un
filtro [S IT] —que incluye las lineas a 6717 y 6731 A— se rastrean las regiones con
menor excitacion.

3.5 Tasas de pérdida de masa en jets Gpticos.

Las tasas de pérdida de masa en los jets de objetos HH se estiman usando diferentes
técnicas. Midiendo la velocidad, la densidad y la seccién recta del jet, se puede
calcular el momento inyectado y la tasa de pérdida de masa. Las velocidades radiales
se determinan usando las lineas de emisién mas brillantes detectadas en los espectros
de los objetos HH. Estas velocidades se convierten a velocidades espaciales usando
los movimientos propios observados. Para estimar la seccion recta del jet se requieren
imagenes donde el objeto esté resuelto espacialmente, y ademas es necesario conocer
la distancia a la fuente. La densidad se estima usando el cociente de lineas del
[S II}). Suponiendo que los jets estan totalmente ionizados, las tasas de pérdida de
masa estimadas en algunos objetos HH resultan bajas como para impulsar flujos
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moleculares (Mundt, Brugel & Blehrke 1987). Sin embargo, hay resultados que
tenderfan a aumentar las estimaciones de las tasas de pérdida de masa en los jets HH.
Por ejemplo, Raga, Binette & Canté (1990) estiman una fraccion de ionizacién menor
que 10%, ésto haciendo un estudio numeérico de los objetos HH como crossing shocks.
Por otro lado, Hartigan, Morse & Raymond (1994), estiman fracciones de ionizacién
menores de 2% para algunos jets en objetos HH.

Otro método para estimar la pérdida de masa es suponer que el flujo en.-una —-
linea prohibida puede darnos una medida del nimero de atomos que estan emitiendo;
ésto junto con la velocidad del flujo da una estimacion de la tasa de pérdida de masa.
En Hartigan, Edwards & Ghandour (1995), se describe una técnica de este estilo
en la que se usa las lineas [O I]A6300, 6363 para estimar las pérdidas de masa en
estrellas T Tauri.
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Capitulo 4

Acotaciones sobre las observaciones

4.1 Observaciones en el infrarrojo cercano.

Los arreglos bidimensionales que operan en el cercano infrarrojo a longitudes de onda
cercanas a 2um han dado a la astrofisica una oportunidad excelente para estudiar
el interior de las nubes moleculares, justo donde residen las estrellas mas jovenes, y
en particular los objetos estelares jovenes clase 0 (ver seccion 2.1.1). Los poderosos
flujos de gas que emanan de las protoestrellas de baja masa son observables en la
linea (1,0) S(1) a 2.12 pgm (Hartigan, Curiel & Raymond 1989; Zinnecker et al.
1998).

Al igual que los dispositivos de carga acoplada (CCDs) usados en observacio-
nes opticas, los semiconductores dopados que conforman los detectores infrarrojos
absorben los fotones incidentes que sean suficientemente energéticos, creando pares
electrén-hoyo cuando son excitados de la banda de valencia a la banda de conduccion.

Al igual que los CCDs, los detectores infrarrojos acumulan electrones en cada
pixel en ausencia de luz incidente (la llamada corriente oscura), debido a que el de-
tector mismo esta generando térmicamente un fondo de radiacion infrarroja. Como
la banda prohibida (bandgap) de los detectores infrarrojos es mas pequefia que la
del silicio (base de los CCDs), éstos deben ser enfriados a temperaturas menores que
los CCDs, usando nitrégeno liquido a 77K (para los CCDs se requieren alrededor de
-110 C). Toda la maquinaria de una cdmara infrarroja (lentes, filtros, estructuras de
soporte, etc.) contribuye a la corriente oscura del detector.

Los pixeles en un detector infrarrojo son independientes uno del otro, lo que
significa que cada pixel tiene una celda-unidad que controla el bias y la lectura
del pixel. La ventaja de ésto es que los arreglos infrarrojos no sufren arrastre de
carga de un pixel a otro por saturacién, como ocurre cominmente en los CCDs.
Sin embargo, la linearidad y la corriente oscura varia de pixel a pixel. Como los
detectores infrarrojos sufren de retencion de carga o "memoria", en caso de tener
en el campo de observacién una estrella muy brillante, es altamente recomendable
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hacer exposiciones cortas {de uno o dos segindos) antes de integrar sobre el siguiente
objeto en la lista de observaciones. Esto es importante sobre todo si se observan
fuentes débiles, como es el caso de los choques de H,.

En esta tesis se usaron observaciones infrarrojas hechas en el Observatorio As-
tronémico Nacional (en San Pedro Martir, Baja California, México). Usamos el
telecopio de 2.1m y la cAmara/espectrografo CAMILA (Cruz-Gonzalez et al. 1994).
El detector infrarrojo que usa CAMILA es un NICMOS 3 de HgCdTe, con respuesta
espectral entre 1-2.5 um. El arreglo tiene 256 x 256 pixeles (con tamaiio de 40pm),
divididos en cuatro cuadrantes, que opera a temperatura entre 60-80 K. CAMILA
tiene dos modos con f/4.5 y £/13.5 que dan la posibilidad de tener baja y alta re-
solucién tanto en imagen directa como en espectroscopia. Las escalas de placa son
0.85" /pixel y 0.3"/pixel, en modos de baja y alta resolucion, respectivamente.

4.1.1 Imagen directa

Las observaciones desde tierra del infrarrojo se ven restringidas a las ventanas de
transparencia atmosférica. En el infrarrojo cercano se usan basicamente tres: la J
{(~1.2 pm), la H (~ 1.6 pm) y K (~ 2.2 um). Estos filtros sc consideran de banda
ancha pues su ancho a potencia media esta entre 0.3 y 0.4 um. Desafortunadamente
las observaciones de imagen directa y espectroscopicas en el infrarrojo cercano, se
ven limitadas por fuentes de ruido térmicas y no térmicas. En el caso de la banda
K, entre las fuentes de ruido estan el telescopio mismo y la atmésfera. El ruido
de fondo es tan alto que las imagenes tomadas directamente del detector muestran
principalmente la estructura de fondo térmico y el campo plano. Es por esto que
para distinguir los objetos celestes que nos interesan debemos sustraer este fondo,

La técnica estandar para restar el fondo, es tomar al menos una imagen (con
el mismo tiempo de exposicién) corrida espacialmente respecto de la posicion de la
fuente que observamos. Cabe mencionar que el procesamiento de las imagenes se
hizo usando programas disenados por S. Curiel hasados en rutinas del paquete dc
reduccién de datos astronémicos IRAF!. Una descripcion detallada de las rutinas de
reduccion y el programa {paso a paso) para construir los mosaicos de las imagenes
infrarrojas se presenta en el Apéndice A.

Dado que la extincién en el cercano infrarrojo es unas 10 veces menor que en el
optico, el nimero de estrellas de campo que acompanan a la fuente que nos interesa
puede aumentar. Es recomendable entonces tener al menos tres exposiciones corridas
en diferentes direcciones alrededor de niuesira fuente. Fsto con el fin de combinar

estas Imagenes usando un criterio de medianas para construir una imagen-cielo, y

'IRAF, Image Reduction and Analysis Facility, es distribuido por el National Optical Astronomy
Observatory (NOAO), que es operado por la Association of Uninersities for Research in Astronomy,
Inc. (AURA), bajo la supervisién de la National Science Foundation.
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con ello evitar hoyos negativos en la imagen final de nuestra fuente.
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FIGURA 4.1: Mosaico construido usando las 9 imagenes obtenidas con la secuencia
de observacion en forma de cruz (usando CAMILA + 2.1m del OAN San Pedro
Martir, Mexico). Los corrimientos entre las imagenes centrales y las que forman los
brazos de la cruz son de 100”.

La sensitividad en eficiencia cudntica varia sobre la superficie del detector. Este
efecto es corregido aplicando iméagenes de campo plano, que se normalizan a 1. Las
imégenes con las fuentes que nos interesan seran divididas por la imagen de campo
plano, con el fin de borrar las variaciones por la respuesta intrinseca del detector. Hay
dos formas de crear imagenes de campo plano (flat), lo que se necesita es iluminar
homogéneamente el detector, y para ello se puede iluminar una pantalla dentro de
la ciipula del telescopio y tomar varias imagenes de la pantalla (domeflat). La otra
posibilidad es tomar varias imagenes del cielo al atardecer y/o al amanecer (skyflat).
Las iméagenes se combinan después para crear una imagen de campo plano para
cada filtro que se usara a lo largo de la noche de observacion. En las observaciones
infrarrojas que se hicieron para esta tesis {para IRAS 20126+4104 y para Cepheus
E) usamos campos planos de cielo. De hecho, al inicio de cada noche de observacién
se hicieron juegos de campos planos de alta iluminacién y de baja iluminacién que
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son combinados para corregir lo mejor poestble la respucsta del detector inlrarrojo,
a distintas condiciones de iluminacién. Los programas usados para procesar las
imagenes infrarrojas incluyen correcciébn por campo plano, hacen las correcciones
por no-linearidad y restan el cielo.

Las imégenes de los objetos observados para esta tesis, fueron tomadas usando
generalmente una secuencia en forma de cruz. Es decir observamos una fuente
haciendo nueve imagenes, 5 de ellas sobre la fuente, y las otras cuatro en corrimientos

“de generalmente 100 segundos de arco. La Figura 4.1 presenta un mosaico hecho con
las imagenes de la secuencia cruz usada tipicamente para observar nuestras fuentes.
La secuencia comnienza con una exposicion sobre la fuente, un corrimiento de 100”7 al
norte, regresa a la posicién 0 (a la fuente), 100" al sur, de nuevo a la fuente, 100" al
este, a la fuente, 100” al oeste y finalmente a la fuente. Los tiempos de exposicion
de cada imagen son de alrededor de tres minutos (para detalles ver la seccién de
observaciones de cada objeto estudiado).

Luego de sustraer el cielo y dividir por el campo plano nuestras "imagenes con
objeto", las imé&genes son combinadas para crear mosaicos de la regién observada.
Aqui las estrellas de campo son muy dtiles, pues usamos las estrellas comunes en
las distintas imagenes para alinear las partes del rompecabezas que debemos armar
para conseguir el mosaico final. Para lograrlo debemos calcular los corrimientos en
pixeles, nccesarios para sobrepouer las imdgenes. Luego se combinan las imagenes
disponibles para cada objeto en una sola imagen. Al programa mkmosaic.cl (ver
Apéndice A), basado en rutinas IRAF, se le proporciona una lista con las imagenes
que se empleardn para construir el mosaico. Enseguida a las imagenes de la lista
les aplica la correccién por campo plano. Luego llama al programa peak _eval que
calcula la posicién del pico de las estrellas comunes que previamente hemos clegido.

Interactivamente se declara una de las imégenes como pivote, es decir, la imagen
de referencia sobre la cual se alineara al resto de las imégenes. A continuacién se
estima el corrimiento necesario para sobreponer las imagenes usando la rutina xcor
de IRAF usando el archivo de salida del programa, peak eval. Por iltimo, con la
rutina lcoad se construye el mosaico combinando las im4genes usando un criterio
de medianas.

Una vez que se tienen los mosaicos de las regiones observadas calculamos la as-
trometria para cada mosaico usando el programa FORTRAN PositS (ver Apéndice
A). Este programa esta disefiado para calcular la solucién astrométrica de iméagenes
bidimensionales. Para usarlo, se requiere conocer las coordenadas de al menos tres
cstrellas de campo con las que se determina la orientacién y la escala de placa dc la
imagen en cuestion. También puede calcular posiciones en pixeles sobre la imagen
proporcionandole posiciones en coordenadas ecuatoriales y viceversa.

Para calcular la astrometria de nuestras inmagenes es necesario encontrar varias
estrellas de campo, repartidas por todo el mosaico, que tengan coordenadas conoci-
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das. Una desventaja de las imAgenes de regiones de formacion estelar es que no hay
muchas estrellas de campo visibles en el 6ptico. Esto resulta indispensable, pues
usamos las imégenes 6pticas del Digital Sky Survey para identificar estrellas con
coordenadas conocidas. Afortunadamente para los objetos estudiados en esta tesis
(IRAS 20126+4104 y Cepheus E) obtuvimos imégenes épticas de la region donde se
localizan, de modo que hacemos primero la astrometria sobre las imagenes épticas.
Con la solucién encontrada calculamos las coordenadas de estrellas mas débiles que
sean utiles para encontrar la solucién de las imagenes infrarrojas.

Para el trabajo publicado sobre Cepheus E presentamos las imagenes infrarrojas
obtenidas por A. Noriega-Crespo y P.M. Garnavich en el telescopio de 3.3m del
Apache Point Telescope (APO), el detector infrarrojo que usa la camara GRIM 11,
es tambien un NICMOS 3 de HgCdTe, sensible a longitudes de onda entre 0.8-2.5
pm. el arreglo tiene 256 x 256 pixeles, repartidos en 4 cuadrantes. Estas imagenes
se procesaron usando técnicas estandares, como las descritas anteriormente.
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FIGURA 4.2: Panel superior: Espectro de la estrella estandar HD 18881 corregido
por absorcion atmosférica usando la estrella HR 1250 (linea continua). La linea a
trazos es el espectro de HD 18881 sin correccion. Panel inferior: Espectro corregido
de HD 18881 y la representacion esquematica de los filtros usados en las observacio-
nes de imagen directa. Estan marcados K° y cK, y los ntimeros identifican a los
siguientes filtros: 11 es Bry, mientras que 8 y 3 corresponden a H (1,0) S(1) y (2,1)
S(1), respectivamente.
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4.1.2 Espectroscopia

Los problemas de transparencia de la atmésfera y de ruido de fondo en el infrarrojo
cercano, no son distintos al hacer espectroscopia. Con CAMILA {en el OAN), obtu-
vimos espectros de baja resolucién en la banda K’ {1.95-2.3 pm) usando la camara
con {/4.5 y una rendija de 1.5" de ancho y 22”7 de largo. Para calibrar en longitud
de onda obtuvimos iméigenes de una lampara de comparacién de Argén. Es im-
portante mencionar que para los espectros obtenidos con CAMILA la solucién para
determinar la dispersién espectral es notablemente lineal. Para hacer la calibracion
en flujo se observaron estrellas estindares de la lista de Elias et al. (1982), que por
ser mas brillantes que las estrellas estandares usadas para imagen directa permiten
muestrear mejor el detector en el eje de dispersion. Observamos estrellas estindares
de tipo espectral temprano con el fin de hacer las correcciones por absorcion atmos-
férica. En la Figura 4.2 se muestra el espectro de la estrella estandar HD 18881, y
el resultado de la correccion por absorcion atmosférica usando la estrella HR 1250.
En el panel inferior se muestra el espectro corregido de la estrella estandar y se
marcan esquemadticamente los filtros usados en las observaciones de imagén directa.
El factor de conversion de nimero de cuentas a flujo se determing haciendo una
correspondencia entre las cuentas y el fiujo por unidad de longitud de onda en la
longitud de onda central del filtro K'.

La determinacion del factor de conversion para la magnitud K de las estrellas
estAndares se usa para calibrar en flujo a las mismas estrellas. Integrando el flujo
en los espectros calibrados de las estrellas estandares, y usando las curvas de trans-
misién conocidas de los distintos filtros, podemos estimar los factores de conversién
necesarios para calibrar en flujo las imagenes directas infrarrojas de nuestros objetos.

En el capitulo 6 los espectros infrarrojos de Cepheus E que se presentan, fueron
obtenidos por A. Noriega-Crespo y P.M. Garnavich (Ayala et al. 2000), en el Multi-
Mirror Telescope (MMT) usando el espectrografo Rieke FSPEC IR.

En la presente tesis se estudiaron tres objetos distintos: IRAS 20126--4104, Cep-
heus E y HH110. Las observaciones de espectroscopia en el infrarrojo cercano que
presentamos son solo para dos de ellos. En el capitulo 5 se presentan tres espectros
en la banda K’ (de baja resolucién) para IRAS 2012644104, que fueron obtenidos
usando el espectrografo CAMALEON en el OAN SPM (Ayala et al. 1998). Los
espectros infrarrojos presentados en el capitulo 6 para Cepheus E, fueron obtenidos
por A. Noriega-Crespo y P. Garnavich en el Multi-Mirror Telescope (MMT) usando
el espectrograto Rieke FSPEC IR (Ayala et al. 2000). Son dos espectros de baja
resolucién que cubren las bandas J y K. Desafortunadamente, los espectros infra-
rrojos obtenidos para nuestras fuentes no tienen las lineas resueltas. De modo que
no ha sido posible hacer un analisis sobre los perfiles de las lineas que propercione
informacién sobre la velocidad asociada al ancho de las lineas.
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4.2 (Observaciones en el optico.

Entre los tiltimos avances tecnoldgicos sobre los detectores opticos, estan los CCDs de
gran formato, de unos 2048 x 2048 pixeles o mas grandes, que dan la oportunidad de
tener sensitividad alta (varios 6rdenes de magnitud mayor respecto de las emulsiones
fotograficas) y a la vez obtener iméagenes de gran campo. Esto ha permitido estudiar
regiones enteras de formacion estelar, nubes moleculares y maés, usando filtros de
interferencia (Ha , {O II1] y [S II]). Para los objetos HH esto ha representado avances
importantes en su estudio, pues se ha encontrado que muchos de ellos forman parte
de estructuras de flujos de gas a escalas de parsecs de una sola fuente exitadora
(Bally & Devine 1994, 1997).

Los objetos estudiados 6pticamente en esta tesis, no son parte de los outflows con
escalas de parsecs. Aunque HH 110 es uno de los jets mas largos a pequena escala,
tiene un tamaro de ~3’. Por su parte, Cepheus E, también conocido como HH 377,
es mas bien compacto, su tamaio es de D ~ 5”. De cualquier forma las observaciénes
Opticas con los nuevos CCDs ayudan a tener imagénes de muy buena calidad (alta
senal a ruido). Existen técnicas canoénicas para el procesamiento de las imagenes
obtenidas con CCD. Toda la reduccion de iméigenes 6pticas presentadas en esta tesis,
han sido procesadas con el paquete de reduccién IRAF.

4.2.1 Imagen directa

Para la region de Cepheus E, se tienen imagenes en He |, [S II],y continuo (tomado
cerca de las lineas de [S II]), adquiridas en dos temporadas de observacién distintas.
Las imé4genes fueron obtenidas en el telescopio de 1.2m del Fred Lawrence Whipple
Observatory (FLWO 1.2m), localizado en Mount Hopkins, Arizona, usando un CCD
adelgazado de gran formato (2048 x 2048 pixeles), en el que la escala de placa es
de 0."315/pix. Un grupo de imagenes fue obtenido por Peter M. Garnavich en
septiembre de 1996 y el otro grupo de imagenes fue obtenido por César Brisefio en
diciembre de 1996. Para hacer las mediciones y anilisis de la morfologia Optica de
HH 377 usamos las imigenes obtenidas por Peter Garnavich, que tienen una mayor
calidad fotométrica.

Las imagenes 6pticas completas de la regién en Cepheus E cubren aproximada-
mente 10x10 minutos de arco, mientras que las imagenes infrarrojas de esta region
cubren s6lo ~1.5'. En el capitulo §7 se presenta y describe la imagen completa de
la region alrededor de Cepheus E tomada en el filtro [S IIJ.

Para HH 110 tenemos imégenes en Ha y [S II] que fueron amablemente facilitadas
por Bo Reipurth. Estas imagenes fueron usadas solo como referencia en el capitulo 8.
La descripcion técnica de las mismas serd presentada proximamente en un articulo
(Reipurth comunicacién privada).
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4.2.2 Espectroscopia

La mayoria de los espectros 6pticos de rendija larga presentados en esta tesis (Cep-
heus E y HH 110}, fueron obtenidos usando el espectrografo FAST (Fabricant et al.
1998), en el telescopio de 1.5m en el Fred Lawrence Whipple Observatory (FLWO
1.5m). Se us6d un CCD de 512 x 2680 pixeles, con tamaiio de los pixeles de 15um,
que opera Optimamente a -115 C. La cobertura espectral maxima del espectrografo
es de 3700A a 80004 Con este equipo obtuvimos espectros de reésolucién intermedia
y de alta resolucién, por combinacién de las rejillas (600 1/mm y 1200 1/mm) y las
rendijas (1.1"y 5”). La cobertura espectral final que tenemos con las combinaciones
usadas se listan en la Tabla 4.1.

rejilla  settingt Dispersion  rendija AX

I/mm A pixel-! " A
1200 764.2 0.38 1 6015-7015
600 717.3 0.75 b 5400-7400
600 598.3 (.75 D 4600-6600

i posicion del micrémetro para obtener la cobertura espectral descada.

TABLA 4.1: Cobertura espectral obtenida con las combinaciones de rejilla y rendija
usadas en el espectrografo FAST.

Para sustraer lo mejor posible el cielo de los espectros de rendija larga (especial-
mente para el caso de HH 110), usamos la siguiente técnica. En cada imagen-espectro
cortamos al menos 3 aperturas sobre distintas zonas vacias a lo largo de la rendija
(aquellas que pueden considerarse “cielo”). Con cada uno de estos cortes construimos
una imagen de “sélo cielo” con el mismo tamaifio que tienen las imagenes de rendija
larga. Combinamos las tres imagenes de cielo usando un criterio de medianas, de
modo que tendremos una imagen de cielo para cada uno de los espectros de las fuen-
tes observadas. Consideramos que usando este proceso logramos que los espectros
bidimensionales resultantes tengan mejor restadas las lineas del cielo. La resta del
cielo resulta més importante para HH 110 por ser un objeto muy extendido (~3'),
y no es el caso de Cepheus E ya que es notablemente compacto.

El espectro optico presentado en el capitulo 6 fue obtenido en el MMT y tiene
una cobertura espectral mayor que el resto de los espectros 6pticos presentados en
esta tesis (Ayala et al. 2000). Es de baja resolucién v cubre de 3200 2 8000 &
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Objetos estelares jévenes en el NIR:
el caso de IRAS 201264104
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En los capitulos 5, 6 y 8 presentaremos dos articulos publicados y uno en curso,
que contienen las observaciones, el anélisis y los resultados obtenidos para las tres
fuentes que conforman esta tesis, IRAS 20126+4104, Cepheus E y HH 110. En
todos los casos se estudian en detalle las condiciones fisicas en los flujos de gas
que generan sus estrellas excitadoras. El objetivo final es contribuir con nuevos
elementos observacionales en la bisqueda de una conexién entre los flujos ionizados
y moleculares presentes en los objetos estelares jovenes (YSOs, ver seccion 2.1.1).
Nuestras observaciones se restrigen al éptico y al infrarojo cercano (NIR), y tomamos
de la literatura las observaciones en el radio sobre los flujos moleculares asociados a
nuestra fuentes.
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Capitulo 5

Articulo 1

Near Infrared imaging and spectroscopy of the
IRAS 2012644104 region

S. Ayala, S. Curiel, A. C. Raga, A. Noriega-Crespo y L. Salas

Publicado en
Astronomy € Astrophysics; 1998, 332, 1055

Resumen

Presentamos imagenes en el infrarrojo cercano y espectros en la banda K’ (1.95-
2.30 pm) de la nebulosa localizada en la regién de la fuente IRAS 20126--4104, En
esta region encontramos objetos de morfologia cometaria localizados alrededor al
noroeste de la posicién de la fuente IRAS y otros objetos con emisién en linea mas
alejados hacia el sudeste. En las nebulosas mas brillantes detectamos seis lineas de
emision de baja excitacion de hidrégeno molecular, Hy. Presentamos los parametros
fisicos: temperatura de excitacién, el cociente de lineas 1-0 S(1)/2-1 S(1) y el cociente
ortho-para, con resolucién espacial, para las nebulosas mas brillantes cerca de la fuen-
te IRAS. El flujo integrado en la linea H, 1-0 S(1) del objeto mas brillante localizado
al noroeste de la posicién de la fuente IRAS es 6.85 x 107'* erg cm™? s~ integra-
do dentro de una apertura de 10.2 arcsec®. Del analisis espectroscépico concluimos
que la emisién de Hj, observada en esta nebulosa, es producida principalmente por
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excitaciéon colisional combinada con emisién de Hy producida por fluorescencia. Sin
embargo, no es claro de nuestras observaciones si el camnpo de radiacion UV, res-
ponsable de la componente de emisién fluorescente, es producido por la fuente IRAS
misma, o si la radiacion UV es producida por estrellas embebidas y localizadas hacia
el este de las condensaciones observadas.

Abstract

In this paper we present near-infrared images and K'-band spectra (1.95-2.30 pm)
of the nebulae located in the TRAS 2012644104 region. We find bright cometary
shaped objects to the Northwest of the IRAS position and other emission line ob-
jects to the Southeast. We have detected 6 low excitation emission lines of molecular
hydrogen, and present spatially resolved excitation temperatures, 1-0 S(1)/2-1 S(1)
line ratios and ortho-para ratios for the brighter emission line objects near the IRAS
source. The integrated flux in the Hy 1-0 S(1) line of the brighter object located to
the Northwest of the IRAS position is 6.85 x 107!% erg cm™2 571, integrated within
an aperture of 10.2 arcsce?. From a spectrophotometric analysis, we conclude that
the Hy emission observed in this nebula is mainly produced by collisional excitation
combined with fluorescent Hy emission. However, it is unclear from our observations
whether the UV radiation field that would be responsible for the fluorescent. compo-
nent is produced by the IRAS source itself, or by the stars embedded at the Eastern
edges of two of the observed condensations.

5.1 Introduction

In recent years, shocked molecular hydrogen (H,) emission has been found in asso-
ciation with Herbig-Haro objects and/or with molecular ontflows, suggesting that
these manifestations of the outflow phenomenon are closely related.

At the present time, the rclationship between the highly supersonic collimated
gas (optical and/or NIR jet) and the slower, denser and less collimated molecular
outflow seen mainly in CO, SiO and HCO™, as well as the nature of the excitation
of the molecular emission observed in the NIR are not clear. The scenarios which
have been proposed to explain this relationship fall into two main groups: two-wind
models, and unified models. In the former, the supersonic jet arises from a stellar
wind, while the slower and less collimated molecular outflow arises from an accretion
disk. lu the latter, the jet provides the necessary momentum to drive the molecular
outflow, either by displacing jet gas sideways in a ‘wake’ (Raga and Cabrit 1993) or
by sweeping up molecular gas in ‘shells’ (Chernin & Masson 1993).

Direct imaging of molecular outflows has revealed a variety of morphologies in
the H» line emission, including compact structures, filamentary jet-like structures or
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sweeping bow shocks; and in several cases diffuse, extended structures. Spectroscopic
studies of the near infrared (NIR) H, emission in molecular outflows show that the
molecular hydrogen is thermally excited, probably in molecular shock waves (e.g.,
Gredel 1994; Schwartz et al. 1995). However, in some cases the Hy upper vibrational
levels appear to be excited by fluorescence (e.g., Fernandes & Brand 1995; Fernandes,
Brand & Burton 1996). The molecular lines produced by collisionally excited H,
molecules are typically characterized by an excitation temperature Tez. ~ 2000-
3000 K, while in the cases where the upper vibrational levels are contaminated
by fluorescence, the observed lines cannot be explained with a single excitation
temperature.

IRAS 20126+4104 is situated in a dark globule in the Cygnus-X region at a
distance of 1.7 kpc. This source is associated with a high-velocity molecular outflow
roughly oriented in the North-South direction (Wilking, Blackwell & Mundy 1990).
Based on its far-infrared colour characteristics, this IRAS source has been classified
as an ultracompact (UC) HII region (Bronfman et al. 1996; Molinari et al. 1996). In
the near-infrared, this region has been observed in the K’-band by Hodapp (1994),
who found a bipolar nebulosity close to the center of the outflow, which is embedded
in a more extended, diffuse nebulosity. More recently, Cesaroni et al. (1997) found
a compact, bipolar molecular outflow in HCO" and CS in the SE-NW direction, as
well as extended NIR H; line emission and continuum structures, nearly aligned with
this outflow. They also found a compact 3-mm continuum source located close to
its center. This radio continuum source was also detected at centimeter wavelengths
by Marti and Rodriguez (1997), showing that its spectral index is consistent with
optically thick free-free emission at centimeter wavelengths, and with optically thin
dust emission at millimeter wavelengths (see also Cesaroni et al. 1997). This radio
source is deeply embedded in a dense molecular core observed in *CO, CS, CH;CN
and CH3;OH, and has a number of H;O maser spots coinciding with it (Cesaroni
et al. 1997). These characteristics indicate that the powering source of this bipolar
outflow is associated with a very young B2.5-B0.5 star.

We present narrow-band Hy and broad-band K’ images with high spatial resolu-
tion around this IRAS source. These images show two bright nebulae with cometary
morphology, apparently associated with embedded stars. We discuss the origin of
the excitation of the H; line emission based on low resolution spectra taken along
these extended structures.

5.2 Observations

Imaging and spectrophotometric observations were carried out during 5 consecu-
tive nights in August 1996 using the near-infrared camera/spectrograph CAMILA
(Cruz-Gonzalez et al. 1994) on the 2.1m telescope of the Observatorio Astronoémico
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Nacional {at San Pedro Martir, Baja California, México). The camera/spectrograph
has two cameras with £/4.5 and f/13.5 (hereafter “low resolution” and “high reso-
lution” cameras, respectively), equipped with a 256 x 256, 24 um pixel NICMOS3
array. The low and high resolution modes yield 0.85 "/pixel and 0.3 ”/pixel scales,
respectively.

We obtained several images and spectra of the IRAS 20126--4104 region through
H,, ¢K and K’-band filters. Both images and spectra were reduced using standard
sky subtraction and bad pixel removal techniques with IRAF-based programs. The
images were processed by subtracting a median-filtered image of nearby sky frames
taken with the same integration time and with an offset of about 1.5 from the
IRAS source position. The images were flattened by a combination of low and
high illumination sky flats obtained at sunset. For each filter, mosaics were made
with frames containing the IRAS region, which were then aligned using several field
stars. Finally, we estimated the plate scale and the orientation of the images using 7
optically visible stars in the Digitized Sky Survey, obtaining a positional uncertainty
of ~1".

In Table 5.1 we present the width and central wavelength in microns of the
filters used, as well as the total integration times for the final mosaic images. The
total integration times correspond to the overlapping areas toward the center of our
narrow-band mosaics. Figure 5.1 shows our low resolution Hy 1-0 S(1) + continuum
image, in grey scale, which is discussed below.

filter A AX tz,xp

[4m]  [pm]  |seg]
K’ 2.125 035 480
Hy 1-0 (1)  2.122 0.02 720
cK 2.260 0.06 450

1 Total exposure time at the center of each mosaic.

TABLA 5.1: Filters and exposure times used in direct image observations.

For the near-infrared K'-band spectra (1.95-2.30 microns), we employed the /4.5
camera and a slit of 1.5” width and 22" length, giving a spectral resolution of
R=A/AX=500 in K'. Initially, the slit was oriented E-W in order to intersect the
brightest object located NW of the IRAS 20126+4104 position (labeled “1” in fi-
giite 2a). The total exposure time for the final spectrum in this position was 10
minutes. We also obtained several spectra for two slit positions separated by 1.5” in
declination (labeled “2a” and “2b” in Figure 5.2a) with a PA= 118.7° position angle,
measured counter clockwise, covering most of the nebula located to the SE of the
IRAS position. Each spectrum has a 2 minute integration time.
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FIGURA 3.1: Top: Map of CO integrated intensity (Witking el al. 1990} overlaid on
a grey-scale Hy 1-0 S(1) (+ continuum) low resolution image of the region around IRAS
201261-4104. The Northern lobe corresponds to the blue-shifted molecular gas and the
Southern lobe to red-shifted gas. Bottom: Contour map of a close up around ‘the IRAS
source of the Hp 1-0 5(1) image. The values of flux for each contour are: 0.7, 2, 8, 16 and

30 x 1071¢ erg cm~2 st arcsec™2.

2

For each setting, explicit sky observations were obtained. We constructed a spectrum
with 12 minutes of total integration time by adding the spectra obtained through
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slits 2a and 2b.

The wavelength calibration was performed using exposures of an Argon lamp.
The absolute flux calibration was achieved through observations of SA94-242 (UKIRT
faint standard list) and HD 201941 (Elias et al. 1982), both early type standard
stars. For the correction by atmospheric absorption we used the early type star HR
7628. The conversion factor from counts to flux was determined as a correspondence
between the counts and flux per unit wavelength in the central wavelength of the
K~ filter, using the standard spectra corrected for atmospheric absorption. Errors
in the absolute flux calibration are around of 10% for the brighter emission lines
detected. Since the lines are not resolved in our spectra, velocity shifts along the
slits are not detected. The narrow and broad band mosaics were calibrated in flux
using the K~ spectrum for the brightest object (slit 1). In each mosaic, we integrated
the “flux” in counts/sec inside the region covered by the spectrograph slit. We then
computed a conversion factor between this “Aux” and the integrated flux density in
the wavelength range that corresponds to the bandpass of each filter (see Table 5.1).

5.3 Results

5.3.1 The morphology

The multi-wavelength emission around the IRAS 20126--4104 source shows a very
complex structure. Wilking et al. (1990) have detected a N-S bipolar CO outflow,
with a total angular extent of &~ 1.5". This outflow appears to be centred on a
position ~ 10" to the SW of the IRAS source. Figure 5.1 (top) shows this outflow
overlaid on an H; image, where the Northern lobe corresponds to the blue-shifted
gas and the Southern lobe to the red-shifted gas.

Cesaroni et al. (1997) have detected an HCO™* outflow in the same region,
oriented in a NE-SW direction, with a total angular extent of &~ 20”. We show an
overlay of this outflow on our Hz 1-0 5(1) high resolution image in Figure 5.3. This
outflow is centred on the nominal position of the IRAS source, which also coincides
with a compact molecular core and a compact radio continuum source detected at
mm/cm wavelengths (Cesaroni et al. 1997; Mart{ & Rodriguez 1997).

On the 3.6'x 3.6, Hy 1-0 S(1) line {+ continuum) narrow-band image shown in
Figure 5.1, there are three bright nebulous objects located very near to the IRAS
20126--4104 position, which have previously been reported (Hodapp 1994; Cesaroni
et al. 1997; Ayala et al. 1997). The brightest object (labcled C in figure 5.2) has
an integrated flux in the Hy 1-0 S(1) line of 6.4 x 10713 erg ecm~2 s~! in an aperture
of 10.2 arcsec?, and its surface brightness is 6.2 x 10~ erg cm~2 s~! arcsec™2. This
object appears to be brighter than HH objects such as HH43, which has a flux in
the same line of 5.20 x 107!% erg cm™2 57! in an aperture of 77.4 arcsec? and has a
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FIGURA 5.2: (a) Grey-scale subsection of the high resolution Hy at 2.12 microns (+
continuum) image of the region around IRAS 20126+4104. The slit positions for the
spatially resolved spectra discussed in the text are shown. The IRAS source position is
marked with a cross. (b) K-band image of the same region, showing the uncertainty in the
IRAS source position with a dashed ellipse. The objects discussed in the text are labeled.
(c) The Hy continuum subtracted image. It is remarkable that line emission still remains
from the star to the East of object C, and also for the star Southwest of this object.

surface brightness of 6.72x 1071° erg cm™2 57! arcsec™2 (Gredel 1994)}. Condensation
C has a cometary morphology, and appears to be connected with the star located
at the Eastern end of the object; the flux presented above for condensation C does
not include the stellar emission. Condensation B is smaller and fainter than C, with
a cometary morphology and a weak embedded star at its Eastern edge. Its surface

brightness in the Hy 1-0 S(1) line is 3.9 x 107 erg cm=2 57! arcsec™2.
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Two more interesting objects appear in our II; 1-0 5(1) image. An object with
compact morphology located Northwest of the IRAS source (20:12:39.8 +41:04:42,
1950, labeled D in figure 1), which is not detected in our ¢K image, indicating that it
is an emission line object with low surface brightness (4.5x10~ erg cm~2 57! arcsec™?2
within a circular aperture with radius of 3.1”). The other outstanding feature
in this region is the jet-like object located to thc Southeast of the IRAS source
(20:12:42.8 +41:03:43, 1950; labeled “jet” in figure 5.1), observed by Hodapp (1994)
in a K'-band image. This object looks like an almost North-South oriented bipolar
et (length 19" and PA= 172°), which is still visible on a continuum subtracted
H; image. This emission apparently connects a central star with knot-like nebulo-
sities at the two ends of the bipolar structure, having a surface brightness of about
4.6 x 1071 erg em™2 s7! arcsec™? within a circular aperture of radius 3.1” (see
figure 5.1, bottom panel).

41°04 30

4104 20}

4104 10}

Il 2 i " M i A i i

h m s ' m s
2012420 20h12 40.0

FIGURA 5.3: Map of HCO™ integrated intensity (Figure 7 of Cesaroni et al. 1997)
overlaid on a grey-scale Hy 1-0 §(1) (+ continuum) high resolution image. The continuous
contours represent the blue-shifted lobe, and the dashed ones the red-shifted emission.

The brighter NIR emission detected in our images (knots A, B and C in figure 5.2}
has two main maxima, which approximately coincide with the lobes of the HCO*
outflow, as shown in Figure 5.3. This coincidence between the IR and HCO* emis-
sion was also noted by Cesaroni ct al. (1997), who concluded that the IR emission
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is directly associated with the two lobes of the outflow.

Also quite remarkable is the fact that the IR emission NW of the IRAS source
appears to be divided into two Hy-emitting, E-W directed ridges (condensations B
and C of figure 5.2). Interestingly, a star is located at the Eastern end of each of
these ridges. This can be appreciated by comparing the three panels of Figure 5.2,
and is confirmed by the spectroscopic data (described in the following section), which
clearly show the stellar continua. In the region SE of the IRAS source {condensation
A in figure 5.2), we detect a structure with two maxima, only one of which still
remains in the continuum subtracted image (see figure 5.2), with a surface brightness
of 2.1 x 107" erg cm~2 57! arcsec™ in the Hy A2.121 pm line.

5.3.2 Spectroscopic characteristics

From the three slit positions (1, 2a and 2b) shown in Figure 5.2(a), we can construct
spatially integrated spectra for condensations B and C (NW of the IRAS source, see
figure 5.2), and condensation A (SE of the IRAS source). These spectra are shown
in Figures 5.4 and 5.5. The integrated fluxes of the detected lines were extracted
by fitting Gaussian profiles to each line, all of them required to have the same
width (corresponding to that of the Hy 1-0 S(1) line). Table 5.2 lists the wavelength
(Black & van Dishoeck 1987), the energy of the upper level (Dabrowski 1984) and
the measured fluxes of the detected H; lines for each object. The portions of the
slit integrated for each object are shown in the upper panels of Figures 5.4 and
5.5. For object C we have constructed a one-dimensional spectrum integrating over
11.1” along slit 1 (see the upper panel in figure 5.4). The aperture includes the weak
star to the E, indicated in Figure 5.4, which contributes approximately 10% of the
total emission at A 2.121 ym. From the spectrum constructed with slits 2a+2b (see
the upper panel of figure 5.5) we extracted spectra for condensations A and B, using
11.9” and 6.8"” apertures, respectively.

In condensation C, we have detected 6 low excitation H, lines (including both
1-0 and 2-1 vibrational transitions), and only 3 lines in the weaker condensations A
and B. The measured 1-0 S(1)/2-1 S(1) line ratio for condensation C is 10.2 % 0.5,
which is comparable with the value of 10 expected for collisionally excited Hs levels
(see, e. g., Gredel et al. 1992; Gredel 1994). However, if we determine an upper
limit for the 2-1 S(1) line flux over the spectra of the knots A and B, the estimated
value of the 1-0 §(1)/2-1 S(1) line ratio is about 5, which would be somewhat low
compared with the value for collisionally excited Hy mentioned above.
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H2 /\ E('U’, J’) F.UfJI
transition [pm] (K] 1071 erg em™2 57!
A B C

1-0 S(2) 2.034  7550.8 1.23 (0.14) 152 (0.17) 2.02 (0.13)
2-18(3) 2074 139020 < 0.50 <050  0.94 (0.11)
1-08(1) 2121  6957.2 3.09(0.13) 3.95 (0.13) 6.85 (0.13)
2-15(2) 2154 131614 < 0.50 <050  0.52 (0.10)
1-0 S(0) 2.223  6476.8 0.91 (0.15) 1.06 (0.15) 1.81 (0.13)

2-18(1) 2248 12650.7 < 0.50 <0.50  0.67 (0.10)

¢ apertures used for integration of flux, A: 16.6, B: 10.2, C: 17.9 arcsec?

TABLA 5.2: Integrated Hj line fluxes for objects A, B and C*.
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FIGURA 5.4: Top: Grey-scale image of the long-slit K'-band spectrum for object C (slit
1). The apertnre used to extract the spectrum {shown below) and the position of the star
are indicated on the sides of the box. Bottom: Spectrum of object C integrated in an

aperture of 11.1” along the slit. The measured Hy emission lines are identified.
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FIGURA 5.5: Top: Grey-scale image of the long-slit K'-band spectrum obtained through
slits 2a-+2b. The apertures used to extract the spectra for objects A and B are indicated.
The rest of emission corresponds to part of condensation labeled C and it is neglected.
Bottom: Spectra of objects A and B, integrated over 11.9” and 6.8" along the slit, respec-
tively.

We have also analyzed the spatially resolved line intensities, measured along the
slit positions shown in Figure 5.2(a}). We computed the column densities N{v, J)
assuming that the lines are optically thin and using the spontaneous radiative decay
probabilities from Turner et al. (1977). Figures 5.6 (slit 1) and 5.7 { 2a+25 slit) show
the column densities as a function of the energy of the upper level for the transition,
deduced from the spatially integrated spectra. The successive panels correspond
to spectra extracted in discrete positions along the spectrograph slits, integrating
spatially over 1.7". Where the lines were not clearly detected, we estimated an upper
limit for the intensities and a column density was computed using these values. The
slope obtained by fitting the points in a plot of N (v, J)/g versus excitation energy is
inversely proportional to the excitation temperature, where ¢ is the corresponding
level degeneracy. From these Figures, it is clear that we detect a rather strong
spatial variability for the measured column densities. The derived values for different
vibrational levels do not lie on a single smooth curve, as would be expected for
emission produced by a shock (Burton et al. 1990).
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FIGURA 5.6: Plot of column density for each level divided by statistical weight, derived
from the intensities of lines in the K band spectra versus excitation energy of the upper
level of each transition. Fach H» excitation diagram has been constructed using spectra
integrated in 1.7 apertures along slit 1 in (see figure 5.2a) covering knot C. The position in

- arcsec along the slit is referred to the star on the slit (position zero) and we attach a position
label in the upper right hand corner of each plot. The slope of the relationship between
the parameters is inversely proportional to the excitation temperature. The points for the
S(1) vibrational levels are plotted with solid squares and we have computed a “vibrational”
temperature for these points (from the slopes of the dotted lines). The triangles correspond
to the S(2) vibrational levels. The rotational temperature was computed including all of
the Hy lines (from the slopes of the dashed lines). In some cases errors are less than the
size of symbols representing the $(1) vibrational levels.

By fitting straight lines to the column density versus excitation energy diagrams,
we determine two excitation temperatures: T, (obtained from fitting all of the ob-
served lines) and T,_¢ (obtained from a fit to the 1-0 transitions only). These
temperatures are plotted as a function of position along the corresponding spec-
trograph slits in Figures 5.8 (slit 1, covering condensation C) and 5.9 (slit 2a--2b,
covering condensations A and B).
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FIGURA 5.7: H; excitation diagrams for the spectra obtained through slits 2a+2b, for
different positions along the slit. The symbols and lines are the same as in Figure 5.4. In
this case the zero position corresponds to the position of the IRAS source projected on the
spectrograph slit.
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FIGURA 5.8: Top: Contour plot of nebulosity C showing the position of the slit. The
lower panels present the spatial variation along the slit of the parameters described below.
These parameters were computed from consecutive spectra over 1.5" x 1.7%aperture along
the slit. The ordinate measures position as a function of distance from the star that lies
close to the E end of the slit. {a) The spatial variation of II; X 2.12 intensity in units of
erg cm™2 571 arcsec™2. (b} Spatial variation of the vibrational temperature of the K'-band
spectrum, derived from the v = 1-0 transitions only. (c) Spatial variation of the excitation
temperature, which has been computed using all of the Hs lines identified in the K'-band
spectruni. In both cases temperature increases slowly towards the position of the star,
indicating a decreasing contribution by collisional excitation. (d) The spatial variation of
the ortho/para ratio for the v = 1-0 level derived from the 1-0 S(1) and S(2) transitions
{open squares) and from the 2-1 §(1) and 8(2) transitions {open triangles). For the 1-0
lines, the ratio is near the LTE value of 3, as expected for collisional excitation, while the
2-1 lines yield low values for this ratio, which points towards fluorescent excitation. (e)
Spatial variation of the 1-0/2-1 S(1) ratio. The ratio increases slowly along the slit with
increasing distance from the star, Low values of this ratio reflect an important contribution
of fluorescent excitation near the star, while values around 10 {obtained towards the W
end of the slit) indicate collisional excitation.
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FIGURA 5.9: Contour plot of the nebulosity located to the SE of the IRAS source showing
the position of the spectrograph slits. The description of the parameters shown in the lower
panels is the same as in Figure 5.8. The zero of the ordinate corresponds the position of
the IRAS source projected onto the spectrograph slit.

Along slit 1 (figure 5.8, panels {(b) and (c)), we systematically have Tepe >T)_q.
This discrepancy between the two temperatures indicates that the excitation of the
vibrational level v = 2 could have an important fluorescent component. This is also
seen from the 1-0 S{1)/2-1 S(1) line ratio (figure 5.8(e)). We see two main regions,
one where the line ratio has a mean value of 5 + 5 (close to the star), and the other
with a value = 1011.5, and with a general tendency of decreasing line ratios towards
the star. The behavior of this ratio close the star is suspicious, because in this region
the intensity of the lines decreases. In order check this behavior, we calculate the
ratio over spectra integrated in only two bigger apertures which do not include the
star. Using apertures of 3.4 arcsec? (centred on a position to 2.55” W from the
star) and 5.6 arcsec® (centred to 6.90" W from the star). We find 1-0 5(1)/2-1 S(1)
line ratios of 7.4 4+ 4.0 and 11.6 £ 2.8, respectively. We therefore find that the
tendency presented in Figure 5.8 (e) for the 1-0 S(1)/2-1 S(1) line ratio remains.
In the case of the vibrational temperature T, _p, the region closer to the star has a
mean temperature of about 1000 K, and it decreases slightly towards the W along
condensation C (over an angular scale of 6”). On the other hand, the excitation
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temperature, T, has an approximately constant value of ~2400 K over the same
angular scale. This value is somewhat low compared with the values observed in
collisionally and fluorescent excited objects such as DR 2, where T,,. ~ 3000 K
using only 1-0 and 2-1 s(1} lines (Fernandes et. al 1997), and is also consistent with
collisionally excited objects like HH 43, HH 120 and HH 99A in which T,,. ~ 2200
K (Gredel 1994).

In all of the objects analyzed in this paper, the transitions between v = 1 and
v = 0 are consistent with what is expected for levels populated in a thermalized gas
at T1_p ~ 1000 K. This temperature is lower than the ones found in the considered
collisionally excited objects, where the excitation temperature estimated for the
lowest transitions is of ~ 1900 K. The larger difference between Ty _p and T, found
near the star at the E end of condensation C together with the lower 1-0 S(1)/2-
1 5(1) line ratio found in this region indicate that the Ho molecules are excited by
other processes besides collisions, like in DR 21 (Fernandes et. al 1997). A possible
explanation for our results is that the star at the E of this condensation produces an
UV field that significantly contributes to the excitation of the hydrogen molecules.

Irom the spectrum obtained through slits 2a+2b (figure 5.9) we see that con-
densations A and B, T;_; ~ 1100 &+ 500 K, which is substantially smaller than a
Teze ~ 3000 K estimated using an flux upper limit for 2-1 lines determinate over each
spectra. The T, o value is consistent with the mean temperature value founded for
object C.

We also computed empirical values of the ratio of ortho-hydrogen to para-hydrogen,
from ratios of available lines of even and odd J values in both vibrational levels. In
panel (d) of Figure 5.8 we plot the ortho/para ratio for condensation C, derived from
the 1-0 S(1) and S(2) transitions (open squares) and the corresponding ratio from
the 2-1 5(1) and 5(2) transitions (open triangles). Along the slit the ortho/para
ratio for v = 1-0 is near the LTE value of 3 (within error), as expected for collisional
excitation. For the v = 2-1 transitions, we have lower values (< 2.2 £0.5) for this
ratio than the equilibrium value, which is characteristic of objects where there is a
contribution by fluorescent excitation. For comparison, the ortho/para ratio estima-
ted for the spectrum of the planetary nebula Hubble 12, where the H, lines is mainly
excited by fluorescence, is 1.72 + 0.17 (Ramsay et al. 1993). In condensation B the
values of the ortho/para ratio estimated from the v = 1-0 transitions are about 3.1,
which is consistent with the equilibrium value. In the case of condensation A we
only can estimated lower limits for this ratio (~ 2).

From these results, we conclude that the H, excitation in condensation C has
a strong fluorescent component in the Eastern region, close to the star that is ob-
served at the E end of this condensation. Towards the W, the H; excitation along
condensation C appears to be dominated by collisions (as supported by the high
1-0 5(1)/2-1 S(1) line ratio). On the other hand, the available data for the we-
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ak condensations A and B are not sufficient in order to propose the mechanism of
molecular excitation more suitable in each case.

5.4 Discussion

The NIR emission of the region around the IRAS 20126-+4104 source shows three
main condensations (A, B and C, see figure 2), which are approximately aligned with
the HCO* outflow observed by Cesaroni et al. (1997) (see figure 5.3). As shown
by these authors, this outflow is centred quite precisely on the position of the IRAS
source, and a compact molecular core is also observed at this central position. This
clear source+bipolar outflow morphology argues strongly for an association of the
IR emission with the outflow from the IRAS source (see Cesaroni et al. 1997).

The detailed analysis of the IR spectra carried out above shows that the situation
is probably somewhat more complex. Our images and spectra show that the NW
IR lobe is composed of two E-W clongated emission line condensations (B and C,
see figure 5.2), with a star at the E end of each condensation. This morphology is
somewhat curious, and might suggest a possible association of the two stars with
condensations B and C.

We also find that the observed Hj line ratios indicate that the excitation of
the rotational-vibrational levels has a strong fluorescent component. Particularly
interesting is the stratification of the line ratios along condensation C (see figure 5.2),
which shows a 1-0 §(1)/2-1 S(1) line ratio indicating fluorescence towards the E
end of the condensation (i. e., close to the position of the star), and a line ratio
indicating collisional excitation towards the Western end of the condensation. The
weighted mean ortho/para ratio for all the condensations, 2.3 £ 0.9, is lower than
the equilibrium value of 3, consistent with a mixture of fluorescent and thermal
excitation of Hy. The values of the ortho/para ratios measured for condensation
C are consistent with objects such as NGC 7027, S106 and NGC 2023 (Tanaka et
al. 1989) and DR 21 (Fernandes et. al 1997) , which have “mixed” fluorescent plus
collisional excitation, having significantly lower ratios for the v = 2 — 1 transitions
than for the ¥ = 1 — 0 transitions.

However, it is unclear whether or not these observations indicate an association
of condensations B and C with the stars embedded at their Eastern tips. If such
an association does exist, the emission of these condensations might partly be as-
sociated with radiative excitations by a UV continuum and/or Lyman-a emission
from the circumstellar environment of these two stars. It might even be possible
that these stars are illuminating the molecular gas associated with the outflow from
the IRAS 20126+4104 source. However, the fact that the Western region of conden-
sation C shows higher values for the 1-0 S{1)/2-1 $(1) line ratio (more consistent
with collisional excitation of the levels of Hy) cannot be explained in straightforward
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manner with this interpretation.

To summarize, from our IR spectra we find partial evidence that the H, emission
of condensations B and C (NW of TRAS 20126+-4104) is associated with the stars
embedded at the Eastern end of these condensations. On the other hand, these
condensations also coincide spatially with the blue lobe of the HCO* outflow from
IRAS 2012644104 (Cesaroni et al. 1997), indicating a likely association of the H,
emission with this flow.

The nature of the IR emission might be clarified with future, high spectral reso-
lution spectroscopy. The resulting kinematic information would help to resolve the
present, somewhat complex scenario.
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Presentacion

En los estudios detallados mas recientes sobre los espectros épticos de los ob-
jetos HH, se ha encontrado que existen discrepancias en las intensidades predichas
tanto para las lineas de baja como de alta excitacién. Por ejemplo, los cocientes de
linea predichos tedricamente para [S II](6717+6731)/Ha (usando cualquiera de los
modelos exsistentes}, resultan menores que los observados. Para los objetos HH de
baja excitacion sc encuentra que los choques confirman cualitativamente las inten-
sidades de las lineas [S II|(6717+6731), pero cuantitativamente las lineas de azufre
son mas brillantes de lo que la teoria predice (Hartigan, Morse & Raymond 1994).

Un caso extremo de este problema es justamente HH 377 (la contraparte optica
del nudo sureste mas brillante en el outflow de Cepheus E). Del estudio que hicimos
de éste objeto, y que presentamos en el siguiente capitulo, concluimos que se trata
de un objeto HH de muy baja excitacién con una densidad electrénica mucho mas
alta que el resto de los objetos clasificados como de baja excitacion.

A continuacién presentamos el estudio espectroscopico y de imagen directa, que
hicimos para el outflow de Cepheus E, en longitudes de onda opticas y de infrarrojo
cercano. En el capitulo 7 presentamos informacién que no fue incluida en el articulo
publicado (capitulo 6).
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Capitulo 6

Articulo 2

Optical and Near Infrared Study of the Cepheus E
outflow, avery low excitation object.

S. Ayala, A. Noriega-Crespo, P. M. Garnavich, S. Curiel, A. C. Raga,
K.-H. Béhm y J. Raymond

Publicado en
The Astronomacal Journal; 2000, 120, 909

Resumen

Presentamos imagenes y espectros sobre la regién del outflow Cepheus E (Cep E), en
longitudes de onda del éptico y del cercano infrarrojo. La emision optica solo esta
presente en el 16bulo sur infrarrojo de Cep E sobre el nudo més brillante. Esto sugiere
que la extincién cerca del outflow puede jugar un papel importante en la diferencia
observada entre la morfologia 6ptica e infrarroja. Cep E es un objeto tnico que
podria ayudar al entendimiento de la relacién entre las propiedades espectroscépicas
de los objetos Herbig-Haro épticos (objetos HH) y los altamente embebidos flujos
moleculares e infrarrojos.

Las lineas infrarrojas de H, observadas, nos permiten determinar una tempera-
tura de excitacién de ~ 2300 K, un cociente ortho-para de ~ 3, y un cociente de
lineas Hy (1,0)/(2,1) S(1) de ~ 9. Estos resultados son concordantes con los valo-
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res correspondientes a la excitacién por choque, como ei principal mecanismo para
la formacién de esta lineas. También son compatibles con los valores, para estos
parAmetros, observados en otros flujos infrarrojos.

Las caracteristicas espectroscopicas opticas de Cep E (HH377) parccen ser simi-
lares a las observadas en objetos HH de baja excitacién. Sin embargo, la densidad
electronica determinada del cociente de lineas [S 11]6731/6717 para este objeto (N, =
4100 cm™?) y los cocientes [O 1]6300/Ha y [S 11)(6717+6731) /Ha son mas altos que
los valores respectivos para todos los objetos HH de baja excitacidn previamente
estudiados en la literatura. Este resultado puede ser consecuencia de que el medio
ambiente alrededor del flujo en HH 377 tiene una densidad inusualmente alta.

La fraccion de ionizacién obtenida para HH 377 es X ~ 1%. Este resultado,
Junto con el cociente de lineas [O 1]6300/He observado, nos lleva a concluir que
la emision de Her observada ha sido colisionalmente excitada. De la comparacion
entre los cocientes de linea ohservados y los reportados para modelos de onda de
choque, concluimos que la extincion hacia HH 377 es muy baja. Comparando los
valores observados de los flujos de HB y Ho en HH 377 con predicciones de modelos,
determinamos una velocidad de choque entre 15 y 20 km s, aunque velocidades un
poco mas altas también producen espectros con cocientes de linea que concuerdan
cualitativamente con las observaciones de HH 377.

Abstract

We present images and spectra of the Cepheus E (Cep E) region at both optical
and infrared wavelengths. Only the brightest region of the southern lobe of the
Cep E outflow reveals optical emission, suggesting that the extinction close to the
outflow source plays an important réle in the observed difference between the optical
and IR morphologies. Cep E is a unique object since it provides a link between the
spectroscopic properties of the optical Herbig-Haro (HH) objects and those of deeply
embedded outflows.

The observed H, infrared lines allow us to determine an excitation temperature
of ~ 2300 K, an Ortho-to-Para ratio of ~ 3, and an H, (1,0)/(2,1) S(1} line ratio
of ~ 9. These results are consistent with the values observed for HH objects with
detected NIR emission lines, with shock excitation as the main mechanism for their
formation, and also with the values observed for embedded, NIR flows.

The optical spectroscopic characteristics of Cep E (HH 377) appear to be similar
to the ones of low excitation HH objects. However, the eleciron densily determi-
ned from the |S 11]6731/6717 line ratio for this object (N, = 4100 cm~?), and the
|0 1}6300/Hex [S 11](6717--6731) /He ratios are higher than the values of all of the
previously studied low excitation HH objects. This result is likely to be the conse-
quence of an anomalously high environmental density in the HH 377 outflow.
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The ionization fraction obtained for HH 377 is X ~ 1%. From this result,
together with the observed [O I|6300/Ha line ratio, we conclude that the observed
Ha line emission is collisionally excited. From a comparison with shock models,
we also conclude that the extinction towards HH 377 is very low. Comparing the
observed HZ and Ha fluxes of HH 377 with model predictions we determine a shock
speed between 15 and 20 km s~ although somewhat higher velocities also produce
spectra with line ratios that qualitatively agree with the observations of HH 377.

6.1 Introduction

. The Cepheus E (Cep E) outflow was first detected in the 2CO J=1-0 transition in
some of the early radio studies of star formation in molecular clouds (Sargent 1977).
In his catalog of molecular outflows, Fukui (1989) first pointed out the presence of
a bipolar, high velocity outflow in this region. The bipolar nature of Cep E became
clear with the K’ image of the molecular outflow obtained by Hodapp (1994}, which
included the stronger NIR H, lines, and revealed a relatively compact system (with
a size of ~ 1.5"). Subsequent studies in the near/mid infrared have shown that the
outflow is quite bright in the H, (1,0) S(1) 2.12 pm line, consistent with models of
shock excited Hy gas (Eisloffel et al. 1996; Ladd & Hodapp 1997, Noriega-Crespo,
Garnavich, & Molinari 1998). Suttner et al. (1997) have used three-dimensional
hydrodynamic simulations of highly collimated molecular outflows in order to model
the morphology of Cep E. These simulations, however, required a very high density
in the jet (10° cm™*), which are not consistent with the hot and dense CO bullets
recently found in the flow (Hatchell, Fuller & Ladd 199), with densities of ~ 10*
-3
The TRAS 2301146126 source was originally identified as the main candidate
for the outflow source. However, the presence of multiple outflows in near infrared
and radio wavelengths (Eisloffel et al. 1996; Ladd & Hodapp 1997) indicates the
existence of at least two sources, which have recently been confirmed by OVRO
observations at 1.3 and 2.6mm (L. Testi, private Communication). The sources are
embedded and invisible at optical and near infrared wavelengths, and are likely to
be Class [ or Class 0 protostellar objects (Lefloch, Eisléffel & Lazareff 1996; André,
Ward-Thompson & Barsony 1993). In addition, Noriega-Crespo et al. (1998) detect
one source at 6.9 um using ISOCAM, which is well detected in all IRAS bands.
The present study has been motivated by the detection of emission at optical
wavelengths in a small section of the southern lobe of the Cepheus E outflow by
Noriega-Crespo (1997} and Devine et al. (1997). Noriega-Crespo (1997) mentions
that He and [S 1I] 6717/31 images reveal a compact knot which is the optical coun-
terpart of the southern bowshock observed at 2 pm by Eisloffel et al. (1996). This
optical knot has been named HH 377 (Devine, Reipurth & Bally 1997).

CIml
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In this study. we explore the link between the physical properties of the ouiflow as
determined from optical imaging and spectroscopy, and compare these resulis with
those obtained from observations in the near infrared. Our goal is to understand the
development of very young stellar outflows, we notice that Cep E has a dynamical
age of ~ 3 x 10% years (Noriega-Crespo et al. 1998), and the relationship between
the mechanisms that produce the infrared and optical emission.

The paper is organized as follows. In Section 6.2 we describe the different ob-
servations obtained for this work, and comment on the reduction and calibration
techniques. In Section 6.3, we present the results obtained from our infrared and
optical observations. Finally, in Section 6.4 we compare the physical properties of
Cepheus E deduced from the optical and the NIR observations with other Herbig
Haro objects.

6.2 Observations

The optical and infrared observations were carried out at three different observato-
ries. The log of the observations is presented in Table 6.1, and they are described
in detail below.

telescope® date filters/resolution teap ©
Infrared

Direct image

APO 3.5m 1996 Jul 18 2.12um, 2.22um 1800,190

OAN SPM 2.1m 1997 Jan 8,9 cK, H;2.122pum, 540, 1080,
H»2.248pm, Bry 1080, 1260

Spectroscopy

MMT 1996 Sep 27 8 A pixel! 480

Optical

Direct image
FLWO 1.2m 1996 Sep 16  He,[S 1], [S 11]Cont.  1800,1800,1800

Spectroscopy

MMT 1997 Sep 7 2 A pixel™? 600
FLWO 1.5m 1996 Dec 9 1.49 A pixel™! 900
FLWO 1.5m 1996 Dec 9 0.75 A pixel™! 900

*FLWO: Fred Lawrence Whipple Observatory, MMTO: Multiple Mirror Telescope, AP(Q: Apache Point Observatory,
OAN SPM: Observatorio Astrondmico Nacional San Pedro Martir

PIntegration time in seconds

TABLA 6.1: Imaging and spectroscopy obscrvation log.
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6.2.1 Near Infrared Imaging and Spectroscopy

The NIR images of Cep E were obtained at two observatories. A set of images
was obtained at the Apache Point Observatory 3.5m telescope {APO 3.5m) with a
256 x 256 array at {/5 and a 0.482" per pixel scale. The central wavelengths (and
bandpass) of these images were at 2.12um (1%), for the Hy (1,0) S(1) line, and
2.22pm (4%) for the nearby continuum.
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FIGURA 6.1: Grey-scale subsection of the Hy at 2.12 gm continuum subtracted image
around Cepheus E outflow region.The cross indicates the position of IRAS23011+-6126 and
it has a size comparable to that of IRAS uncertainty. The schematic slit positions for the
infrared spectra discussed in the text are shown.

Another set of images was obtained at the Observatorio Astronémico Nacio-
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nal at San Pedro Martir 2.1m telescope (OAN SPM 2.1m) with the IR came-
ra/spectrometer CAMILA (Cruz-Gonzalez et al. 1994), which has a 256 x 256 array
providing a 0.85 "/pixel scale at f/4.5. The central wavelengths (and bandpass) of
the filters used to obtain these images were 2.12pum (1%), 2.25um (1%) for the H,
(2,1) line, cK (2%) and Bry 2.16um.

'The frames were flattened with a combination of low and high illumination sky
flats obtained at sunset. The data were processed by subtracting a median-filtered
image of nearby sky frames taken with the same integration time and with offsets
between 30 and 100", Bad pixels were removed with standard techniques.
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FIGURA 6.2: H and K band calibrated spectra of brightest knots of Cephens F ontflow.
In (top panel) for northern lobe and (bottom panel) for the southern lobe. The wavelengths
of the expected Hj lines are marked. Note that Br v line etmission is not detected.

‘The processing of our frames was done with Image Reduction and Analysis Fa-
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cility (IRAF)' based programs. For each filter, 20 (APO data) and 9 (OAN SPM
data) overlapping frames were taken (see Table 6.1 for the integration times). The
frames were aligned using several field stars, and median combined into the final
images. The image scale and orientation were calculated using 7 common stars bet-
ween the IR frames and an optical image from the Digitized Sky Survey, with a
resultant mean uncertainty of less than one arcsecond in the positions.

H, A E{(v', J')
transition  [pm] [K] 10714 erg em™2 57!
North South
(1) (2) (3) (4)° (5)°

(1,0)S(9) 1.6877 157351 1.90 5.22
(1,0) S(8) 1.7147 142327 113 3.95
(1,0) S(7) 1.7480 12827.9  8.01 20.64
(3,2) S(6) 2.0130 219110  0.52 0.64
(1,0) S(2) 20338  7590.8 24.27 56.14
(3,2) S(5) 2.0656 20856.0  0.54 1.74
(2,1) S(3) 2.0738 139020  6.03 17.61
(1,0) S(1) 2.1213  6957.2 72.50 166.30
(2,1) S(2) 2.1536 131614  1.80 5.90
(3.2) S(3) 2.2014 191020  0.90 3.32
(1,0) S(0) 2.2233 64768 17.18 43.84
(2,1) S(1) 2.2480 126507  8.51 17.65
(3,2) S(2) 2.2870 184014  0.52 1.14
(2,1) S(0) 2.3550 121051  1.74 4.66
(3,2) S(1) 2.3858 178332  1.37 3.40
(1,0) Q(1) 24066 6154.3 67.97 157.40
(1,0) Q(2) 24134 64712 27.96 56.85
(1,0) Q(3) 24237 69560 41.46 142.80
(1,0) Q(4) 24375  7500.8  2.39

«RSPEC extraction region: 1" x 4 /. Measured uncertainties in the strong lines are typically 5%, and £20% for

the weak or poorly sky-subtracted lines.

TABLA 6.2: Cepheus E H; line fluxes.

The NIR spectra were obtained with the Multiple Mirror Telescope Observatory
(MMTOQ). The set of H and K band spectra of the North and South lobes of Cep

1IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory (NOAQY), which is opera-
ted by the Association of Universities for Research in Astronomy (AURA), Inc. under cooperative
agreement with the National Science Foundation
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E were taken with the Rieke FSPEC IR spectrometer. T'he slit was aligned in the
E-W direction in both lobes (see Figure 6.1) and alternate exposures were chopped
between the source and the local sky. The atmospheric absorption and sensitivity
variation along the dispersion were corrected by observing a bright late-F type star
at nearly the same airmass as the target data. The spectra were obtained with a
1.0” wide slit, and the extraction was done over an area of 4.0 ()2 for each outflow
lobe.

6.2.2 Optical Imaging and Spectroscopy

As mentioned above, the south lobe of Cep E is detected at optical wavelengths, in
the Ho and S 11} 6717/31 lines (Devine, Reipurth, & Bally 1997). Our narrow band
images in Ha and {S II] were obtained with the 1.2m telescope at Fred Lawrence
Whipple Observatory (FLWO 1.2m). A thinned, back-side illuminated, AR. coated
Loral 2048 x 2048 CCD was used with a plate scale of 0.315 "/pix. The central
wavelength and FWHM of the narrow band He, [S 11] and continuum filters are,
respectively, A6563, 256 A, AB724, 50 A, and A6950, 400 A. The CCD images were
binned two by two giving a 0.63 ”/pix scale, and were processed using IRAF, in the
standard way. For each filter, the final image corresponds to the median-filter of
three 600 seconds frames.

A low resolution, long-slit spectrum over a ~ 4500 — 7000 A wavelength range
with ~ 2 A/ pix was obtained at the MMTO telescope. The spectrum was reduced
using IRAF and flux calibrated using the standard star HR8687.

‘Two long-slit spectra were also obtained at the FLWO 1.5m telescope with the
FAST spectrometer, using a Loral 512 x 2688 coated CCD with 15um pixels. Two
different spectral resolutions (1.49 A/pix and 0.75 A/pix) were used to cover the
wavelength ranges of 5500-7000 A and 6200-6800 A. The slit width was 1.1” and
the slit was oriented N-S. The spectra were flux calibrated with the standard stars
BD284211 and G191B2B.

6.3 Results

6.3.1 Infrared excitation

The complex structure shown by Cepheus E in vibrationally excited molecular hy-
drogen lines has been described in previous papers (Hodapp, K., 1994, Eisidffel et
al. 1996; Ladd & Hodapp 1997). Figure 6.1 shows a section of our H, (1,0) S(1)
continuum subtracted image, in which we plot the slit positions used to obtain the
infrared spectra.

Using the Hy A2.121pm and A2.248um images we construct a (1,0)/(2,1) S(1)
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line ratio image. The line ratio is nearly constant throughout the outflow with a
mean value of 10 & 5. This result is completely consistent with previous results on
this object (Eisloffel et al. 1996).

In our Bracket v + continuum image we have detected emission extending over
both lobes. The distribution of this emission is very similar to the one of the con-
tinuum ¢K frame. Because of this similarity we suspect that the flux detected in
our Bry frame is on the whole continuum emission. This interpretation is consistent
with the absence of Bry line in the spectra obtained for the brightest knots of both
lobes (see Figure 6.2).

The spatially integrated spectra in the H and K bands of the northern and
southern lobes of Cepheus E are shown in Figure 6.2. These spectra were constructed
by integrating along the slit over the width of the lobes (~ 4”) for the slit positions
indicated in Figure 6.1. The identified and measured H, lines in these bands are
indicated on the plots at the expected wavelengths. Note that no Bry {(A2.1664m)
line emission is detected in these slit positions, which correspond to the brightest
knots of each lobe. Table 6.1 lists the H, transitions (column 1), their wavelengths
(column 2; see Black & van Dishoeck, 1987); the energy E{(v, J} of the upper level
(column 3, Dabrowski 1984), and the measured fluxes of the identified Hy lines
(columns 4 and 5 for the N and S lobes, respectively). From these spectra we
determine a AV, ~ 90430 km s~! between the northern and southern lobes, and
the south lobe shows a blueshift. Comparing the fluxes for (1,0) S(1) and (2,1)
S(1) lines from our spectra with previous values obtained from surface photometry
for these transitions (Eisloffel et al. 1996), we find that our (1,0) S(1) flux values
are lower with respect of the Eisloffel et al. values, by a factor ~ 2. Whereas in
the case of (2,1) 5(1) fluxes the present and previous measurements are completely
consistent.

We have estimated the column densities N (v, J) assuming that the lines are opti-
cally thin, in order to determine the excitation temperature, Te,., of the warm mole-
cular gas in each lobe. Under conditions of local thermodynamic equilibrium (L.TE),
the relationship between column density and energy of the upper level E(v, J), is
In[N(v,J)/gs] = E(v, J) /KT epe+C; where g; is the degeneracy of the corresponding
level, & is the Boltzmann constant, and C' is a constant.

Figure 6.3 shows the excitation diagrams for Cep E, South and North lobes. We
plot N (v, J)/g; versus energy E{v, J) of the level for each lobe using the fluxes listed
in Table 6.22. In each panel, the transitions between the (1,0) vibrational levels are
plotted with solid squares, the ones between the (2,1) levels with triangles and the
(3,2) levels with solid circles. The excitation temperatures, T (calculated from

2The excitation diagrams do not include the very weak Hs (3,2) 5(6) line presented in Table 6.2.
This transition shows a bigger column density than expected, which causes great dispersion in the
estimation of the excitation temperature, so we have excluded it from our analysis.
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linear fits), are 2340 =+ 100 for the South lobe and 2260 + 110 for the North lobe.
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FIGURA 6.3: Excitation diagrams for the position on the brightest knots in Cepheus
E lobes (shown in Figure 1). Different symbols have been employed for each vibrational
level and are indicated in the bottom panel. The dashed lines are the lcast-square fit to
all plotted transitions for the Northern lobe (upper panel) and the Southern lobe {bottom
panel). The excitation temperature calculated for the fits is also indicated.

In the case of a purely thermal population caused by a shock, it is expected that
a single smooth curve should fit all of the transitions in the excitation diagrams
(Gredel 1994; Schwartz et al. 1995), meaning that a single temperature describes
the excitation. On the other hand, in the case of fluorescent H; emission, the points
within vibrational levels are expected to be aligned on separate curves (Burton, Ho-
llenbach & Tielens 1990), resulting in different temperatures for different vibrational
levels. Intermediate cases in which there is a combination of both excitation me-
chanisms are also possible (Fernandes & Brand 1995; Fernandes, Brand & Burton
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1995).

The derived excitation temperatures, T, for both lobes of Cepheus E are con-
sistent with the T,.. measured in HH objects (Tez ~ 2000 K, Gredel 1994), whereas
the excitation temperatures observed in collisionally plus fluorescent excited objects
have T, ~ 3000 values (Fernandes, Brand & Burton 1997). However, in Figure
6.3 there are real dispersions around the dashed lines drawn in each panel. If we
fit the points from different vibrational levels separately, there are slight differen-
ces between these fits and the fit obtained considering all of the vibrational levels

together.
Vibrational Level Transitions Trot [K]  Ortho/Para Ratio (1,0)/(2,1) S(1)
(1) (2) ) ) (5)
Lobe North
v=1-0 S(1),5(2).5(3),5(7).5(8), 189090 2.9940.24
5(9),Q(1),Q(2),Q(3) 8.50+1.10
v=2-1 $(0),8(1),8(2),8(3) 1370320 4.73£1.19
v=3-2 S(1),5(2),5(3),S(5) 1740250 2.66+1.50
Lobe South
v=1-0 (1) $(2),8(3),8(7),8(8),  1970+80 2.96+0.24
$(9),Q(1),Q(2),Q(3) 9.4041.30
p=2-1 $(0),5(1),5(2),8(3) 1580190 2.99-+0.81
v=3-2 $(1),8(2),5(3),8(5)  2160+110 2.98+1.30

TABLA 6.3: Derived Rotational Temperatures, Ortho/Para and (1,0)/(2,1) Ratios.

We have computed the rotational excitation temperatures using the transitions
within different vibrational levels. The resulting temperatures are listed in Table 6.3.
In order to explore the excitation mechanisms occurring in the Cep E outflow, we
have computed some interesting line ratios (with the fluxes presented in Table 6.2),
which are also listed in Table 6.3. This table gives the vibrational levels {column
1), the rotational levels of the transitions used for the ratios (column 2), the ro-
tational temperature T,,; derived from these transitions (column 3), the empirical
Ortho/Para ratio derived for each vibrational level (column 4), and the (1,0)/(2,1)
S(1) ratio derived for each spectrum (column 5).

As we can see, for both lobes of Cepheus E the rotational excitation temperatures
(Table 6.3) are lower than the calculated vibrational temperature T,z (see Figure
6.3). Though different from T..., the rotational temperatures are still consistent
with the temperatures observed in collisionally excited objects. We should note
that the vibrational level (2,1) shows the lowest rotational temperature.

We find that the values obtained for the Ortho/Para ratio are similar for the
two lobes of Cepheus E. For the Northern lobe there is a higher dispersion for this
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ralio between the diffcrent vibrational levels. This is a result of the dispersion in
the points corresponding to the (2,1) and (3,2) levels (see top panel of Figure 6.3).
This dispersion is probably a result of the fact that the spectrum of the Northern
lobe is fainter. We conclude that the Ortho/Para ratios estimated for Cep E are
completely consistent with the LTE value of 3, as expected for collisional excitation.

We analyzed the behavior of the (1,0)/(2,1) S(1) line ratio. Column (5) of Table
3 gives the 8.50%1.10 and 9.40+1.30 values obtained for the Northern and Southern
lobes, respectively. These values are consistent with the result obtained from the
(1,0)/(2,1) S(1) ratio image (see above), and slightly lower than the ones measured
from (1,0)/(2,1) S(1) frames by Eisloffel et al. 1996. Also, the obtained (1,0)/(2,1)
S(1) line ratio is completely consistent with the value of 10 expected for collisional
excited Hy lines, and does not approach the ~ 1.7 value expected for fluorescent
excitation (Burton, Hollenbach & Tielens 1990).

A detailed analysis on the K-band spectra of Cep E has already been performed
by Ladd & Hoddap (1997). They found that a C-type shock with 35 km/s can
explain the K-band H, fluxes and ratios. This is consistent with the ISO Long
Wavelength Spectrometer observations, which show several emission lines from H,Q
transitions (Moro-Martin et al. 2001), as if is expected [vom molecular C-type shocks
(Kaufman & Neufeld 1996a).

In Cep E we find a similar situation as in other Herbig-Haro objects (e.g. HH
1-2; Davis et al. 1994; Noriega-Crespo & Garnavich 1994) where J-type (inferred
from the optical spectra) and C-type (inferred from the IR spectral) seem to coexist
spatially. The case of Cep E is particularly interesting since it appears to be a very
young outflow, based on its compact size and the age of its exciting source. If so, a
better interpretation of its spectral properties may require molecular time dependent
shock models, which are currently under development (Flower & Pineau des Forets
1999).

6.3.2 The optical morphology

In contrast with the complex structure of the H, outfiow, the optical emission con-
sists of only one compact knot (HH 377), which approximately coincides with the
brighter Hy knot of the southern lobe (Noriega-Crespo 1999; Devine, Reipurth, &
Bally 1997). In Figure 6.4 we present an Hp 1-0 S(1} contour map of Cepheus E,
overlaid on grey-scale and coutour representations of our optical images. Panel a)
shows grey-scale representations of the Ho image and panel b) of the [S 1)6717,6731
image. Panels ¢) and d) show the Ho and [S 11]6717,6731 images (respectively) as
contour maps, over a smaller angular area. These maps clearly show the coincidence
between the optical knot and the brightest region of the southern lobe of the IR
Aow
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FIGURA 6.4: a) Contour map for the H, (1,0) S(1) continuum subtracted image (shown in

Figure 6.1), overlaid on a grey-scale subsection of the Hoa continuum subtracted image of the

region around Cepheus E. The contour interval is a logarithmic factor of 0.36. The cross indicates
the IRAS230114-6126 position. b) The same Hs (1,0) S(1) contour map {panel a) now overlaid on

the grey-scale [S II] AA6717/31 continuum subtracted image. This map shows the same image size

than panel a). The right lines are the schematic slit positions for the optical spectra discussed in

this work. ¢}An overlay of the contour plots of the emission from a close-up of Cepheus E southern

lobe showed in panel a {continuum subtracted). The dark contours represent the Ho emission; the

light contours represent the Ha (1,0) 5(1) emission. The contour interval increases linearly by a

factor of the 1.1 for the Ho map, and by a logarithmic factor of 0.13 for the infrared map. Note the

spatial difference between the emission peak in Ha and the corresponding peak in Ha (1,0) S(1).

d) An overlay of the contour plot of the images showed in panel b. The dark contours represent
the {S II] AA6717/31 emission; the light contours represent the H, {1,0) S(1) emission. In this case

the contour interval for the [S II] is a logarithmic factor of 0.17. This figure shows a clear offset

between the [S II] and the H; peak emissions.
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In Figure 6.4, we sce that a star still remains in the Ho continuum subtracted
image (panel a), to the west of HH 377. This stellar emission could indicate either
that the star has intrinsic Ho emission, or that the stellar continuum has a subs-
tantially different slope than the continua of the stars used to obtain the relative
scaling between the Ho and the continuum frames.

The Ha and [S II] morphologies of HH 377 are different, the knot is resolved in
. both images, but it is clearly brighter and more compact in the [S II] image. In our
[S T1] image, HH 377 has an angular size of 5, resulting in a diameter of 0.02 pc
(at a distance of 0.75 kpc, Hodapp 1994) for the knot. We can also see that the
morphology of the southern lobe of Cep E is qualitatively consistent with a bow-
shock model, in which the wings have a stronger contribution of H, emission, while
the head is dominated by the atomic/ionic emission.

Finally, in Figure 6.4 (panel b), we show the two slit positions used to obtain the
spectra described in the following section.
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6.3.3 Optical spectroscopic characteristics

We have obtained two spectra (intermediate and low resolution} with the N-§ slit
(see Figure 4), and a single (low resolution) spectrum with the E-W slit (see the dis-
cussion in section 6.2.2). Our spectrophotometric data gives us the optical excitation
conditions of HH 377. Figure 6.5 shows the flux-calibrated spectrum, extracted from
a4 (")?in the E-W oriented slit (see panel b of Figure 6.4). The results obtained for
the relative fluxes with and without reddening correction (for our three spectra) are
listed in Table 6.4. Column 1 gives the identification of the detected lines, column 2
lists the observed (F') and reddening-corrected (Fp) relative fluxes for the E-W slit,
column 3 and 4 list the fluxes from the N-S slit at low and intermediate resolutions,
respectively. The determination of the value of E(B — V') that we have used is dis-
cussed in the following section. In addition, the radial velocity estimate from these
spectra is V, =-70210 km s~ 1.

From the spectrum with larger wavelength coverage (see Table 6.4 and Figu-
re 6.4), we can see that [N 1)5200 is greater than H3 and that the [S II|6717/31 and
[0 1)6300/64 fluxes are stronger than Ha. No [O IIT]5007 nor [N 11}6548,83 emission
is detected. These observed characteristics are typical of low excitation Herbig-Haro
objects.

Finally, we use the [S II] 6731/6717 line ratio to compute an electron density
N, = 4100 ¢m~? (assuming an electron temperature T, = 10* K). As discussed in
the following section, this result is particularly interesting.

Cep E

3x10-1% T T T T LI B S B T 1 T T T T

2)(10—15 —

10-]5 —

F, [erg cm st A-1]

6000
A[A]

FIGURA 6.5: Low resolution spectrum of the Southern lobe in Cepheus E (named
HH 377). The slit was E-W oriented as shown in Figure 6.4 (panel b). The measured
fluxes are listed in column (2) on Table 6.4.
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Identification Fy
E-W¢ N-§¢ N-S5¢
(1) @) (3) (4)

4861.3 HB 100 100
51993 [N1] 360 268

6300.2 [O1] 249 282 210 230 230 252
63630 [0 8 91 55 59 92 100
6562.8 He 100 100 100 100 100 100
6716.4 (S| 392 372 293 260 335 324
6730.8 [SII) 667 628 490 444 514 484

F(Ha)! 3.20 285 3.24 292 028 25
F(HB) 0.42 10.1

2 [N 1} line is nonnalized to 773-flux equal 100, the other red lines are normalized to Ha-flux equal 100
b Corrected using the reddening curve of Mathis (1990) and E(B — V) = .88, seu text

¢ Extraction region 1.5 x 4. Measured uncertaintics are less than 10%

¢ BExtraction region 1.5" x 6.8”. Measured uncertainties arc less than 15%

¢ Extraction region 5 x 6.8”. Measured uncertainties are less than 20%

f in units of 10-15 erg em=—2 51

TABLA 6.4: Observed(F)* and Reddening-corrected® (Fy) optical relative fluxes in
Cepheus E.

6.4 Discussion: Cep E as a low excitation Herbig-
Haro object

As the limited wavelength coverage of our spectra does not allow us to use Miller's
(1968) method, we have determined the reddening by assuming that the intrinsic
(dereddened) Balmer decrement has a Ha/HB=3, (i.e., a recombination cascade
value). Using the measured Ho/HB=7.75 ratio and the standard, Ry = 3.1 ISM
reddening curve of Mathis (1990), we obtain E(B - V) = 0.88+0.12 (corresponding
to an Ay = 2.72 & 0.38 optical extinction). This method is of course uncertain
for the case of Cepheus E (and other HH objects) since it is expected that in the
case of low velocity shocks the Balmer decrement could differ substantially from
the recombination value. We have used the optical total-to-selective ratio Ry =
A(V)/E(B - V) = 3.1 which is frequently used in this cases and appears to be the
most appropriate for HH objects (B6hm, Raga, & Binette 1991).
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Object  Ha/HB 6717/6731 [N I|5200/H3 |O 1]6300/Ha [S II]/Ha

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

Cep E 7.75 0.59 3.60 2.49 10.59
J4.20-30° 5.3-84  0.7-14 2.0-90. 1.2-11. 2.9-58.
J4.30-40°  4.0-6.1  0.5-1.2 0.2-5.6 0.5-2.0 0.5-5.0
J2.30-40° 4.0-6.3  0.4-14 0.5-7.0 0.4-4.0 1.0-7.0

@ Planar radiative shock models with v, between 20-30 kms~! (J4.20-30) and 30-40 kms~! (J4.30-40). The
ng = 10%em =3 and B=30-300 4G (Hartigan et ai., 1954)

b Planar radiative shock models with v, between 30-40 kms~!. The no = 10%2¢m~3 and B=30-300 4G {Hartigan

et al., 1994)

TABLA 6.5: Observed optical relative fluxes of HH377 and some shock models.

In Table 6.5 we present line ratios observed for Cep E from the fluxes given in
column 2 of Table 6.4. The optical spectroscopic characteristics of HH 377 (Cep E)
identify it as a low excitation object. Indeed, we find that the excitation of this object
appears to be anomalously low, compared to other low excitation HH objects. For
example, most of the observed line ratios obtained for HH 377 are consistent with the
ones observed in other low excitation objects, except for the |S II]{(6717-+6731)/Ha
ratio. For HH 377, this ratio is a factor of ~ 3 higher than the corresponding values
for the low excitation HH objects (HH 7, HH 11, HH34(jet), HH 47A, HH 111
D-J, HH 125 T and HH 128), this fact is clear in second panel top to bottom,
Figure 6.6. The |S II] 6731/6717 ratio is also the highest one observed (with a value
of 0.59 £ 0.09). This line ratio implies an electron density N, 24100 cin~3, which is
the largest N, measured for any previously detected, low excitation HH object (see
Figure 6.6, bottom panel). The electron density is relatively high and comparable to
the densities measured in high excitation HH objects. The low excitation in Cep E
suggests, however, a low ionization fraction and therefore a higher gas density than
usual.

Following Raga et al. (1996), we compare the line ratios of Cep E (HH 377) with
those obtained for other HH objects. We refer the line ratios to the {O I]6300/Ha
ratio, which is different from Raga et al.(1996), who plot all of the line ratios versus
the [N 1](5198+5200)/Hp line ratio. We have done this because the [N I| lines have
a very low critical density {~ 2900 cm~3), so that collisional quenching will occur in
Cep E (while not in the other low excitation HH objects).

In Figure 6.6 we plot the {N I| (5198+5200)/Hp, [S II] (67174+6731)/Ha, and
[S 11] 6731/6717 line ratios (and also, the electron density N,) as a function of the
|O 1] 6300/Ha ratio, indicating the values that correspond to high, intermediate
and low excitation HH objects. The line ratios for Cep E are indicated with an
asterisk. In this figure we can see the anomalous line ratios, specially the |S II|
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{6717+G731)/1lx ratio and electron density (N,) obtained for Cep E, in contrast to
other low excitation HH objects.

Let us now compare the line ratios of HH 377 (Cep E) with shock model pre-
-+ - dictions. The plane shock models of Hartigan et al.- (1994) do show high [S. 11} ..
(6717-+6731)/Ha ratios, in better agreement with the observations of HH 377. From
this work, we list the range of line ratios obtained for models of shock velocities in the
vy = 20-30 km s™* range (labeled J4.20-30 in Table 6.5}, and models with v, = 30-
40 km s7! (labeled J4.30-40), in both cases with a high pre-shock density Ny = 104
cm~? and magnetic fields between 30 and 300 ;G. We have also listed the line ratios
for models with v, = 30 — 40 km s and lower pre-shock density (Ny = 102 cm™3)
and the same magnetic field range than the models described above.

We can see that the J4.20-30 models are the most successful at reproducing the
line ratios observed in Cep E. In particular, these shock models do reproduce the
obscrved [S LI} (6717+6731)/Ha and {S II} 6731/6717 ratios. Interestingly, these
models also predict an Ha/HB ~ 6 Balmer decrement.

This result seems to favor shock models with a very low shock velocity and
high pre-shock density in order to reproduce the observed optical line ratios. One
has to keep in mind that J-type shocks in molecular gas are restricted to velocities
~ 30~50 km s™! (Hollenbach & McKee 1989) in order to not dissociate H2, and so at
first order the simple J-type atomic/ionic plane parallel shock models are consistent
with the rich H2 spectra observed in Cep E.

We have estimated a new value for the extinction to Cep E using the Ha/HB ~ 6
predicted by these models, obtaining E(B — V) ~ 0.24 {corresponding to an Ay ~
0.77 optical extinction). However, it is important to note that for Cep E, only the
brightest region of the southern lobe of the H, outflow reveals optical emission.
This fact suggests that a high extinction close the outflow region could explain the
observed differences between the optical and IR morphologies.
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FIGURA 6.6: [N I](5198+5200)/HA, S I1}(6717+6731)/He and S 11)6731/6717
line ratios and electron density (N.) as a function of [O I]6300/Ha ratio. The
objects with high excitation spectra are shown with open squares, the intermediate
excitation spectra with solid squares, the low excitation objects with crosses, and
Cepheus E with an asterisk.

Lefloch et al. (1996) determined values for the optical extinction using observa-
tions of the continuum emission of Cepheus E outflow at 1.25 mm. They reported
Ay = 3.2,3.4 for the northern and southern Hs lobes, respectively (on the same
bright infrared knots which we analyze in this paper). These values are similar
to our first Ay estimation from the recombination cascade Balmer decrement for
HH377, in the beginning of this section. The result implies a similar extinction for
both infrared lobes. On the other hand, Noriega-Crespo et al. 1998 find a cons-
tant v = 00 S(3)/0-0 S(5) ratio that also indicates the lack of a steep extinction
gradient between the north and south lobes and that the extinction is mostly im-
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portant around IRAS 230114-6126. This is interesting becanse we know that the
south lobe is visible at optical wavelengths (Noriega-Crespo 1997), while the north
lobe is not. It would be interesting to obtain extinction values for HH 377 through
Miller’s method. This would give a realistic value for the fraction of the extinction
which arises in the vicinity of the object, and would help to discriminate between
and/or to constrain the different shock models.

6.4.1 The ionization fraction in HH 377

In order to estimate the ionization fraction in the southern lobe of Cep E (HH 377}
we usc the {O 1]6300/He ratio, which for recombination Ha is given by

1(JO 1] 6300) (O 1)/n(0) .4(6300)
I(Ha) n(H*)/n(H) ~o(Ha)

= X(0) (6.1)
where X(O) is the oxygen abundance, ¢.,(6300) is the excitation rate coefficient for
[O 1) 6300, and a(Ha) is the effective recombination rate coefficient for Ha.

For low excitation HH objects we expect electron temperatures lower than 10 K
(Bacciotti & Eisloffel, 1999). If we assume that T, ~ 5000 K, we obtain Jer (6300) ~
4x 107 cm® 57!, and eHa) ~ 2 x 107 ¢m® 57!, For an oxygen abundance of
X(0) =8x 107, and the I([O I] 6300)/1(Ha) = 2.5 ratio observed in HH 377, from
eq. (1) we obtain [n(O I)/u(0)] / [n(H*)/n(H)] = 1.6; which implies that the gas
is roughly 50% ionized.

On the other hand, we can also estimate the ionization fraction, X, from the
nitrogen lines using the ratio

I{[N I] 5200) 0.13 n(N I)
I(NTIj6584) ~ 7 w(N IT)

Using the I([N I] 5200)/I([N II} 6584) > 10 limit deduced from the spectrum of
HH 377 (shown in Figure 5), we then obtain n(N I)/n(N II) < 0.01, which implies
that the ionization fraction is less than 1%. A similar value is obtained for the [S 11}-
weighted ionization fraction using the different line ratios in the diagrams showu in
Hartigan et al. (1994, Figures 3 to 5), for the models J4.20-30 (see above).

From the discrepancy between this low ionization fraction and the much higher
one deduced from eq. (1), we conclude that the Ha line has to be collisionally
excited. We therefore conclude that the low reddening for HH 377 obtained through
the shock models (in which the Balmer decrement is about 6), is probably correct.
If we consider the compression produced by the shock (which is approximateiy equal
to the square of the Mach number) and the ionization fraction deduced above we
can estimate the pre-shock density. The shock velocity estimated for HH 377 (see
section 6.4) implicates a Mach number of M2 ~ 10. Using an jonization fraction
X ~ 1% and considering that N, ~ 10* cm=3, we then obtain a pre-shock density

. | (62).
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~ 10% cm~3. Note that this total particle density results very high at the distance
from the outflow source, and it is very unusual for HH objects with any excitation
level.

6.4.2 The absolute fluxes in HH 377.

From the Hartigan et al. (1994) shock models with v = 20 km s™! and pre-shock
density of 10* cm~2, one obtains an Ha/HS3 ~ 9 and fluxes of H3 = 1.0 x 1073 and
Ha = 9.0 x 107° ergs cm™2 s}, out of the front of the shock. For a pre-shock
density of 10° em™3 one would have fluxes larger by about an order of magnitude.
This gives HB = 1.6 x 107% and Ho = 1.5 x 10™* ergs cm~2 s~! steradian™', when
applying the solid angle. Using an area of 1.5" x 4" (see column 2 of Table 6.4), we
obtain that the predicted fluxes for H3 and Ho are 2.3 x 1071® and 2.1 x 10~ ergs
em~2 s, respectively. These fluxes are about 6 times larger than the observed
fluxes (see Table 6.4). However, the Balmer line fluxes of the Hartigan et al. (1994)
models are extremely steep functions of shock speed, so a shock speed between 15
and 20 km s~! would give the correct total fluxes.

Finally, we must ask how the optical emission and the molecular hydrogen emis-
sion are related in this dense, low excitation HH object. Hartigan et al. (1996)
discuss the possible morphologies. One option is a bow shock which has a J-shock
nature at its tip (producing optical emission) with C-shocks or turbulent entrain-
ment producing the Hs emission from the bow shock wings. Another is a C-shock in
the ambient cloud accompanied by a J-shock at the Mach disk in the jet material.
A third possibility is a J-shock with an MHD precursor which produces both opti-
cal and IR emission at the bow shock tip. Unfortunately, the high density of Cep
E, the emitting regions extremely thin, so that it is difficult to use morphology to
distinguish among the possibilities.

The various combinations of C- and J-shock models have many free parameters,
so that it is also difficult to use spectra to distinguish among them. One interesting
comparison, however, is the ratio between IR and optical lnminosities. If the optical
emission arises from the Mach disk and the H, emission from the bow shock, and if
the jet and ambient densities are not too drastically different, the luminosities should
be comparable (e.g Hartigan 1989). The C-shock luminosity emerges mostly in the
near IR lines we observe, while according to the slow J-shock models, the luminosity
is around 1000 times the HF luminosity, with most of the energy emerging in Ly«
(cf. the 15 and 20 km s~! models of Hartigan et al. 1994). Thus

Fir ~ 7 x 107" ergs em™2 57!, (6.3)

calculated from data in Table 2. And F(Ha) ~ 3 x 107 ergs cm™2 s~ for a smaller
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reddening than the 0.88 (Table 3), then we can estimated
F(Lya) ~ 1000 F(HB) ~ 150 F(Ha) ~ 4.5 x 1072 ergs cm ™! 57!, (6.4)

‘Thus it seems as though the J-shock is within an order of magnitude of the C-shock
luminosity, so the possibility that the Mach disk makes the optical emission and the
bow shock makes the IR emission is reasonable.

6.5 Conclusions

We have carried out a spectroscopic and imaging study of the molecular hydrogen
and optical atomic/ionized emission in the Cepheus E outflow. Our main results
are:

1. For deriving the excitation state of molecular gas in Cep E we use line ratios
from our H-band and K-band spectra. We find that Teze= 22604110 and 2340100
K for the northern and southern lobes, respectively, which are consistent with the
T, measured in other HH objects. The (1,0}/(2,1) S(1) ratios (8.50 and 9.40), and
the Ortho/Para ratios (values ~ 3) in both lobes are also consistent with the values
observed in collisionally excited objects.

2. Conirasting with the complex structure of the H, outflow, the optical cmission
is a compact, well resolved knot (HH 377), that nearly coincides with the southern
NIR lobe. The [S I emission of HH 377 is clearly brighter and more compact than
the Hor emission and its angular size is about 0.02 pc (at a distance of 0.75 kpe). The
[S T1] and Ha peak emission spatially coincide and appear offset a few arcseconds
upstream from the H, peak emission. )

3. Our spectroscopic optical analysis reveals that HH 377 has characteristics
typical of low excitation Herbig-Haro objects. This is confirmed when comparing
the relative fluxes of HH 377 with those of other HH objects using line ratio diagrams.
However, HH 377 presents anomalous [S 11)(67174+6731)/He line ratio, larger than
those obtained for objects classified as low excitation HH objects. The electron
density, N.= 4100 cm™2, determined for this object from [S II] lines would be the
highest density measured in low excitation HH objects. This value is similar to the
electronic densities measured in high excitation HH objects.

4. We estimate an ionization fraction X ~ 1% for HH 377. Together with the
observed [O 16300/He ratio, this result implies that the observed Ha line has to be
collisionally excited. This result supports the iow reddening vbtained for 1IH 377
obtained through the shock models. Using this ionization fraction, a post-shock
electron density N, ~ 10¢ cm~=3 and a compression of ~ 10, we obtain a pre-shock
density ~10° em™® for HH 377. This exceptionally high pre-shock density is very
unusual for HH objects.
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5. From the shock model predictions and the HF and Hea observed fluxes, we
find that a shock speed between 15 and 20 km s~! gives the correct total fluxes for
HH 377. This velocity appears to be somewhat lower than the one deduced from
the observed line ratios.

6. From a comparison between optical and infrared luminosities in HH 377 we
find the possibility that the Mach disk produces the optical emission and the bow
shock produces the IR emission.

7. We have determined a visual extinction Ay = 2.72 (E(B —V}=0.88) assuming
a recombination cascade Ho/HB=3 Balmer decrement. If we use the Ha/HB ~ 6
decrement predicted by the preferred shock wave models we obtain an Ay ~ 0.77
(E(B — V) ~ 0.24) extinction. Interestingly, Lefloch et al. {1996) have obtained an
Ay = 3.4 from the mm continuum of the southern lobe of the Cep E outflow, in
qualitatively good agreement with the extinction obtained assuming Ha/HF=3 (see
above). This confusing situation involving the optical extinction towards HH 377 and
the Balmer decrement predicted from low velocity shock models could be clarified
with future observations of the blue and IR [S II] lines (or, alternatively, the IR {Fe
I1] lines) of this object, in order to have a model-independent determination of the
extinction. The overall extinction along the Cep E flow varies drastically. One could
speculate different reasons (c.g. a large inclination with respect to the plane of the
sky, a dense molecular gas core surrounding the source with a rapidly decreasing
density profile and/or a non-homogeneous ISM). We can not answer this question
with our present data.

8. Comparing the optical line ratios observed in south lobe of Cep E to ato-
mic/ionic plane-parallel shock models (J-type) presented in the literature (Hartigan
et al. 1994), we find that low velocity (v, = 20-30) shocks are the closest to reprodu-
ce the observations. These models have a high pre-shock density (np = 10* em=3),
and magnetic fields between 30 and 300 1:G. These conditions (high density, low ioni-
zation fraction and strong magnetic field) are quite appropriate for the development
of molecular C-type shock as well. Previous comparisons of the H; near-ir spectra
with molecular shocks (Ladd & Hodapp, 1997), indeed indicated a preference for
C-type shocks with ~ 35 km s™! . Preliminary results from ISO Long Wavelength
Spectrometer (50 - 200pm) support also this view, given Cep E rich H,O spectra
(Noriega-Crespo 2000), a characteristic signature for C-type shocks (Kaufman &
Neufeld 1996ab; Moro-Martin et al. 2001)

9. Finally, our analysis seems to confirm that Cep E corresponds to an outflow
in its earliest developing phases. Its short dynamical age of few 10° yrs, the high gas
density estimated (at least 10° cm~3) and the inhomogeneous nature of its extinction,
suggest that the outflow is breaking through its placental molecular core.
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Otros resultados

En el trabajo publicado que transcribimos en el capitulo anterior, quedaron fuera
algunas imagenes y resultados que trataré de plasmar en este espacio.

Para empezar en la figura 7.1 {panel superior) se muestra la imagen 6ptica com-
pleta que tenemos para la region de Cepheus E tomada en [S II}. La zona dentro del
cuadro es la regién de la imagen Optica que se presenta en los paneles superiores de
la Fig. 6.4. Esta imagen tiene una campo total de 10.77x10.7”. La imagen no tiene
sustraido el continuo.

La importancia de presentar esta imagen radica en la apariencia de la region que
rodea a este objeto estelar joven clase 0. Es claro que HH 377 se encuentra justo
al borde de una region maéas enrojecida (vista al norte como una zona sin emision
nebular de fondo y claramente con menos estrellas de campao). De acuerdo con esto,
el outflow de Cepheus E estd embebido en esta nube molecular. El panel inferior
de la Figura 7.1 muestra la imagen infrarroja (Hz (1,0) S(1)), donde nuevamente la
zona dentro del cuadro es la regién presentada en los paneles superiores de la Fig.
6.4. Esta imagen no tiene el continuo sustraido.

Retomemos brevemente la discusién sobre la diferencia morfologica del outflow de
Cepheus E entre el 6ptico y el infrarrojo, que sugieren un gradiente muy importante
en la extincion local. Se sabe que elcociente de la extincién entre el éptico y el
infrarrojo cercano es aproximadamente de un factor de diez. Este cociente es en
magnitudes de modo que en unidades de energfa de traduce en un factor de 10,000.
Por lo tanto, los resultados de una extincién similar entre los dos 16bulos infrarrojos
de Cepheus E (ver secciones 6.3.2 y 6.4), no es consistente con lo que se observa en los
paneles de la Figura 7.1. Cabe decir que, en las imagenes infrarrojas que obtuvimos
de la region Cepheus E en distintos filtros la presencia del nudo molecular denso no
es tan obvia como en las imagenes dpticas. En el capitulo 9 analizamos con mas
detalle la extincién interestelar de éste y otros objetos HH.
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FIGURA 7.1: El panel superior muestra la imagen en [S 1I] de la regién alrededor del
outflow Cepheus E. La zona dentro del cuadro pequeiio corresponde a la imagen que presen-
tamos en la Figura 6.4. El objeto a la izquierda dentro del cuadro es HH 377, la contraparte
optica del nudo sureste mé4s brillante en el outflow de Cepheus E (localizado en el iobulo
con corrimiento al azul). En el panel inferior se muestra la imagen en H, (1,0) S(1), nue-
vamente la zona adentro del cuadro corresponde a la imagen en la Fig. 6.4. Notese que la
parte superior de la imagen 6ptica muestra un gradiente en la extincién importante. En
ambas iméagenes no se ha sustrafdo el continuo.
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Las estrellas mas brillantes en la imagen o6ptica fueron usadas para hacer la
astrometria de la region pues estan incluidas en el HST Guide Star Catalogue. Con
la solucién de la placa se calcularon las coordenadas para otras estrellas méas débiles,
aquellas que son comunes con las imagenes infrarrojas obtenidas para Cepheus E
(veinte estrellas en total). Y fueron estas estrellas las que se usaron para hacer la
astrometria de las imagenes infrarrojas.
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Capitulo 8

Articulo 3

Estudio espectroscopico optico del jet HH 110.
Buscando emisién producida en una capa de
mezcla turbulenta.

S. Ayala, A. C. Raga y S. Curiel

Resumen

Presentamos un estudio espectroscopico dptico de resolucién espectral intermedia en
cortes a lo largo y a través del jet en HH 110, como funcién de la posicion. Para
los cortes perpendiculares al jet, los cocientes muestran tendencias monétonas del
borde este al borde oeste, indicando una clara disminucién del grado de excitacién
hacia la parte oeste del jef. En el caso del corte a lo largo del jet no parece haber
una tendencia especifica. Analizamos la emisiéon en HH 110 con el fin de probar si
parte de ella ha sido producida en una capa de mezcla turbulenta. Encontramos
que los cocientes relativos predichos por los modelos de capa de mezcla (disponibles
en la literatura), no reproducen los cocientes observados en las zonas analizadas de
HH 110.

En las zonas donde se detectan las lineas de Balmer Ha, HB y Hy, determinamos
la extincién, Fp_y. Este parAmetro no muestra grandes variaciones. El promedio
en el nudo C es de Eg_y = 0.54+0.2 mientras que a lo largo del jet el valor promedio
es de Eg.yy = 0.5 + 0.4, ésto equivale a una extincién de ~ 1.5 magnitudes en
la banda visual. Los valores para la densidad electrénica determinados del cociente
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[S 11]6716/6731, estan en el intervalo 50 > N, > 1500 cm™3. La zona cercana al nudo
P muestra valores de N, menores que en la zona al norie (nudo C). Al compararar
los cocientes de linea encontrados en HH 110 con los de objetos HH de distinto grado
de excitacion, encontramos que se comportan de manera similar a los objetos HH
de alta excitacion, sin embargo, no detectamos emision de |O III] (caracteristica de
los objetos de alta excitacién).

Calculamos el comportamiento de los cocientes [N 116584 /Ha y [0 1)6300/He co-
mo funcion de fa fraccion de ionizacién, X, y la temperatura electrénica, Ty, bajo
la suposicion de el grado de excitacion es suficientemente bajo de modo que no hay
O** o N''. Analizando los cocientes relalivos observados en HH 110 con diagramas
de diagnéstico X vs. T,, encontramos que los valores de X y T, presentan cambios
pequenos en aireccion del borde oeste a borde este del jet . Los valores promedio
de estos parfmetros son T,=47004+980 K y X ~ 0.1, que resultan comparables a
los que Bacciotti & Eisloftel (1999) encuentran para objetos HH de baja excitacion.
Los resultados de este capftulo forman parte de un articulo en proceso.

8.1 Introduccidn

Los resultados observacionales del gas ionizado de los objetos Herbig-Haro (HH),
Junto con los estudios tedricos de choques interestelares, indican gue estos objetos
estan compuestos de gas ionizado en choques. Este tipo de objetos son producidos en
la interaccion de flujos de gas, eyectados por objetos estelares jévenes, con el medio
ambiente que los rodea. Las fuentes excitadoras son tipicamente estrellas de masa
baja a intermedia, en su mayoria son estrellas tipo T Tauri o fuentes infrarro jas de
~baja masa, y ocasionalmente son estrellas tipo Ae/Be de Herbig. ) N

Existen algunos calculos tedricos de ondas de choque tratando de modelar objetos
HH. En ellos se predicen las intensidades relativas de las lineas en emisién obser-
vadas en estos objetos. Por ejemplo, en los modelos de Raymond (1979), Dopita
(1978) y Hartigan, Raymond & Hartmann (1987) se considera una onda de choque
planoparalela producida por un flujo estacionario. Estos autores hacen predicciones
de algunos cocientes para las lineas intensas, considerando distintas velocidades del
frente de choque (30-300 km s™!) y condiciones prechoque estandares (densidad pre-
choque ny=:300-1000 cm™* y abundancias solares). Por otro lado estan los modelos
de choque de proa, que dan resultados mas realistas para los cocientes de linea de
los objetos HH.

Un mecanisiio que se propone como cutplementario en el afai de reprududin 108
cocientes de linea observados en los objetos HH es que parte de la emision observada
sea producida dentro de una capa de mezcla turbulenta (Canté and Raga 1991,
Raymond et al. 1994). Todavia no se ha confirmado esta propuesta, dado que no
es facil distinguir empiricamente entre la emision producida en una capa de mezcla
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y en una onda de choque, pues ambos procesos excitan colisionalmente al gas. Los
objetos considerados como los mejores candidatos para detectar directamente la
emision producida en una capa de mezcla son HH 110 y HH 46/47.

Los estudios espectroscopicos de los objetos HH son generalmente de resolucion
intermedia a alta, y restringidos a lineas de emisién en intervalos de longitud de onda
limitados. Existen pocos casos, en los que se observa un ntimero importante de lineas
en emisién (Brugel, Bohm & Mannery 1981). Solf, Bohm & Raga (1988), presentan
la distribucién espacial de la densidad y la temperatura electrénica, obtenidas a
partir de distintos cocientes de lineas para los objetos HH 1 y la nebulosa de Burnham
(a 10" de T Tauri).

HH 110 es uno de los jets estelares mas largos y colimados que se conocen (~3',
Reipurth & Olberg 1991), exceptuando los llamados outflows a gran escala (Rei-
purth, Bally & Devine 1997). Este jet muestra una morfologia éptica muy compli-
cada y turbulenta. Se localiza en la parte norte del complejo Orion B, muy cerca de
un nucleo denso localizado en el borde de la nube L1617, a una distancia de 460 pc
del sol. Pese a muchos esfuerzos en esta direccidn, adn no se descubre una fuente
excitadora evidente que se relacione con este flujo de gas. Aparentemente este objeto
es producido por un jet “reflejado”; es decir, que la fuente excitadora del gas chocado
en este objeto, no estd en la misma direccién del jet visible, sino que el jet ha sido
desviado luego de una colisién con un objeto denso (Reipurth, Raga & Heathcote
1996).

La emision Optica de los objetos HH parece provenir principalmente de chogues
internos del material en el jet, o choques entre el material del jet y el de la nube
molecular que le rodea. Las imagenes infrarrojas (lineas de Hy a 2.12 y 2.22 ym)
que se han obtenido de HH 110, muestran una morfologia diferente respecto de
las imégenes opticas (Davis, Mundt & Eisloeffel 1994). La emisién en el cercano
infrarrojo se encuentra en la regién mas al oeste del jet visible, y no muestra una
estructura tan “turbulenta”. Noriega-Crespo et al. (1996) favorecen la idea de que
la morfologia de HH 110 es el resultado del choque entre el jet y un nudo denso en el
borde de la nube molecular L1617 (Reipurth, Raga & Heathcote 1996). Proponen
también que el desplazamiento observado entre la emision 6ptica y la infrarroja,
podria explicarse en términos de una capa de mezcla alrededor del jef. De hecho,
muestran que la emisiéon de Ha y Hy (1,0) S(1) en un corte perpendicular al eje
del 7et de HH 110 corresponde cualitativamente con lo que se espera en una capa
de mezcla formada cuando un jef roza la superficie de un obsticulo denso. Las
intensidades de estas dos lineas corresponderian cualitativamente a lo que se espera
obtener en una capa de mezcla. Los parAmetros que permitirian distinguir la emision
proveniente de un choque o de una capa de mezcla son la densidad electrénica, N,
la temperatura, T, y la fraccién de ionizacién, X.

Recientemente se han hecho mapas en los alrededores de la nube L1617 con obser-
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vaciones en lineas moleculares y continuo milimétrico buscando tuentes de continuo
en las cercanfas del jet HH 110 sin éxito (Choi 2001). ‘I'ampoco se ha encontrado un
flujo molecular asociado a HH 110 (Reipurth & Olberg 1991, Choi 2001). La débil
deteccién de emisién molecular de HCO* en HH 110 parece indicar la ausencia de
gas denso en esta region (Choi 2001).

Este capitulo esta organizado de la siguiente manera. En la seccion 8.2 se descri-
ben las observaciones espectroscopicas obtenidas para el analisis de este trabajo y se
describen también las técnicas de reduccion y calibracién de los espectros 6pticos.
En la seccion 8.3 se analiza el comportamiento de los cocientes relativos observados
en HH 110 como funcién de la posicion cspacial a lo largo y a través del jet. En la
seccion 8.4 se discuten ¢ interpretan nuestros resultados con respecto a otros obje-
tos HH y los modelos de capa de mezcla. Se propone un escenario para inferir la

" variacion de la temperatura electrénica y la fraccién de ionizacién en las regiones
estudiadas. Finalmente, en la seccién 8.5 se presentan las conclusiones.

8.2 Observaciones

Las observaciones 6pticas se hicieron a lo largo de 6 noches consecutivas en diciem-
bre de 1996. Se usé el espectrografo FAST (Fabricant et al. 1998) colocado en el
telescopio de 1.5m del Fred Lawrence Whipple Observatory (1.5m FLWO). El espec-
trografo usa como detector un CCD rccubierto Loral de 512 x 2680 pixeles cuadrados
cuyo tamarno es 15um. Se utilizaron dos resoluciones espectrales: 0.75 A/ pix y 0.38
A/pix, y dos rendijas largas de 5"y 1”de ancho. Para la calibracién en flujo de los
espectros se observaron las estrellas estandares BD284211, PG0934 and G191B2B.

- El tiempo de exposicion en los espectros individuales fue de 15 minutos. por imagen.
La orientacion que se usé para la rendija fue a lo largo de jet (PA=17.5°), y en tres
posiciones mas, la rendija fue orientada perpedicular al jet (PA=107.5°). El angulo
de posicion PA se midié de la direccién norte-sur hacia el este.

Para los espectros que llamamos de alta resolucién usamos la rejilla de 1200
liueas/mm en combinacion con una rendija de 1”. En el caso de los espectros de
resolucion intermedia combinamos una rejilla de 600 lineas/mm con la rendija de 5"
Por un lado, se obtuvieron dos espectros de alta resolucién con la rendija orientada
perpendicularmente al jet, cubriendo un intervalo de longitud de onda de A\ =
59356935 A. Por otro lado, obtuvimos 6 espectros de baja resolucion: dos espectros
“azules” que cubren AX = 3655 — 5655 A y cuatro espectros “rojos” que cubren
AX = 5310 — 7310 A (ver Tabia 8.1).

En la Figura 8.1 se muestran las posiciones de la rendija usadas para tomar los
espectros en HH 110. La nomenclatura que usamos para los nudos es la misma que en
Reipurth & Olberg (1991). Se han dibujado las rendijas indicando los anchos usados,
con el fin de visualizar la parte del objeto que esta siendo analizada. La rendija fue
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orientada perpendicular al jet en tres posiciones, la posicién de referencia incluye a
la estrella etiquetada con ¢l niimero 5 y un angulo de posicion PA=17.5° (indicada
como I1l en la Figura 8.1), la posicion de la rendija incluye al nudo L. Con este mismo
PA y partiendo de la posicién III se hizo un offset de 51.1” al norte, que colocé la
rendija sobre el nudo C (posicién II). También respecto de la posicién III, pero
haciendo un corrimiento vertical de 49.9” al sur se coloco la rendija cerca del nudo
P (posicion IV). En las posiciones de rendija III y IV se tomaron los espectros rojos
de mayor resolucién con la rendija de 1" de ancho, que se indican esquematicamente
en la Figura 8.1. A lo largo del cuerpo del jet se orient6 la rendija de modo que el
nudo H se incluyera dentro de la rendija con un PA=107.5°.

identificacién  Angulo de posicién  f.;, resolucién Ancho rendija color®

de la rendija® min.  A/pix "]

I (jet) 17.5° 45 0.75 5 rojo
I (jet) 17.5° 90 0.75 ) azul
II (nudo C) 107.5° 120 0.75 ) I0jo
Il (nudo C) 107.5° 105 0.75 G} azul
I {nudo L) 107.5° 60 0.75 ) rojo
[I {nudo L) 107.5° 120 0.38 1 rojo-a
IV (~ nudo P) 107.5° 120 0.75 ) rojo
IV (~ nudo P) 107.5° 120 0.38 1 rojo-a

¢ La nomenclatura para los nudos es la misma de Reipurth & Olberg (1991).

b Cobertura en longitud de onda: rojo = A = 5310— 7310 A, azul = A = 3655 — 5655 A y rojo-ak = 5935 — 6935 A.

TABLA 8.1: Descripcion de los espectros épticos observados para HH 110 (posicion
y orientacién de la rendija, tiempo de exposicion, etc.), usando como referencia la
Figura 8.1.

La imagen optica en [S II| que aparece en la Figura 8.1 como referencia para
nuestros epectros y una imagen en Hoa fueron amablemente proporcionadas por Bo
Reipurth. Estas imagenes fueron astromeétricamente calibradas usando las 5 estrellas
llamadas “de referencia” en Reipurth & Olberg (1991).
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FIGURA 8.1: Imagen en [S IT] del jet HH 110 en la que se representa esquema-
ticamente la posicion y orientacién de las rendijas de 5"y 1”7 usadas para obtener
los espectros 6pticos que se discuten cn cste capitulo. La nomenclatura usada para
identificar los nudos es la de Reipurth & Olberg (1991). La estrella marcada con
el mimero 5 fue usada como referencia para colocar la rendija (ver texto). En las
posiciones III y IV se muestra esqueméaticamente el ancho de la rendija de 1”.
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Los espectros fueron reducidos y calibrados usando las técnicas estandares pa-
ra reducir espectros de rendija larga con el paquete Image Reduction and Analysis
Facility (IRAF)?. Como resultado de la reduccién de datos tenemos un conjunto de
espectros bidimensionales calibrados en longitud de onda y flujo y con el cielo resta-
do. Hay dos posiciones para las que tenemos espectros que cubren con buena seiial
a ruido un AX ~ 4200 — 7200 A (posiciones I y II). En estos espectros detectamos
tres lineas de Balmer (Ha, HB y H7), y algunas lineas prohibidas de baja excitacion
([N IJA5200, [O I}JAA6300,6363, [N II]AA6548,6584 y [S IIJAA6717,6731) como muestra
la Figura 8.2. Esta figura presenta el espetro integrado sobre ¢l nudo C en HH 110
extraido de la rendija marcada como II dentro de un area de 9"x 5”. En el caso
de los espectros rojos de alta y menor resolucién (rendijas III y IV} el intervalo de
longitud de onda esta restringido a la zona donde se detectan He, y las lineas de

01), [N11) y [S 11].

1 I T l T I T I T I 1

. nudo C en HH110 Ha |

o

f, x10-15 [erg cm™2 s~! A-!]
o
|
z

o

4500 5000 5500 6000 6500 7000
A[A)

FIGURA 8.2: Espectro integrado sobre todo el nudo C en la rendija II (ver Figura
8.1). Para obtenerlo se dibujaron juntos los espectros rojo y azul disponibles para
esta posicion de la rendija.

La resta del cielo en los espectros bidimensionales resulta un proceso delicado en
el caso de los objetos celestes extendidos. En los distintos espectros que obtuvimos
para HH 110 notamos que las lineas nebulares se extienden a lo largo de la direccion
de resolucién espacial, lo cual indica que el jet estd embebido en una nebulosa que

IRAF es distribuido por el National Optical Astronomy Observatory (NOAO), que es operado
por la Association of Universities for Research in Astronomy (AURA), Inc. bajo la supervisién
de la National Science Foundation
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“Identificacion F ;{'_ '
I e 1ve IlI-a¢ IV-af
(1) 2 ) @4 (8 (8

43405 Hy  44.1
4861.3 HB 100
5199.3 [NI] 241

63002 [O1 175 190 17.9 17.2 9257
6363.9 [OI] 57 116 92 89 8.1
6548.1 [NII] 49 61 70 150 ..
6562.8 Ho 100 100 100 100 100
6583.0 [NTI] 139 217 17.2 279 16.1
6716.4 [SI] 280 321 265 392 40.8
67308 [SII] 236 295 17.9 261 367

F(Ha)9 22.60 229 11.1 544 7.31
F(HpB)S 420 ..
N? 340 510 50 <50 470

* Flujos no desenrojecidos. Las lineas Hy y [N I| estan normalizadas a flujo de Hf igual a 100, el resto de
las lineas estdn normalizadas a flujo de Ha igual a 100. Los errores en los flujos son menores a 10% para las
lineas intensas y menor al 20% para las lineas débiles.

b Espectro extraido sobre una regién de 9" x 5" de la rendija IL

€ Region de extraccion del espectro: 25" x 57 (rendija I11).

¢ Region de extraccion del espectro: 200 x 5" {rendija IV).

® Regi6n de extraccion del espectro: 22 x 1" (rendija III alta resolucion).

f Regi6n de extraccién del espectro: 18" x 17(rendija IV alta resolucién).

9 en unidades de 10713 erg em=—2 5!

k en cm—3

TABLA 8.2: Flujos relativos observados en el jet de HH 110 {no desenrojecidos).
Los flujos han sido integrados con toda la emisién detectada dentro de cada posicion
de rendija observada (Figura 8.1).

emite en las distintas lineas observadas y que llena al menos la zona del cielo que
abarca cada rendija. La contribucion de la nebulosa a las lineas de emisién de jel que
nos interesan es removida durante el proceso de resta del cielo. Este procedimiento
requiere disponer de zonas en el espectro (a lo largo de la rendija) que no tengan
emision del objeto de estudio, en nuestro caso emision del jet. Construimos entonces
un cielo promedio, suponiendo que las variaciones espaciales en la emisién de esta
nebulosa de fondo son pequefias. Un caso particular lo constituye el espectro a
lo largo del jet (posicién I en la Figura 8.1} pues hay menos oportunidad de elegir
zonas para construir la imagen de cielo que le sera restada de modo que las lineas del
clelo “desaparezcan” de forma apropiada. En la seccion 4.2.2 del capitulo 4 se ha
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explicado la técnica que usamos para construir las imagenes bidimensionales de cielo
para restar el cielo a los espectros analizados y discutidos para HH 110.

En la Tabla 8.2 se presentan los flujos relativos de la emision detectada en cada
una de las rendijas integrando toda la emision detectada (excepto para la rendija I),
con el fin de obtener parametros promedio para cada rendija. La columna 1 presenta
la longitud de onda y la identificacién del i6n de las lineas en emisiéon detectadas,
las columnas 2 a 6 presentan los cocientes relativos de las rendijas II, II1, IV y los
valores correspondientes a los espectros de mayor resolucién en las posiciones 111
y IV, identificadas con una a para distinguirlas de los cocientes de los espectros
de menor resolucién. Los cocientes son relativos a la linea de Balmer mas cercana
y no estan desenrojecidos. Los tres ultimos renglones de la tabla presentan los
valores de los flujos absolutos de Ha y HS, y el valor de la densidad electronica,
N, determinada del cociente de las lineas de [S II} suponiendo una temperatura
electrénica de T,=10* K. El procedimiento empleado para determinar la densidad
se describe en la seccién 8.4.

Las variaciones de los cocientes entre las rendijas I1I y IIl-a, y IV y IV-a, pueden
deberse a que contiénen gas de zonas relativamente diferentes. Las rendijas [H y IV
estan promediando los cocientes de una zona espacialmente mayor.

8.2.1 El uso de una rendija ancha

Uno de los objetivos iniciales para hacer un estudio espectroscépico de HH 110
es usar nuestros resultados para tratar de comprobar si parte de la emisién en el
jet de HH 110 es producida en una capa de mezcla turbulenta asociada a un jet o
flujo de alta velocidad. Esta es la razon por la cual elegimos posiciones de rendija
perpendiculares al jef. Esta estrategia busca analizar las condiciones fisicas del gas
con resolucion espacial a lo ancho del jet, en las zonas estudiadas por las rendijas,
para luego compararlas con los parametros que predicen los modelos de capa de
mezcla.

Durante una de nuestras temporadas de observacién de espectroscopia dptica de
objetos HH en el OAN SPM, México; descubrimos que la facilidad de ensanchar mas
de 5" la rendija que ofrece el espectrografo B&Ch del OAN, nos da la posibilidad de
hacer imAgenes monocromaticas de HH 110 o de otros objetos extendidos. Esto evoca
un antiguo método de observacidn espectroscopica usado para nebulosas gaseosas
pequeiias, en especial las nebulosas planetarias. El método consiste en obtener
imagenes monocroméaticas de la nebulosa estudiada usando un espectrégrafo sin
rendija (ver Figura 8.3).

En el OAN SPM? obtuvimos imagenes a lo largo de jet HH 110 usando una

2Qbservatorio Astronémico Nacional en San Pedro Martir, Baja California, México. Usando el
telescopio de 2.1m y el espectrografo de resolucién intermedia B&Ch.
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)- La Figura 8.4 muestra una seccion de nno de los espectros
obtenidos en el OAN (no procesado) que contiene las lineas de [S 11|A6717,31. Con
esta técnica de observacién perdemos resoluci6n espectral y junto con ello perdemos
informacion como velocidad radial y anclio de las lineas en términos de velocidad.

rendija ancha (9”)

—_ = . =
= q wh &y o
< ¥ ¥ ¥ o8y
& i . I Ta
- m Pl m o A
Ind W a T [T 303
5 8 &% 3 83
- < %3
i |

- HE
— A

BALMER TONTINULM i
BalMFR HY Hg  HE H¥ HE
r

FIGURA 8.3: Espectro obtenido con un espectrégrafo sin rendija de Ia nebulosa
planctaria del anillo (NGC 6720) y una estrella de comparaciéon. En la fotografia
se aprecian claramente las imagenes monocrométicas de la nebulosa en distintas
lineas de emisién. No6tese que las imagenes varian en tamaiio, por ejemplo hay una
-diferencia clara entre la-imagen en HellA4686 y [O II]A3727 (Tomada de la figura
I1.5 en Aller 1956).

FIGURA 8.4: Secciéon de un espectro (rendija larga) no procesado a lo largo del
jet de HH 110, tomado en el OAN SPM con un espectrografo B&Ch. El ancho de
la rendija usada es de 9",

La posibilidad de obtener pequefas imagenes monocromaticas de HH 110 nos
llevaron a optar por el uso de una rendija ancha en nuestra observaciones. Al usar
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el espectrografo B&Ch del OAN se puede optar por un ancho de rendija mayor a
9". Elegir una rendija méas ancha implica la superposicién de las lineas cercanas en
longitud de onda, como es el caso de las lineas 6716 y 6731 del [S II] o las lineas de
[N II} que se localizan en las alas de Ha. Al usar una rendija de 9" se tienen
optimamente separadas las lineas del |S 1| (ver Figura 8.4).

HH
[o1] Ho [Nm] [s] [sm]

L

arcsec

k.

H
Eal

i

¥
.
2
e
b: 4
A o
"
2
. B

3 u.u.uu.lm.d .u.u.l.l.uﬁu sranediianiis
6300 8560 6580 6710 6720 6730
A (4)

FiGURA 8.5: Imagen en escala de grises con algunos contornos sobrepuestos de las
lineas observadas (bidimensionales) en el espectro a lo largo del jet HH 110 (posicién
I en la Figura 8.1). La parte inferior de la figura corresponde a los nudos superiores
del jet (al noreste en el cielo) y la parte superior de la figura corresponde a la zona
suroeste del jet.
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El detector CCD en el FLWO? nos ofrecia una mayor sefial a rmido y mayor
resolucién espacial por tener un detector de mayor formato, respecto del detector en
el OAN. Por desgracia, la rendija de mayor ancho disponible para FAST es de 57,
con la que fueron obtenidos los espectros analizados en este capitulo.

En la Figura 8.5 presentamos las lineas en emision detectadas en el espectro de
rendija larga a lo largo del jet HH 110, obtenido en el FLWO y que analizamos
en las siguientes secciones. La estructura observada a lo ancho de las lineas (en la
direccion de la resolucion espectral) es producto de las variaciones espaciales en la
emision del jet en esta direccion. Se ha perdido entonces toda posibilidad de hacer
estudios de velocidad radial, V;, y velocidades obtenidas del ancho de las lineas, Av,
como funcién de la posicién a lo largo del jet.

Las lineas se desparraman a lo ancho en aproximadamente 15 pixeles. Los 5" de
ancho de la rendija usada no son suficientes para usar las lineas observadas como
como iméagenes monocromaticas de HH 110.

Para analizar la emisién de HH 110 solo usamos los espectros obtenidos con
FAST, de modo que dejamos para trabajo future la propuesta de hacer mosaicos
con las imégenes monocroméaticas de objetos HH. En la seccion 8.3.1 estudiamos
los cocientes de linea como funcién de la posicion a lo largo de la rendija. Para
este andlisis integramos la emision de cada linea a lo ancho de la rendija, es decir,
sumamos la emisién dentro de los 15 pixcles que detectan cmisién, y extracmos
varias secciones a lo largo de la rendija sumando a su vez la emision dentro de tres
pixeles.

8.3 Resultados

8.3.1 Los cocientes relativos en HH 110 como funcién de la
posicion.

Uno de los beneficios obtenidos al usar una rendija larga en los estudios espectrosco-
picos de objetos extendidos, radica en la posibilidad de hacer estudios de diferentes
parametros fisicos como funcion de la posicion a lo largo de la rendija.

La morfologfa tubulenta de la emisién éptica en HH 110 y el largo del jet (~3.3")
ofrecen la oportunidad de estudiar los parametros fisicos como la densidad elec-

tronica, N,. El jet estd muy colimado en la parte norte (nudo A) y luego se va
ensanchando con un angulo de 12° hacia ¢l sur, de modo que también a

del jet es posible estudiar N, y T.. Segiin explicamos en la seccién 8.2.1, planeamos
nuestras observaciénes con el fin de estimar diferentes cocientes de lineas a lo largo y

3Fred Lawrence Whipple Observatory, en Mount Hopkins, Arizona en el telescopio 1.5m con el
espectrografo FAST,
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ancho del jet en las diferentes posiciones de rendija observadas. Para nuestro analisis
integramos espectros a lo largo de la rendija sumando el flujo dentro de tres pixeles,

HH110 rendija I (nudo C)
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Fi1GURA 8.6: Diferentes cocientes de lineas observadas como funcién de la distancia
en la rendija identificada como II en la Figura 8.1. Esta emisién proviene del nudo
C en HH 110 con la rendija orientada perpendicularmente al eje del jet . El panel
inferior derecho muestra la distribucién de flujo de varias lineas, como funcién de la
posicién. La posicion cero corresponde al maximo de la emisién en Ha. El panel
inferior izquierdo presenta la extincién derivada de los cocientes entre las lineas de
Balmer.

equivalentes a ~5". Este decisién se tomdé en base al ancho a potencia media
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(FWHM, por sus siglas en inglés) de la estrella de referencia marcada con el niimero
5 en la Fignra 8.1. Es decir, el nimero de pixeles integrados en cada “subespectro” se
eligio de acuerdo con la resolucion espacial indicada por el ancho a potencia media
de una estrella relativamente brillante observada en la rendija llamada III.

Los cocientes relativos de las lineas en emisién observadas para HH 110, estima-
dos de los espectros de resolucién intermedia (rendijas I, II, III y IV), se presentan
en forma grafica en las Figuras 8.6, 8.7 y 8.8. Por cuestiones de espacio, presentamos
los cocientes relativos a las lineas de Balmer en cuatro tablas (una para cada rendija)
en el Apéndice B.

En la Figura 8.6 presentamos una serie de diferentes paneles con los cocientes
relativos, correspondientes a la rendija II. La seccion observada pertenece al nudo
C, uno de los nudos mas brillantes en la zona mas colimada del jet en HH 110.
Para esta posicién la cobertura espectral incluye las lineas de Balmer H3 y Hy. En
el panel inferior derecho graficamos la distribucién de los flujos como funcion de
la posicion de las lineas Ho, HB y las lineas del [S II] A6716,31. La posicién est4
dada en segundos de arco y el cero corresponde al maximo de la emision en He.
Se observa claramente que la emisién en Ho cs mas extendida (~ 15") que en las
otras lineas presentadas, y los maximos de emisién coinciden. La zona que emite ¢n
HfA es mas compacta (~ 9”) y coincide espacialemente con la zona donde se observa
la emision de [S II]. La morfologia del perfil de ewision de este corte perpendicular
al jet muestra que el ala este de Ia emision es mas extendida.,

Los cocientes entre las lineas de Balmer detectadas en el nudo C se muestran en
los paneles superiores de la Figura 8.6. En la parte central del nudo los cocientes
son muy parecidos, aumentando ligeramente hacia los bordes del nudo. Con estos
cocientes estimamos la extincién, Eg_y, como funcion de la posicién. Los resultados
se presentan en el panel inferior izquierdo de la figura. Para calcular este exceso
de color usamos los valores estandar del decremento de Balmer para cascada de
recombinacién (Ha/HB=3). El valor promedio de la extincién (estimado para la
zona de mejor sefial a ruido) en este nudo es de Eg_y = 0.5 % 0.2, que corresponde
a 1.6 magnitudes de extincién en la banda V.

Los ocho paneles intermedios de la Figura 8.6 presentan los cocientes relativos de
las lineas mas brillantes. Los cuatro paneles del lado izquierdo muestran los cocien-
tes relativos a la Iinea de Balmer mas cercana. Se eligicron asi los cocientes para
disminuir lo mas posible los efectos del enrojecimiento. Los cocientes |0 I)/Ha y
[N II|/Hoe muestran claramente un incremento hacia el borde oeste del nudo C,
mientras que el cociente [S 11]/Ha (en adelante asi rtepresentamos el cociente de
la suma de las lineas 6717 y 6731 respecto de Ha) es constante en la parte central
del nudo, disminuyendo ligeramente hacia los bordes. El cociente |N I|/H8 muestra
una dispersién mayor, pero con la misma tendencia a incrementarse hacia el borde
oeste del nudo. Los cuatro paneles intermedios del lado derecho muestran los cocien-
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tes relativos ahora respecto de la suma de las lineas de [S II|. Esta representacion
alternativa se hizo con el fin de descartar que el comportamiento de los cocientes
relativos esté influido por la emisiéon de las lineas de Balmer. El comportamiento de
los diferentes cocientes permanece: aumento hacia el borde al oeste del nudo C. Se
presenta también un panel con el cociente entre las lineas de azufre (sensible a la
densidad electronica) que no muestra variacién importante, s6lo una ligera tendencia
a incrementarse hacia el borde oeste del nudo.
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FiGUurA 8.7: Diferentes cocientes relativos observados como funcién de la distancia
en las rendijas identificadas como III y IV en la Figura 8.1. Para una descripcién

detallada de los paneles ver texto.
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En la Figura 8.7 presentamos los cocientes relativos determinados para las posi-
ciones de rendija III y IV, en ellas se examinan dos zonas extendidas del jet HH 110.
Para estas regiones tenemos s6lo los cocientes de las lineas de [O I], [N II] y [S II]
respecto de Ha. Los cocientes se presentan como funcion de la posicién en segundos
de arco. Para ambas rendijas presentadas en esta figura la posicion cero corresponde
al borde oeste, justo donde se empieza a detectar la emisién de Har. Los paneles del
lado izquierdo corresponden a la rendija III, la emision de esta rendija proviene de
la parte inferior del nudo identificado como J y el nudo L. La zona que corresponde
al nudo J es una zona extendida de ~ 30" (en Hea) con dos maximos. La parte
examinada del nudo L tiene una extensién de ~ 8”. Al igual que en el nudo C, la
emision de las lineas de [S II] es mas compacta y mas aplanada (ver panel inferior
izquierdo de la Figura 8.7) los méximos de la regién extendida al este tienen alturas
similares mientras que en llo el maximo localizado al borde este essmas brillante.
De forma anédloga a la Figura 8.6 presentamos los cocientes respecto de Ha y de
la suma de las lineas de [S II]. Los cocientes de lineas [O I|/Ha y [S II}/Ha en la
zona extendida hacia el este muestran una ligera tendencia a incrementarse hacia
el borde oeste. El resto de los cocientes aparecen pricticamente constantes. Cabe
notar que para esta region los cocientes no distinguen los dos maximos observados
en la distribucién del flujo de las lineas.

En el caso de la rendija II1, los cocientes respecto a Ha difieren entre el nudo
L y la zona ancha de emisién localizada al este de esta rendija. [O I]/Ha muestra
valores similares a los cocientes menores para el nudo L, respecto de la zona extendida
situada al este. [N II}/Hc en el nudo, muestra un valor menor por un factor de dos
respecto del valor promedio del cociente en la otra zona de emision. Por el contrario
los cocientes [S II]/He y [S [1]6731/6717 en el nudo L muestran valores similares al
valor promedio de estos cocientes en la zona extendida.

Los paneles de la derecha en la Figura 8.7 muestran los cocientes relativos deter-
minados para la zona inferior al nudo P estudiada en la rendija IV. Esta region es
més angosta (~ 40”) quc la zona estudiada en la rendija III y también menos brillan-
te. Por simplicidad, hemos denominado a la regién estudiada en esta rendija como
nudo P. En el panel inferior derecho de la Figura 8.7 nuevamente notamos que la
emision en Ha se extiende sobre un area mayor que Ja emisién en las lineas de (S II].
El maximo de la emision se localiza hacia la zona oeste y disminuye monotonica-
mente hacia la zona al este del jet. Los cocientes en esta regién muestran variaciones
importantes. [O I]/Ha se incrementa de este a oeste desde 0.06 en el punto de me-
nor vaor hasta .59 (en el maximo). Un comportamiento similar se presenta en la
vartacion de este a oeste en los cocientes [S 1I)/Ha y [N II]/Ha. El cambio mayor en
los valores de los cocientes ocurren en la region entre 10 y 15 segundos de arco, que
corresponde al borde oeste de la region mas brillante en esta rendija. En la zona
entre 5 y 10 segundos de arco los diferentes cocientes disminuyen, este hecho parece
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corresponder a la presencia de un pequeno nudo observado en el panel que muestra
la distribucién del flujo en Hor (panel inferior derecho). La variacién en el cociente
de las lineas de [S 1] es menor comparada con la que se observa en cualquiera de los
otros cocientes analizados. En el borde este disminuye el cociente [S 11)6731/6717
(lo que implica una N, mayor), aunque la dispersion entre los datos aumenta.
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F1GURA 8.8: Diferentes cocientes de lineas observadas como funcién de la distancia
a lo largo del jet (rendija I).

En la Figura 8.8 se presentan los cocientes que corresponden a la rendija I que
estudia a HH 110 a lo largo del jet, sobre una zona de 180" de largo. De forma
analoga a la Figura 8.6 tenemos en el panel inferior derecho la distribucién del flujo
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en las distintas lineas a lo largo del jet como funcion de la posicién (en segundos de
arco). El cero corresponde a la parte méas al norte del jet detectada en la rendija
I. Los cocientes relativos entre las tres lineas de Balmer detectadas a lo largo del
jet se muestran en los paneles superiores de la Figura 8.8. La dispersion mayor
que se observa en la distribucion del cociente Hy/HS es debido a que el flujo de
la linea Hy ha sido medido con menor senal a ruido. El cociente Ha /Hf (panel
superior derecho} muestra un comportamiento aplanado casi constante a lo largo del
jet , con un valor promedio de ~5. En la zona que corresponde a la parte inferior del
jet aumenta un poco la dispersién en este cociente como resultado de la deteccion
deficiente en esta zona. El panel inferior izquierdo presenta la extincién derivada
de los cocientes entre las lineas de Balmer. Este Ep_y tiene un valor alrededor
de 0.5:+0.4, con un aumento ligero en la parte sur del jet. Los cocientes de las
lineas relativos a la linea de Balmer mas cercana aumentan de la zona sur hacia la
zona norte del jet. Los repuntes que se observan en los cocientes coinciden con los
nudos mas brillantes (ver panel inferior derecho). El panel que muestra el cociente
entre las lineas de |S II} muestran una densidad constante a lo largo del jet, con una
dispersién mayor hacia la zona inferior del jet.

Como se esperaba al comparar los cocientes como funcion de la posicion, con los
cocientes relativos en los espectros integrados para cada rendija, éstos tiltimos son
consistentes con los valores que se obtienen al hacer un promedio de los cocicntes
con resolucién espacial.

8.3.2 La determinacion de la densidad electrénica.

Para hacer la determinacién de la densidad electronica, N., usamos el método es-
tindar en el diagnostico nebular que emplea el cociente entre las lineas aurorales
del S* (Osterbrock 1974, Aller 1984), pues resultan relativamente independientes
de la temperatura electronica. La estimacion de N, la hacemos usando una imagen
que contiene diferentes valores del cociente [S II} 6716/6731 como funcién de N,
y Te. Esta imagen la construimos usando el codigo del Dr. Alejandro Raga que
calcula equilibrio estadistico para diferentes iones. En el Apéndice C se presenta
una tabla con los parametros atomicos del S usados en el coédigo. Cada cociente
[S II} 6716/6731, obtenido de nuestras observaciones, es graficado sobre la imagen
N, contra T,. Se estima el valor que le corresponde a cada cociente [S 11} 6716/6731
para una temperatura T,=10* K. Elegimos esta temperatura porque es el valor mas
fiecueniemente nsado en el diagndstico de ios parametros tisicos de gas nebular.
La Figura C.4 en el Apéndice C muestra el comportamiento del cociente [S 1]
6716/6731 como funcion de N, y T.. Esta imagen puede usarse para construir los
llamados diagramas de diagnéstico si se construyen imigenes anélogas para otros
cocientes de linca. La tltima columna de cada tabla en el Apéndice B lista la
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densidad electronica determinada para cada punto graficado en las Figuras 8.6, 8.7
y 8.8. Los valores encontrados para N, en HH 110 estan alrededor de 700 cm ™3, que
resulta un valor mas bien bajo, pero frecuentemente encontrado en otros objetos
HH. Sin embargo, encontramos algunos valores mas bajos para la densidad (N, <
100 cm™3), en algunos puntos a lo largo del jet (rendija I) y en las cercanias del nudo
P (rendija 1V).

8.4 Discusion e interpretacion

8.4.1 HH 110 comparado con otros objetos HH

En la seccién 8.3.1 se describié detalladamente la variacién como funcién de la
posicién espacial de los cocientes determinados a partir de las lineas observadas en
HH 110. En el caso de las rendijas que analizan cortes perpendiculares al jet, el
comportamiento frecuente para los cocientes [O I]/He y [S II]/Ha es un pequeiio,
pero claro, incremento en el valor del cociente del borde este al borde oeste del jet.
En la seccién 3.4 dijimos que el cociente [S II}/He es uno de los criterios que se usan
para clasificar a los objetos HH segiin su grado de excitacién. Todos los cocientes
[S 1I]/Har determinados en este trabajo para HH 110 tienen valores menores a 1.5. De
acuerdo con el criterio listado en la seccion 3.4 se espera [S II]/Ha <1.5 para objetos
HH de excitacién intermedia y alta. Para distinguir entre ambas clases debemos fijar
la atencién en el cociente |O IIIJ/HB. Observando cuidadosamente los espectros de
las rendijas I y II, que tienen una cobertura espectral mayor, no muestran emision
a 5007A donde deberiamos observar una linea del [O III]. De aqui, concluimos que
las zonas estudiadas espectroscopicamente en HH 110 corresponderian a regiones de
excitacion intermedia.

En la Figura 8.9 reproducimos la grafica con los cocientes relativos para objetos
HH de diferente excitacién mostrada en la Figura 6.6. Incluimos en ella los cocientes
observados en HH 110, representados como triangulos vacios. De manera consistente
los paneles muestran que la mayoria de los cocientes en HH 110 se localizan en la
misma zona que ocupan los objetos HH de alta excitacién, y algunos estan en las
zonas que comparten los objetos HH de excitacidn alta e intermedia. Los paneles de
la derecha en la Figura 8.9 son amplificaciones de los paneles de la izquierda para
que puedan apreciarse mas claramente los cocientes observados en HH 110.

Si graficamos en la Figura 8.9 los valores correspondientes a los espectros inte-
grados (listados en la Tabla 8.2), los cocientes en HH 110 se clasificarian claramente
como objetos HH o regiones de alta excitacién.

De este anilisis concluimos que los cocientes observados en HH 110 coinciden
con los cocientes relativos correspondientes a los objetos HH de alta excitacion, pero
resulta notable no detectar emision de [O III] en HH 110. Esta conclusién sefiala
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la dificultad que encontramos para colocar a HH 110 en alguno de los tres grupos
frecuentemente usacdos para clasificar a los objetos HH.
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FIGURA 8.9: Una reproduccion de la Figura 6.6 que presenta los cocientes para
objetos HH de diferentes grados de excitacién. Los objetos de baja exitacion se
Tepieseiitain con cruces, 1os de excitacion intermedia con cuadrados rellenos y los
de alta excitacién con cuadrados vacios. En la figura hemos incluido los cocientes
correspondientes a HH 110 (representados con tridngulos vacios), que han sido gra-
ficados en las Figuras 8.6, 8.7 y 8.8. Los paneles de la derecha son amplificaciones
de la zona que incluye los cocientes observados en HH 110.
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8.4.2 HH 110 y los modelos de capa de mezcla.

En la parte introductoria de este capitulo hemos dicho que se ha propuesto a HH 110
como uno de los candidatos més probables de que la emision observada en el jet,
sea producida en un capa de mezcla turbulenta. Uno de los argumentos mas fuertes
que apoyan la propuesta de que parte de la emision en HH 110 es producida en una
capa de mezcla es la estructura de ionizacién que presenta. Noriega-Crespo et al.
(1996) encontraron que la emision en el cercano infrarrojo observada en HH 110 (gas
molecular), esta desplazada respecto de la emision 6ptica (jet atomico) y la emision
del H; se localiza mas cerca de la nube molecular. Esta estructura para la fraccion
de ionizacion a través del jet es justo la que se espera en una capa de mezcla.
Haciendo uso de los resultados del espectro éptico disponibles para una capa
de mezcla turbulenta (Binette et al. 1999), comparamos los cocientes relativos,
predichos por los modelos, con los observados en HH 110. Estos modelos describirian
las propiedades de un flujo de gas turbulento real al menos de forma cualitativa.
Binette et al. {1999) en su Figura 4 presentan cocientes de linea resultado de
sus modelos de capa de mezcla y los comparan con los cocientes obtenidos en un
modelo de choques planoparalelos y con los cocientes relativos observados en objetos
HH de baja excitacién. El espectro 6ptico resultante de los modelos de Binette et
al. (1999) tiene caracteristicas de muy baja excitacion. Al colocar en estas graficas
los valores correspondientes a los espectros intregrados (Tabla 8.2) no se encuentra
ninguna correspondencia entre los cocientes de los modelos de capa de mezcla y los
cocientes de HH 110. En la Figura 8.10 mostramos reproducciones de los paneles
de la Figura 4 en Binette et al. (1999). Los paneles a la izquierda y la derecha son
iguales, excepto por los cocientes de HH 110 que contienen, estos datos han sido
representados como triangulos vacios. En los paneles de la izquierda mostramos los
cocientes relativos obtenidos de los espectros integrados {Tabla 8.2). Los cocientes
[N I1]6583/He y [S II] 6731/6716 en HH 110 muestran gran dispersion, sucede lo
contrario con los cocientes [O 1/6300/Ha y [S I1](6716-+-6731)/He, que se concentran
cercanos a un solo valor.
Nétese que los cocientes en HH 110 en los paneles superior e inferior ([N II]/Ha y
[S 1] 6731/6716 contra [S 1I|/Ha), no se corresponden con ninguno de los modelos
graficados. Mientras que el cociente [O I]6300/Ha correlaciona muy bien con la
linea punteada que representa los modelos de choque (v, entre 14 y 40 km s71).
Buscando variaciones en el comportamiento de los cocientes relativos sobre las
graficas de la Figura 8.10, analizamos por separado los cocientes obtenidos en cada
seccion estudiada del jet (rendijas I, IT, IIT y IV). Descubrimos que en todos los casos
el comportamiento es basicamente el mismo. No encontramos zonas en HH 110 que
sean reproducidas por los cocientes relativos predichos por los modelos de capa
de mezcla. [N II|/Ha y {S II]/Ha muestran claramente mayor dispersién en la
distribucién de los cocientes, a diferencia del cociente [O 116300/Ha que presenta
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muy baja dispersién en todas las rendijas.

0.3

T rrr7t

Y

AL I LI L A (N A At B B B B

AL

bt

[4¥]
[ IV BT R R
PRI B

>
L]

e
=

[NII] 6583 /Ha

[011] 6300/Ha

[S11] 6731/6716

. RV B R
B D 2 4 6 8

[S1](6716+31)/Ha

0.5

FIGURA 8.10: Cocientes relativos para modelos de capa de mezcla (Figura 4 en
Binette et al. 1999). La linea a trazos representa los cocientes obtenidos por los
modelos de choques plano paralelos (Hartigan et al. 1994) para densidad pre-choque
ng = 1000 em™ y velocidad de choque entre 14 y 40 km s~!. Las lineas continuas
corresponden a modelos de capa de mezcla con velocidad del jet »; = 200 km s~ y
diferentes densidades: n; = ne,, = 10° (linea delgada), 10° (linea intermedia) y 107
(linea gruesa) cm™3. Los cuadrados corresponden a observaciones de ob jetos HH de
baja excitacién, las cruces representan los cocientes observados en el micro-jet de DG
Tau. Los triangulos vacios representan los cocientes observados en HH 110. En los
paneles de la izquierda se grafican los que corresponden a los espectros integrados
(Tabla 8.2). Los paneles de la derecha muestran los cocientes medidos sobre las
rendijas I, ILIII y IV y presentados en las Figuras 8.6, 8.7 y 8.8.

Si nos fijamos en las rendijas perpendiculares al jet, notamos que el intervalo
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de valores que alcanza |S II|(6716+6731)/Ha en estas zonas aumenta a lo largo del
Jjet y-sus valores son siempre menores que los observados en objetos HH de baja
excitacion. Para el nudo C, este cociente presenta valores de 0.540.1, mientras que
los valores para el nudo L estan alrededor de 0.74:0.4, es decir, el intervalo de valores
que toma este cociente aumentd. Finalmente, en las cercanias del nudo P tenemos
valores de 0.8+0.8, el intervalo de valores es mayor afin.

Es importante mencionar que la variedad de valores que se observan para el
cociente [S II[(6716+-6731)/Ha en las rendijas II, III y IV, consiguen que en la
grafica [O 1]6300/Ha vs. [S II)(6716+6731)/He (paneles intermedios en la Figura
8.10), los cocientes observados en HH 110 correspondan satisfactoriamente con la
linea a trazos que representa los modelos de choque. En el caso de los cocientes
relativos obtenidos de la rendija a lo largo del jet (I), éstos se comportan del mismo
modo que los cocientes de las secciones perpendiculares al jef. Los paneles de la
derecha en la Figura 8.10 muestran los cocientes relativos observados en HH 110.
Han sido representados como triangulos vacios y se incluyen los datos de las cuatro
rendijas presentados en las Figuras 8.6, 8.7 y 8.8.

En nuestro anéalisis hemos mostrado que los cocientes relativos é6pticos observados
en HH 110 no son reproducidos por las predicciones de los modelos de capa de
mezcla de Binette et al. (1999). Concluimos entonces que no es apropiado tratar
de interpretar la emisién observada en HH 110 en términos de los modelos de capa
de mezcla disponibles por el momento. Por otro lado, los valores de los cocientes
[O 1}6300/Hex y S IIJ(6716+ 6731} /Ha son claramente consistentes con los valores
predichos por los modelos de choque de Hartigan et al. (1994). Finalmente, los
cocientes [S 11](6716+6731) /Ha medidos en HH 110 muestran valores més altos que
los observados en objetos HH de baja excitacion.

8.4.3 Un modelo para estimar T, y X en HH 110.

El conjunto de lineas prohibidas observadas en HH 110 permiten estimar directa-
mente (sin depender de modelos) solo la densidad electronica (N.). Los métodos
para estimar la temperatura electrénica, T, (de forma relativamente independien-
te de la N.), necesitan medidas del cociente de flujos entre las lineas nebulares y
aurorales de iones como O+, S*+ N+ 0% y C% EI cociente mas frecuentemente
usado en la determinacién de la T, es el del oxigeno, [O I1I] (5007+4959)/4363. La
linea mas intensa de este cociente es [O IIIJA5007, que segiin mencionamos en la
seccién 8.4.1 no ha sido detectada en nuestros espectros. Para usar los cocientes
de N* y O° requerimos los flujos de las lineas aurorales [N IIJA5756 y [O IJA5577,
que tampoco hemos detectado en HH 110. Para hacer una estimacién de la T,
en HH 110 buscando posibles variaciones de temperatura a lo largo o através del
jet hemos construido diagramas de diagnéstico anilogos a los usados por Bacciotti
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& Eisloftel (1999), que a su vez se basan en los diagramas de diagnostico clasicos.

Construimos diagramas en los que estimamos la fraccién de ionizaciéon, X, y
la T, a través de los cocientes [N 11]6583/He y [O 1]6300/Ha, anidlogamente a los
diagramas de diagnéstico iniciales de Bacciotti et al. (1995). Estos diagramas usan
el hecho de que, en condiciones de baja excitacién, los estados de ionizaciéon del
oxigeno y el nitrégeno se ven dominados por intercambio de carga con Atomos de
hidrégeno. Interpretamos la falta de emisién de [O I1I] en HH 110 como indicativo
de zonas de baja excitacion. Resolvemos las ecuaciones de equilibrio estadistico co-
rrespondientes para calcular los cocientes [N 11]6583 /He y [O 1]6300/Ha. El método
se basa en suposiciones generales que regulan el estado de ionizacién de las especies
involucradas, y cuyos resultados no dependen del mecanismo de formacion del jet o
de su evolucién.

En las nebulosas con baja ionizacion (como es el caso de los jets en algunos objetos
HH) se considera que el aznfre esta ionizado s6lo una vez. Como mencionamos antes,
consideramos que para el nitrégeno y el oxigeno domina el intercambio de carga, de
modo que estos procesos determinaran las fracciones observadas de estas especies.
Bajo estas condiciones podemos expresar los cocientes de linea como sigue:

[O I] _ /Ne No 1

He Ne Ny 11
donde N, es la densidad electronica, N  la densidad de O° Ny 1 la densidad de
hidrégeno ionizado y f(T) es una funcién que depende de la temperatura. Dado que
la fraccién de [O I} esta determinada por los procesos de intercambio de carga con
el hidrégeno, No [ = Ny 1Y, donde Ny 1 es la densidad de H? y Y} es la abundancia
de oxigeno. Entonces, en términos de la fraccién de ionizacion (X = Ny ;/Ny),
tenemos: T )

f(T), (8.1)

O]  Nu1Yp _ (1-X)
He =~ Npn B X
Para calcular el cocientes [O I}/Ha usamos nuevamente el e6digo del Dr. Alejan-
dro Raga, que resuelve equilibrio estadistico para el O I {5 niveles) por excitacién
colisional, para He se consideran procesos de recombinacién radiativa y excitacion
colisional desde el estado n=1. Suponemos que la mitad del hidrégeno esta ionizada
y usamos una abundancia de oxigeno O/H= 1.6x10~* (Aller 1984). Obtenemos
entonces una tabla de la variacion de la fraccion de ionizacién, X, con la T,. Estos
parametros regulan las abundancias relativas de H*, Nt y OO

Yo F(T). (8.2)

Seguimos un procedimiento analogo al que hemos descrito anteriormente para el
N7, de modo que construimos dos imagenes (X, T,), con las que podemos encontrar
los valores de X y T, si se conocen los cocientes [O 1]6300/He v [N 11]4865/Ha. Los
intervalos que cubren nuestras imagenes son 1072 > X > 0.99 para la fraccién
de ionizacién y  10° > T, > 30,900 K para la temperatura electrénica. Los
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parametros atémicos usados en el codigo para el N* y O se listan en las Tablas C.1
y C.2, respectivamente, localizadas en el Apéndice C.
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FIGURA 8.11: Diagramas fraccién de ionizacién (X ) contra temperatura electronica
(T.). Las lineas continuas representan los valores del intervalo que cubre el cociente
[O 1]6300/Ha observado en HH 110, mientras que las lineas a trazos representan los
valores del intervalo para el cociente [N 11]4865/Ha. Cada panel define una seccién
con los valores de X y T, que se estiman para cada una de las rendijas sefialada en
cada panel.

En la Figura 8.11 mostramos los diagramas de diagnéstico construidos para las
diferentes secciones estudiadas en HH 110 (rendijas I, II, III y IV). Los pares de
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lineas para cada cociente corresponden a los valores extremos de los intervalos de
valores que s¢ observan en HH 110 (ver Figuras 8.6, 8.7 y 8.8 y/o las tablas en el
Apéndice B). Las lineas continuas representan los valores del intervalo observado
para el cociente |O 1]6300/Ha y las lineas a trazos representan los valores del intervalo
para el cociente [N 11]4865/Ha.

Los intervalos de X y T, que se observan para cada rendija en la Figura 8.11
son muy parecidos, éstos quedan contenidos en los intervalos: 0.02 > X > 043 y
3870 > T, > 5680 K. Concluimos entonces que el gas en HH 110 estd parcialmente
ionizado. El intervalo de valores encontrado para T, muestra que la temperatura
casi no cambia. La T, obtenida en estos diagramas puede interpretarse como una
temperatura promedio, que para HH 110 serfa T,=47004980 K. Al comparar los
valores de X y T, que determinamos para HH 110, con los valores de los misnios
parametros determinados para otros jets en objetos HH (Bacciotti & Eisloffel, 1999)
encontramos que son relativamente consistentes. Los valores de X para HH 110
comparan bien con los encontrados para objetos de baja excitacién a excitacion
intermedia (HH 46/47, HH 24E, HL Tau y Th 28jet). En el caso de T., resulta que
HH 110 presenta valores bajos, como los encontrados en las regiones de los jets de
menor excitacién estudiados por Bacciotti & Eisloffel (1999).

En la Figura 8.12 mostramos el comportamiento de Ia T, y la X como funcién
de la posicién. Para cada rendija dibujamos tres paneles, uno con la distribucion del
flujo de las lineas Hor y [S 11JA6717,31, los dos paneles superiores a éste muestran el
comportamiento de T, y la X. Para la rendija I, que corresponde a la posicion a lo
largo del jet, observamos que en la mayor parte del cuerpo del jet la temperatura
electronica disminuye monoténicamente a medida que se va a la parte inferior del
jet. El comportamiento de la fraccion de ionizacién por su parte no varfa de forma
suave, muestra algunos picos que no necesariamente coinciden con los maximos de
emision en los nudos a lo largo del jet.

En el caso de las rendijas I1 y IV, que corresponden al nudo C y a las cercanias
del nudo P, T, y X muestran un comportamiento similar. La T, presenta una ligera
disminucién yendo del borde oeste, en el corte transversal del jet, hacia el borde este.
Por el contrario a medida que disminuye la temperatura electrénica, X aumenta.

El aumento que se observa en la temperatura es muy suave, mientras que el
cambio en X se comporta de modo ondulado, con tendencia a ser més alto en el
borde este. Por su parte, en la rendija I11, que corresponde al nudo L, la temperatura
es mas bien constante y la traccion de ionizacién presenta un ligero anmento st nos
movemos del borde oeste al borde este. Este comportamiento confirma que hay una
fraccion de ionizacién menor en el borde oeste del jet, segiin se habia demostrado
previamente con la diferencia espacial observada entre la emisién molecular y la
emiston atémica (Noriega-Crespo et al., 1996).
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FIGURA 8.12: La temperatura electronica, T., y la fraccion de ionizacién, X,
como funcion de la posicion para cada rendija observada en HH 110 (ver Figura
8.1). Presentamos nuevamente la distribucion del flujo en cada rendija y en los dos
paneles superiores a éste, mostramos el comportamiento de T, y X a lo largo de la

rendija.

8.5 Conclusiones

En este capitulo hemos investigado espectroscopicamente las condiciones fisicas a lo
largo y a través del jet HH 110. Encontramos, a través del jet, variaciones reales en
algunos cocientes relativos tales como {O I|/Ha y [S II]/Ha. En algunas zonas se
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ha podido estimar la extincién usando el método del decremento de Balmer, para lo
cual usamos los cocientes entre las lineas Ha, HF y Hy. Este parametro no presenta
variaciones importantes hacia las zonas estudiadas. La extincién hacia HH 110 no
es muy alta, Fp_y ~0.5, que se traduce en 1.6 magnitudes de extincion en la banda
visual.

Del anélisis enfocado a probar que parte de la emisién en HH 110 ha sido pro-
ducida en una capa de mezcla turbulenta, encontramos que los cocientes relativos
observados en HH 110 no son reproducidos por las predicciones dé los modelos dé
capa de mezcla de Binette et al. (1999). De modo ¢ue no es apropiado interpretar
cuantitativamente la emisién observada en HH 110 en términos de los modelos de
capa de mezcla disponibles por el momento.

Es importante sefialar que los cocientes [O I)6300/Ha y [S II|(67314-6716) /Hax
muestran un comportamiento gue coincide con los modelos de choques plano para-
lelos de Hartigan et al. {1994), con v, entre 14 y 40 km s™!.

Los resultados que se obtienen al analizar los cocientes observados en HH 110
que dan Iuz sobre el grado de excitacion del gas en el jef parecen ser contradictorios.
De modo que no resulta facil clasificar a HH 110 dentro de los grupos con distinto
grado de excitacion cn que son clasificados cl resto de los objctos HH. El hecho de no
observar emisién de [O I}, coloca a HH 110 como un objeto de baja excitacién. Al
comparar los cocientes relativos observados en HH 110 con los de otros objetos HH
encontramos que éstos coinciden mejor con los cocientes observados en los objetos
HH de alta excitacién, muy lejos de los objetos HH de baja excitacion. Por otro lado,
al comparar los cocientes en HH 110 con las predicciones de los modelos de capa de
mezcla (Binette et al. 1999) que tienen caracteristicas de muy baja excitacién, no se
encuentra ninguna correlacion (HH 110 no parece ser un objeto de baja excitacién).
Sifi embargo, al comparar los resultados de X y T, determinados aqui para HH 110,
con los encontrados por Bacciotti & Eisloffel (1999) para los jets de otros objetos
HH, la X y T, en HH 110 indicaria zonas de baja a moderada excitacion.

Un resultado importante lo hallamos en el comportamiento de la fraccién de
lonizacion, X, en los cortes tranversales del jet. Este pardmetro confirma una menor
X hacia el borde oeste del jet, tal como se dedujo de la diferencia espacial entre
la emisién molecular y la atémica, encontrada por Noriega-Crespo et al. (1996).
Este resultado seria consistente con un modelo de HH 110 como una capa de mezcla
turbulenta entre un jet (hacia el este) y una region molecular (hacia el oeste).

Por lo tanto, nuestros datos muestran algunas caracteristicas en aparente acuerdo
con una interpretacion de HH 110 como una capa de mezcla turbulenta. pero muestra
también otras caracteristicas en claro desacuerdo con las predicciones de de los
modclos disponibles de este tipo de flujos. Dada esta situacion confusa, es necesario
desarrollar modelos més detallados para probar si se pueden o no explicar todas las
caracteristicas de HH 110 con este tipo de modelos.
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Extinciéon interestelar en los objetos
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Capitulo 9

La extincion interestelar

9.1 Introducciéon

Durante el analisis espectroscépico optico de HH 377 (la contraparte dptica del nudo
sureste mas brillante en el outflow de Cepheus E), se calculd la extincién através de
lineas 6pticas usando el decremento de Balmer por recombinacion caso By la predic-
cion del decremento de Balmer del modelo de choque que mejor ajusta los cocientes
de linea observados. Cuando se compararon los diferentes resultados con la extin-
¢ion previamente publicada usando observaciones con ISO (ver la altima parte de la
seccion 6.4), se encontraron algunas contradicciones entre los valores de la extincion
y la apariencia 6ptica de Cepheus E. Se hizo entonces una comparacién entre la
extincion publicada para otros objetos HH de baja excitacion. El presente capitulo
hace referencia a estos resultados y se ha extendido el analisis complementando la
lista con objetos HH de alta excitacién.

En la galaxia la mayor parte de la masa luminosa estid en forma de estrellas,
pero el espacio entre ellas no estd completamente vacio. Este espacio contiene gas y
polvo que forman parte de un medio difuso o que se agrupan formado nubes. A este
espacio y sus componentes se le conoce como Medio Interestelar (MI). Una de las
caracteristicas del MI es la extincion que produce sobre las fuentes de radiacion, lo
cual significa que, como el MI no es completamente transparente, la luz emitida por
una fuente de radiacién no puede propagarse indefinidamente. Los fotones emitidos
en su camino hacia algin detector sobre la Tierra, son dispersados, absorbidos y ree-
mitidos alterando su energia inicial. Los responsables de estos procesos de extincién
y enrojecimiento interestelar son justamente el gas y el polvo contenidos en el MIL.

Desde la época de los griegos se ha cuantificado el brillo de las estrellas en mag-
nitudes. Durante el siglo pasado se descubrié que la respuesta del ojo a la luz es
logaritmica y se estandarizé un regla para calcular el brillo de una fuente en mag-
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nitudes. A sn vez las magnitudes pueden convertirse facilmente a unidades de flujo
de energia {erg em™2 s7'). Desde 1930 se han dedicado muchos esfuerzos a estu-
diar el comportamiento de la extincién a distintas longitudes de onda. Para definir
un sistema fotométrico se requiere una serie colores (bandas espectrales anchas o
angostas) y listas de estrellas estandares para cada banda espectral que facilitan la
calibracién del flujo medido. La extincion interestelar (Ay) hacia una fuente se mide
generalmente en magnitudes visuales, que corresponden a la banda V' (4800-68004)
del sistema fotométrico UBV de Jonhson. Otra cantidad que se usa frecuentemente
para cuantificar la extincion es el llamado ezceso de color, Eg_y, que no es mas que
la diferencia entre el color intrinseco de una fuente (B — V), y el color observado
(B — V). La relacién entre la extincién y el exceso de color es:

Ay = HEg v, (9.1)

donde R es el llamado cociente de extincion selectiva total, cuyo valor es general-
mente 3, pero es mayor para regiones particulares como la nebulosa de Orién donde
se ha estimado un valor por arriba de 5.

La extincion interestelar Ay tiene una estructura irregular. Se han publicado
mapas de Ay, o de Ep_y, como funcién de la posicion sobre la esfera celeste y
la distancia (Neckel, Klare, & Sarcander 1980; Burstein & Heiles 1982). Estos
mapas ofrecerfan la posibilidad de derivar la distribucion del polvo interestelar y
una estimacién para la extincién galactica hacia una fuente.

9.2 Técnicas para estimar la extincién en el 6ptico

Para la interpretacién fisica correcta de los espectros observados de las nebulosas
gascosas, cs necesario corregirlos por los efectos de la extincién y enrojecimiento
interestelar. Aunque ambos conceptos sou distintos, por simplicidad en el presente
capitulo, la palabra extincién estara incluyendo tanto la extincién como el enro jeci-
miento interestelar. Existen varios métodos directos para determinar la extincién de
una nebulosa. Como el enrojecimiento cs selectivo (en el éptico e infrarrojo cercano
el efecto es mayor hacia longitudes de onda cortas), el principio basico de cualquiera
de los métodos para estimarlo es comparar los flujos de dos lineas épticamente delga-
das, que tengan una separacion ampiia en iongitud de onda. Ademas, ias lineas mas
convenientes son pares de transiciones que provienen del mismo nivel superior, de
modo que su intensidad sé6lo depende del cociente de sus probabilidades de transi-
cion y sus frecuencias. A continuacién describiremos brevemente algunos métodos
usados frecuentemente para determinar la extincién.
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9.2.1 El drecremento de Balmer

Este método consiste en calcular la cantidad necesaria de enrojecimiento de modo
que los cocientes observados, de las series de lineas del hidrégeno o del helio, sean
iguales a los cocientes esperados de la teoria. Frecuentemente se usan los valores
que se obtienen de la cascada de recombinacién en modelos de fotoionizacién. El
método requiere adoptar una ley de extincién y depende directamente de los modelos
de recombinacién para obtener la intensidad intrinseca de las lineas usadas.

El cociente mas frecuentemente usado es Ha/HJ3, que es conocido como el de-
cremento de Balmer. Para el proceso de recombinacion en cascada Ha/HB=3. El
célculo del enrojecimiento se hace aplicando la siguiente férmula normalizada a HS:

1 Ing Fus
c(HB) = log— — log=—|, 9.2
HB) = —535 T BF - (9.2)
donde c(Hp) es la extincion logaritmica, los flujos observados son representados con
F, los flujos intrinsecos son representados con I y el factor -0.322 es el valor de
la curva de extincién que le corresponde a Ha en la normalizacién. La extincién
logaritmica esta relacionada con el exceso de color como sigue:

Otro método basado en el mismo principio, es comparar las intensidades de las
lineas de Balmer a las de Paschen que se originen en el mismo nivel superior.

Una posibilidad mas de estimar la extincién consiste en comparar el flujo en
una linea de Balmer con el flujo de continuo en radio frecuencias. Para usar este
método se requiere un modelo de recombinacién radiativa que relacione la emisién
en el éptico y el radio.

9.2.2 El método de Miller

El método de Miller (1968) se basa en los cocientes de las lineas transaurorales (4068,
4076 A) y las lineas aurorales (10284, 10318, 10336 A) del [S II]. Tiene la ventaja
de ser independiente de las condiciones fisicas del gas. Si se tienen disponibles las
lineas Opticas e infrarrojas del [S II| se eligen los pares que se originen en el mismo
nivel superior: 4068/10284, 4068/10318 y 4076/10336. El cociente intrinseco del par
de lineas elegido se calcula:

I{IR)  A(IR) A(V)

I(Vy — A(V) A(IRY
donde [ son las intensidades de las lineas, A sus probabilidades de transicién y A
sus longitudes de onda. IR y V se refieren a si es linea auroral o transauroral,

(9.4)
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respectivamente. En Miller (1968) se listan las probabilidades de transicién para las
lineas del [S II]. El resto del tratamiento para encontrar la extincion es exactamente
el mismo que para el decremento de Balmer.

Sin embargo, por cubrir un intervalo muy amplio en longitud de onda, el método
tiene dificultades observacionales. Para tener este A tan amplio se tiene que perder
resolucién, esto implica que muchas veces no es posible resolver las lineas 6pticas
violetas de [S II]. Ademas, las lineas alrededor de 1 pm son dificiles de observar,
pues generalmente los CCDs son ya un poco ciegos a esa longitud de onda (tienen
alrededor de un 5% de eficiencia cuéntica a una micra), o los espectrégrafos solo
llegan a 8000 A, de modo que se debe observar por separado las lineas de IS 10j.
Ademaés, estas lineas se localizan sobre una fuerte banda molecular atmosférica que
dificulta la medicién de sus flujos.

9.3 Técnicas para estimar la extincion en el infra-
ITOjO cercano

La correcion por extincién en el infrarrojo cercano se puede estimar usando las li-
neas (1,0) S(1) a 2.12 pm y (1,0) Q(3) a 2.42 pm. Ambas lineas son dpticamente
delgadas y provienen del mismo nivel superior. El cociente observado de estas line-
as se relaciona con la extincion de la siguiente forma:

I[Q(?’)] - (A’W)Q(S) 10E/2:5
1[S()] — (Ahv)sq ’

(9.5)

donde E es el enrojecimiento y se define como E = Ay yo,m — Az 42,m ¥ las A son
los coeficientes A de Einstein paracada transicién. Sustituyendo los valores para
estas A listados en Turner, Kirby-Docken, & Dalgarno (1977) se obtiene la siguiente
relacién para el enrojecimiento:

1Q(3)] -
E = 25 log [1.43 I[S(l)]} (9.6)

La extincién observada F, derivada de las lineas S(1) y Q(3), se relaciona con
Ay a través de la ley de extincion. Para el infrarrojo se tiene disponible una curva
tedrica conocidad como van de Hulst No. 15 (Johnson 1968): Ay o« A~'7, que
posteriormente ha encontrado soporte observacional (Scoville et al. 1982). Con esta
curva de extinciéon se obtiene Az ,m =~ BE y Ay = 10A42.1,un. Existen otras
determinaciones para la curva de extincién que son menos populares, por ejemplo
con A7%% (Jones y Hyland 1980) se tiene Ay1,m =~ 3.5F, lo cual implicaria una
reduccion en la correccién por extincion a los flujos.

Observacionalmente hay algunas advertencias sobre el uso de este método. La
linea (1,0) Q(3) se localiza muy en el borde de la banda K, y ahi la transmisién
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del filtro K es claramente menor que en el centro de la banda, donde se localiza
generalmente la linea (1,0) S(1). Por otro lado, las lineas teliricas del cielo afectan
a la linea (1,0) Q(3), especialmente en el ala roja de la linea, lo cual produciria una
disminucién en el flujo medido. Ademas, el factor 1.47 que aparece en la ecuacién
10.3 tiene que ver con el cociente esperado para una fuente no enrojecida, de modo
que dependiendo de qué cociente se adopte este factor puede cambiar.

Existe una tabla para la ley de extincion entre 1 y 13 pm determinada observa-
cionalmente (Rieke & Lebofsky 1985). Para longitudes de onda menores que 3.5 pm,
las observaciones respaldan la idea de tener una ley de extincion interestelar unifor-
me, de modo que el valor de Ay = 104;1,m no es muy distinto del que se obtiene
en van de Hulst No. 15.

9.4 Las lineas de [Fe II] como herramienta para me-
dir enrojecimiento

En los atimos quince afios se han detectado una gran cantidad de lineas de |Fe I}
en los espectros de las nebulosas ionizadas, como la nebulosa de Orién, algunos
remanentes de supernova y también en los objetos HH mas brillantes. La emision de
Fe* se observa tanto en el 6ptico como en el infrarrojo cercano, y podria ser un factor
mas en el balance de energia del gas. La gran cantidad de lineas observadas han
impulsado un nuevo y muy activo campo de investigacion: el estudio detallado de las
transiciones del Fet, apuntando a desarrollar técnicas de diagnéstico basadas en las
lineas de [Fe II} (Nussbaumer & Storey 1988; Oliva, Moorwood, & Danziger 1990,
Verner et al. 2000). La estructura de niveles del Fet es muy complicada y sélo los
niveles mas bajos tendrian una estructura 'similar’ a la sencilla estructura de 5 niveles
del O I'y S II. Recientemente se han usado ya algunas lineas en el infrarrojo cercano
del [Fe II| para estimar N, T, en Orién (Oliva, Moorwood, & Danziger 1990).
Las lineas empleadas estan en el intervalo de 1-2.5 um. Para el caso especifico de la
extincion, los niveles con una separacion razonable en longitud de onda que provienen
del mismo nivel superior se encuentran en dos bandas distintas del infrarrojo cercano.
La linea [Fe II]A1.257 um esta en la banda J, mientras que [Fe I1]A1.644 pm ests
en la banda H. El cociente intrinseco entre estas lineas que se suponen 6pticamente
delgadas es Ij a57/11 624 = 1.36, calculado usando las probabilidades de decaimiento
espontaneo dadas por Nussbaumer & Storey (1988). El enrojecimiento entre las
bandas J y H, E;_g, se calcula usando la siguiente expresion:

Frosr _ liast 10-Es-n/25 (9.7)
Fls44 I 644

donde F 257/ F1 644 €s €l cociente de lineas observado. La relacién entre este enroje-
cimiento y el exceso de color visual es Eg_y =~ 3E;_y (Draine 1989).
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Este método ya ha sido aplicado para determinar la extincion en 1111 46/47 (Fer-
nandes 2000). Evidentemente este valor de la extincion se refiere a la zona donde el
|[Fe 11| est4 siendo excitado. Generalmente se considera que la region donde se emite
H, coincide con la zona donde se observa al [Fe II|. Sin embargo, un descubrimiento
muy reciente ha mostrado que algunos jets de objetos HH son mucho mas brillan-
tes en [Fe II] que en Hp (Reiputh et al. 2000a,b) mientras otros, como HH 212,
se observan en Ha y no se detectan en [Fe 11| (Zinnecker, McCaughrean, & Rayner
1997). Se sospecha que la menor intensidad en Hy, comparada a la del [Fe II|, es un
indicador del tipo de choque que produce la emisién y que éste deberia ser un choque
disociativo tipo-J. Estos hallazgos llevarian a proponer que la extincion obtenida con
las lineas infrarrojas del [Fe II| corresponden a zonas méas embebidas respecto de la
region donde se produce la emision de Hs.
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Capitulo 10

La extincién en los objetos HH

Para comparar las intensidades de las lineas observadas en los objetos HH con las
predicciones teédricas de los diferentes modelos que pretenden reproducirlos, es nece-
sario corregir los flujos por extincién interestelar. Hacer las correcciones necesarias
puede ser dificil si se tiene una cobertura espectral limitada. Ademas, hemos dicho a
1o largo de la tesis que los objetos estelares jovenes, los objetos HH y los jets estelares
se localizan en regiones de muy alta densidad, donde las curvas de extincion podrian
ser distintas de la ley de extincién promedio para la galaxia (donde R = 3.1).

Observacionalmente hablando, estimar la extincién en los objetos HH no es una
tarea facil. La mejor opcion hasta ahora para determinar su enrojecimiento, usando
observaciones Opticas, es usar el método de Miller (seccion 9.2.2). Asi quedarian
fuera las suspicacias que produce la dependencia de los modelos teodricos si se usa el
decrementeo de Balmer. Pero, sumado al problema de requerir una amplia cober-
tura espectral para aplicar el método de Miller, esta el hecho de que la mayoria de
los objetos HH son mas bien débiles, lo cual implica largas horas de exposicioén para
conseguir espectros de calidad aceptable. En el caso del infrarrojo cercano, las ob-
servaciones necesarias para determinar la extincién también implican programas de
observacién largos, pues se requiere obtener espectros de buena calidad en las bandas
J, Hy K. Seria interesante también determinar el enrojecimiento en el infrarrojo
(para el mayor niimero de objetos posible) usando los dos métodos disponibles (ver
las secciones 9.3 y 9.4), y comparar los resultados.

Otro factor importante al determinar la extincién es el valor del cociente de extin-
cién selectiva total, R, que sea el mas apropiado para usarse en el caso de los objetos
HH {usando la ley de extincidon promedio para la galaxia, Mathis 1990). Bohimn, Raga
& Binette (1991) hacen un anéilisis para discriminar entre dos leyes de extincién la
de Seaton (1979) con R=3.1 y la de & Orionis con R=5.4 (Bohlin & Savage 1981).
Encuentran que los cocientes observados corregidos por extincion, comparados a los
esperados para varios modelos de choque de proa, son mejor ajustados si se usa

R=3.1.
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i0.1 El decremento de Baimer en los objetos HH

Los modelos de onda de choque, donde el proceso de excitacién del gas es colisional,
predicen valores més altos para el decremento de Balmer, Ha/Hf, respecto del
valor esperado en el caso de cascada de recombinacién Ha/HB=2.9 (Dopita 1978,
Hartigan Et al. 1994). Por otro lado, si se observa emisién de [O ITI}JA5007 en un
objeto HH, se espera que la velocidad del choque que esta produciendo la emision
sea de mas de 100 km s™'. Para choques de esta velocidad (o mayor) los modelos
predicen Ha/HB ~ 3 (Hartigan, Raymond & Hartmann 1987). El cociente mas
frecuentemente usado como decrewento de Balmer es Ha/HS, pero si se detectan
otras lineas de la serie de Balmer también pueden usarse para estimar la extincién.

Los objetos HH que presentan [O IIIJA5007 son los llamados de alta excitacién.
Por lo anterior, usar un decremento de Balmer Ha/HfS = 3, scria una hipétesis
valida para estimar la extincién en los objetos HH de alta excitacion, o por lo me-
nos en las zonas donde se observa el |O IIIJA5007. Revisando los decrementos de
Balmer esperados por los modelos de choque encontramos lo siguiente. Hartigan,
Raymond, & Hartmann (1987) (en adelante HRH87), presentan modelos de choques
plano paralelos con velocidades entre v, = 20 — 400 km s~!. Ellos esperan un decre-
mento de Balmer de Ha/HS < 3 para choques con v, > 90 ki s, mientras que
Ha/HB =3.10-6.15 para choques con v, < 80 km s™!. En modelos mas recientes,
Hartigan, Morse & Raymond (1994) (en adelante HMR94), que también presentan
modelos de choques plano-paralelos pero que incluyen campo magnético, las velo-
cidades estan entre v, =15-90 kin s™!. Aqui sélo los modelos con v, = 90 km s?
tienen Ho/HB < 3. En el resto de los modelos presentados el decremento tiene
valores de Ha/Hf entre 3.1 y 8.1, siendo mayores los valores para los modelos con
menor velocidad, como se ver4d méas adelante.

Como hemos dicho varias veces a lo largo de este capitulo, frecuentemente las ob-
servaciones espectroscopicas opticas de los objetos HH estan restringidas en longitud
de onda. Muchas veces se tienen espectros que soélo contienen las lineas (O 1)A6300,
6363; [N I1]A6548, 6584; Ha y [S 11)A6717, 6731. Cuando se tiene la posibilidad de
obtener un valor observado para el decremento de Balmer, éste se usa para tener
por lo menos una estimacion de la extincion que hay hacia la fuente observada. Esto
ocurre incluso para los objetos HH de baja excitacién; aunque por la velocidad de
choque baja que les corresponderfa, no seria valido usar Ha/HB=3.

i0.Z [Extincion interestelar y extincion intrinseca

Es sabido que la extincién total medida hacia una fuente de radiacién consiste de la
suma de la extincién interestelar y la extincién intrinseca del objeto observado. La
primera se refiere a la extincién y enrojecimiento producidos por el material (gas y
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polvo) que hay entre la fuente y el observador a lo largo de la linea de visién. Por
su parte, la extincion intrinseca se refiere la extincion local de la fuente observada.
Para clarificar este punto, veamos como ejemplo lo que ocurre al respecto cuando se
observa una galaxia muy lejana. Para esta galaxia, la extincién interestelar sera la
contribucion que representa el disco de nuestra galaxia mas el material intergalactico
(hasta la vecindad de la galaxia observada) a lo largo de la linea de visién, mientras
que la extincion intrinseca se refiere a la extinciéon producida por el gas y polvo de la
galaxia observada. En el caso de las fuentes de radiacién embebidas o localizadas en
las cercanias de las nubes moleculares, la extinciéon local es producida por el medio
ambiente denso que rodea a los objetos estelares jévenes.

Segiin se comentd en la introduccion a este capitulo, existen mapas de Ay, o
de Eg_y para algunas zonas del cielo, que pueden usarse para estimar la extincién
interestellar galactica hacia los objetos celestes que nos interesen {Neckel, Klare &
Sarcander 1980, en adelante NKS80; Burstein & Heiles 1982, en adelante BH82). Si
queremos estimar la extincién galactica hacia los objetos HH usando estos mapas
encontraremos algunos inconvenientes, pues los mapas no cubren totalmente el cielo
y su resolucion espacial es muy limitada. En al caso de los mapas en NKS80, se
contruyeron usando datos fotométricos de algunas estrellas y cubren un cinturén con
latitud galactica |[b| < 7.6° con validez dentro de una esfera de radio r=1 kpc. En
el caso de los mapas de BH82, éstos se obtuvieron de observaciones de nubes de HI,
tienen mayor resolucién y cubren la mayor parte de cielo (|b} > 10°), dejando fuera
al plano galactico.

Existe también un modelo tridimensional para extincion interestelar galactica
presentado como una expresién analitica (Arenou, Grenon & Goémez 1992, en ade-
lante AGG92). La expresion ha sido derivada usando todas las observaciones foto-
métricas disponibles de cerca de 17 000 estrellas. Este modelo cubre todo el cielo,
tiene mucho mayor resolucién que los mapas de NKS80 y BH82 y fue construido
para conseguir la exactitud anunciada para los parametros astrométricos obtenidos
del satélite Hipparcos. El modelo da una tendencia general de la extincién en cada
regién, pero no toma en cuenta irregularidades en la distribucién local del material
absorbente. Para estimar la extincion de una fuente particular usando este modelo,
es necesario conocer la distancia a la fuente, pues es valido dentro de una esfera de
1 kpc centrada en el sol.

10.3 Analisis sobre la extincidén en objetos HH

En la Tabla 10.1 listamos los objetos HH incluidos en la Figura 6.6 organizados de
acuerdo a su excitacion, usando los criterios de Raga, B6hm & Canté (1996) (ver
seccion 3.4). En la columna (1) listamos la identificacion de los objetos, en (2) se
lista la distancia en parsecs para cada objeto tomada del Catdlogo general de objetos
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Herbig-Haro, compilado por Bo Reipurth (1999) y disponible en la red WWW.

En la columna (3) listamos la extincién intercstelar galictica (£5_v)1sar estima-
da para cada objeto usando el modelo tridimensional para la extincion de Arenou,
Grenon, & Gomez (1992), AGG92. Para el calculo de este exceso de color usamos la
distancia listada en la columna 2. La columna (4) lista los datos de extincién que Ra-
ga, Bohm, & Cant6 (1996) presentan en su Tabla 2. La determinacioén de estos Ep_y
se hizo por varios métodos, entre ellos el de Miller y el cociente Ha/H 3 con el valor
para cascada de recombinacion. La columna (5) presenta el exceso de color observa-
do que ha sido calculado usando el decremento de Balmer Iy, /I53=3, y los valores
para el cociente observado listado en la columna 9, en combinacién con la ley de ex-
tincién para la galaxia de Mathis (1990). La columna (6) muestra el exceso de color
calculado usando el valor promedio para el decremento de Balmer que corresponde a
los modelos de choque HMR94, que mejor ajustan los cocientes observados de cada
objeto. Las columnas (7) y (8) listan los cocientes Ha/HB y [S 11](6717/6731) pro-
medio, respectivamente, que corresponden también a los modelos que mejor ajustan
los cocientes observados. Las columnas (9), (10), (11), (12) y (13) listan los co-
cientes observados: Hea/Hg, [S 11|(6717/6731), [N IIj(5198+5200)/HS, [O I)/Ha y
(S H](6717+6731)/He, tomados de Raga, Bshm & Canto {1996). No estan corre-
gidos por extincion (salvo el caso de HH 7 y HH 11) y los datos para HH 377 son
resultados de esta tesis {Ayala et al. 2000).

En la seccién 10.2 explicamos el concepto de extincion total. La extincién en
los objetos HH estimada usando las lineas prohibidas emitidas en estos objetos, son
una medida de la extincion total, (Ep_v)tar. Es de esperarse que, la extincién
interestelar galactica (Ep.y)rsa, tenga un valor menor a (Eg_y )ior. Comparando
las columnas 3 y 4 de la Tabla 10.1, notamos que generalmente ocurre lo esperado.
Hay 6 casos paraddjicos: HH 47A, HH 54B, HH 83BD, HH 124EF, HH 49, HH 124D,
los cuales presentan un valor menor para la extincién total respecto de la extincion
interestelar galactica. Ocurre algo similar si comparamos las columnas 3 y 5. Surge
como paraddjico el caso de HH 158; y por el contrario, los valores de extincién para
HH 47A ya no resultan contradictorios. Si nos fijamos en el intervalo completo para
(EB_v)1sa los valores de (Ep_y )itar de las columnas 4 y 5 entran marginalmente en
el intervalo de error para (Ep_v)rsa. Solo dos casos continian siendo paradojicos:
HH 83BD y HH124F. Este altimo parece estar en una zona muy poco extinguida,
pues presenta el menor valor calculado para (Ep_v)iotar.

Los modelos de choques en HMR94 se presentan en forma grafica. Son modelos
discretos con velocidades, v,, entre 15 y 90 km s™! y los conjuntos de modelos que se
presentan tienen tres densidades pre-choque: ng = 102, 10°, 10? cin™3. Lo novedoso
de estos modelos es la inclusién de un campo magnético B en las simulaciones. Los
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Objeto Dlpc|* (Ep—v)isu® Esv® (Ep-v)s®
(1) (2) (3) (4) (5)
baja exitacién
HH 7" 220 0.2840.17 0.40 0.37
HH 11* 220  0.284£0.17  0.40 0.02
HH 34(jet) 470 0.1740.07 0.41 0.70
HH 47 A 450 0.26+£0.13 0.07 0.50
HH 111 D-J 470 0.29+0.05 0.90 1.17
HH 1251 800 0.34+0.20 0.52 0.51
HH 128 470 0.14+0.06 0.82 0.76
HH 377 700 0.73£0.26 0.88 0.94
exitacién intermedia
HH 30 140 0.35+0.15 0.98
HH 47C 450 0.26+0.13 0.48 0.79
HH 54B 165 1.00+0.40 0.78 0.87
HH 83BD 165 1.003-0.40 0.48 0.46
HH 111V 470 0.28+0.13 0.70 0.67
HH 124EF 470 0.20£0.05 0.02 0.00
HH 125F 800 0.3440.19 0.33 0.32
HH 235 1000 (0.63+0.17 0.65
alta exitacion
HH 1 470 0.28+0.13 0.43 0.52
HH 2H 470 0.284+0.13 0.34 0.37
HH 3 470 0.284+0.13 0.45 0.47
HH 24A 470 0.20+0.05 0.71 0.56
HH 32 300 0.694-0.36 0.69 0.61
HH 34ap 470 0.28+0.13 0.41 0.37
HH 34MD 470 0.2840.13 0.41 0.46
HH 40 470 0.26£0.13 0.70 0.53
HH 4% 150 0.4540.08 0.38 0.21
HH 34ap 470 0.2840.13 0.41 0.37
HH 34MD 470 0.284+0.13 0.41 0.46
HH 40 470 0.26+0.13 0.70 0.53
HH 49 150 0.45£0.08 0.38 0.21
HH 34ap 470 0.284+0.13 0.41 0.37
HH 34MD 470 0.2840.13 0.41 0.46
HH 40 470 0.2640.13 0.70 0.53
HH 49 150 0.45+0.08 0.38 0.21
HH 34ap 470 0.284+0.13 0.41 0.37
HH 34MD 470 0.284+0.13 0.41 0.46
HH 40 470 0.26+£0.13 0.70 0.53

HH 49 150 0.454-0.08 0.38 0.21
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modelos toman los siguientes valores: B=0, 1, 3, 10, 30, 100, 300, 1000 y 3000 uG.
Generalmente los modelos con B = 0 — 100 4G —para una densidad prechoque
dada— dan curvas muy parecidas, es solo en la grafica de [S 11]6717/6731 que pue-
de discriminarse entre los valores del campo magnético, pues las curvas estin mas
separadas (especialmente para los modelos con ng = 10? cm™3). Los modelos de
HMR94 presentan cocientes de {S II]/Ho mayores que los esperados por los modelos
de choque anteriores (Hartigan et al. 1987), de modo que los modelos mas recientes
reproducen mejor las observaciones de este cociente de lineas . Con el fin de compa-
rar los cocientes de linea observados en los objetos HH, listados en las columnas 8
a 12 en la Tabla 10.1, hemos construido una tabla con los valores predichos por los
modelos de HMR94 para algunos cocientes de linea. Para estimar los intervalos de
valores de los cocientes hemos dividido los graficos en intervalos de 10 km s™! (salvo
para el primer intervalo que va de 15-20 km s™'), de donde resultan 8 intervalos
de velocidades. Finalmente, como hay tres valores para la densidad pre-choque,
tenemos un conjunto de 24 modelos {0 conjuntos de modelos) que listamos en la
Tabla 10.2. El campo magnético para los conjuntos de modelos que usaremos es
B = 0 - 100 xG. La columna (1) de la Tabla 10.2 muestra la identificacion de los
modelos. La sintaxis incluye un cédigo que permite saber la densidad pre-choque
y el intervalo de velocidad que tiene cada modelo. Por ejemplo, los modelos con
v, = 15-20 km s7! y ng = 102, 10%, 10* cm ™2 se identifican como J.2.15-20, J.3.15-
20, J.4.15-20, respectivamente. Los cocientes de lineas tabulados son: [O I1}6300/Ha
en la columna (2), [S II|(6717+6731)/Ha en la columna (3), [N I}(5198-+5201)/HS
en la columna (4), Ho/HS en la columna (5) y [S II|6717/6731 en la columna (6).
Los intervalos de valores para los cocientes de linea corresponden al conjunto de
modelos con B =0 — 100 pG.

Con los datos de la Tabla 10.2, se ha comparado cada uno de los cocientes obser-
vados listados en la Tabla 10.1 para los 39 objetos HH. Nos fijamos principalmente
en los cocientes [O 1]6300/He, [S II1](671746731)/Ha y [N I](5198+5201)/HS. Los
modelos que mejor ajustan los cocientes se listan en la Tabla 10.3. Las columnas
identificadas como N indican el niimero de cocientes de linea que caen en los inter-
valos de valores esperados. El nimero maximo que puede tomar N° es 3, lo cual se
califica como el mejor ajuste del modelo a los cocientes de linea observados. Hay
algunos objetos cuyos cocientes de linea son ajustados por varios modelos (dos o
tres modelos), en estos casos determino un valor promedio de todos los modelos que
ajustan el cociente observado. De la tabla, es claro que los objetos que mejor ajustan
con los modelos de HMR94 son los objetos HH de baja excitacién, para los ocho
objetos de este tipo, N° = 3. Hay 4 objetos: HH 40, HH 49, HH 50 y HH 124EF
para los que no se ha encontrado algiin modelo que ajuste dos o mas cocientes de
linea . En el caso de HH 126B, solo ajusta el cociente |S II}(6717+6731)/Ha, pero
el valor observado de Ha/Hf? cae también dentro del intervalo de Ha/HS esperado
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para el modelo 1.4.40-50.
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FIGURA 10.1: La extincion interestelar como funcién de la distancia a los objetos HH.
Cada panel corresponde a los tres distintos grados de excitacién en que se han clasificado a
los objetos. En los paneles se comparan los valores de Eg_y calculados usando I/ Ing=3
(simbolos vacios) y el cociente Ho/Hf promedio correspondiente al modelo de HMR94
que mejor ajusta los cocientes de linea observados en cada objeto (simbolos llenos). Las
lineas punteadas mucstran el valor promedio de {Fs_y )uMRod.

Regresando a la discusién de la extincién volvamos a la Tabla 10.1. En su
columna (7) se lista el cociente Ha/HB promedio del modelo que mejor ajusta los
cocientes observados para cada objeto HH. Con estos valores calculamos la extincion
por decremento de Balmer (Ep_v)parnos, los cuales se listan en la columna (6).
Al comparar las columnas 6 y 3 ((Fp v)rsar) notamos primero que el nfimero de
casos paraddjicos aumenta inesperadamente a 17 casos. Es notable también que la
determinacion de (Ep_v ) garroq resulta muy similar para objetos de un mismo grado
de excitacién. Esto puede verse claramente en la Figura 10.1, donde se muestran
tres paneles, uno para cada grado de excitacion. En esta figura se grafican los valores
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a b

Identificacion ~ [OJ830 [T 7 o [T
M (2) (3) (4) (5) (6)

J.2.15-20 0.8-1.1 1.2-2.0 4.0-42. 7.0-80 1.44-1.46
J.3.15-20 3.9-4.0 7.0-8.0 11.-21. 7.2-33  1.40-1.45
J.4.15-20 5.0-70. 16-120 22-200 7.2-83 1.22-1.39
J.2.20-30 0.7-0.8 1.16-20 4.2-2.0 5.0-7.0  1.36-1.44
J.3.20-30 1.0-3.0 2.5-7.0 2.3-11. 5.0-7.2  1.13-1.40
J.4.20-30 1.2-5.0 2.5-16. 2.2-22, 53-74  0.69-1.22
J.2.30-40 0.34-0.7 0.9-1.16 0.6-2.0 40-50 1.17-1.36
J.3.30-40 0.4-1.0 0.9-2.5 0.4-2.3 4.0-50 0.73-1.13
J.4.30-40 0.5-1.2 0.5-0.9 0.2-2.2 4.0-5.0 0.47-0.69
J.2.40-50 0.2-0.34  0.5-0.9 0.2-0.6 3.5-4.0 0.97-1.17
J.3.40-50 0.31-0.4 0.4-0.9 0.11-0.4 3.5-4.0 0.55-0.73
J.4.40-50 0.3-0.5 0.17-0.5 0.34-0.2 3.5-4.0  0.46-0.47
J.2.50-60 0.11-0.2 0.3-0.5 0.08-0.2 3.3-3.5 0.77-097
J.3.50-60 0.13-0.31  0.2-0.4 0.04-0.11 3.3-3.5 0.48-0.55
J.4.50-60 0.18-0.3 0.07-0.17  0.12-0.2 3.2-3.5  0.45-0.46
J.2.60-70 0.07-0.11 0.20-0.30 0.04-0.08 3.15-3.30 0.65-0.77
J.3.60-70 0.10-0.13 0.11-0.20 0.20-0.38 3.10-3.30 0.47-0.48
J.4.60-70 (0.12-0.18 0.04-0.12 0.06-0.12 3.10-3.20 0.44-0.45
J.2.70-80 0.04-0.07 0.14-0.20 0.03-0.04 3.10-.315 0.60-0.65
J.3.70-80 0.06-0.10 6.08-0.11 0.01-0.02 3.00-3.10 0.46-0.47
J.4.70-80 0.09-0.12 0.03-0.04 0.04-0.06 3.00-3.10 (.44

J.2.80-90 0.04-0.05 0.14-0.40 0.03-0.07 2.90-3.10 0.60-0.61
J.3.80-90 0.05-0.17 0.08-0.20 0.01-0.02 2.90-3.00 0.46-0.47
J.4.80-90 0.07-0.12 0.06-0.07 0.004-0.01 2.90-3.00 0.44

o [§I}/Ha =[S 11)(6717+6731)/Ha
b N I/HA = [N [)(5198+5201)/HB

TaBLA 10.2: Cocientes de linea esperados por los modelos de choque de Hartigan,
Morse & Raymond (1994) con B = 30 — 300 uG, ver texto. En la identificacion se
senala la densidad prechoque y la velocidad del choque. Por ejemplo, los modelos
con v, = 15-20 km s™! y ng = 10?% 10% 10* cm™ se identifican como J.2.15-20,
J.3.15-20, J.4.15-20, respectivamente.
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de Egp_ de las columnas 5 y 6 de la Tabla 10.1, los cuales han sido calculados
por decremento de Balmer. Las lineas punteadas en cada panel corresponden al
valor promedio de (Eg_v)amres para el conjunto de objetos que se incluyen en cada
gréfica.

Se observa también en la figura que en el caso de los objetos HH de excitacion
intermedia y alta los valores de Ep_y calculados suponiendo Iy,//yz=3 tienden a
ser mayores que (Ep-v)umres- Para los objetos HH de baja excitacién los valores de
Eg_y se agrupan a ambos lados de la linca puntcada, los puntos correspondientes a
(Ep_v)Ha/up=3 pPresentan mayor dispersion. El comportamiento de (Eg_y )iympos de
presentar menor dispersion alrededor de su valor promedio, tiene que ver con ia ma-
nera como estamos determinando el cociente Ha/HB. Es decir, el comportamiento
refleja que hay un niimero muy restringido de modelos que ajustan los cocientes de
linea observados. Este punto se tratard con mayor detalle en la siguiente seccion.

En la Figura 10.2 se muestra la comparacién entre las distintas determinaciones
de (Ep-v)totar ¥ la extincion interestelar galactica {Ey_y)ssa. En los tres pancles
los objetos por debajo de la recta son aquellos objetos a los que nos hemos referido
como paraddjicos, aquellos donde la estimacion de extincion interestelar galactica es
mayor que la extincién total. El panel superior izquierdo grafica los valores de Ep_y
listados en la columna 4 de la Tabla 10.1 y que corresponde a diferentes métodos
para estimar la extincién tomados de Raga el al. (1996). El panel superior derecho
muestra los valores de la extincion determinados usando Iy, / Typ=3 y listados en la
columna 5 de la Tabla 10.1. Finalmente, el panel inferior muestra los valores de la
extincion (columna 6, Tabla 10.1), calculados usando el cociente Ha/HfB promedio
correspondiente al modelo de HMR94 que mejor ajusta los cocientes de linea obser-
vados. Es notable que el método que sistematicamente produce un valor menor para
la extincién es usando los modelos de HMR94. Ademas agrupa a los objetos HH
de distinto grado de excitacién en grupos bien definidos, hecho que nuevamente es
un reflejo del niimero restringido de modelos que ajustan los cocientes de linea ob-
servados. Es claro también que la determinancion que causa un mayor numero de
casos paradéjicos, donde (Ep_v)isar > (Ep-v)total, €5 con (Ep_y)umpos. Todos los
casos que se vuelven contradictorios corresponden a objetos de excitacion intermedia
y alta, este hecho es un cfecto de que los modelos de Hartigan, Morse y Raymond
(1994) tengan », < 90 kin s~1. Para los ohjetos de excitacién alta e intermedia estos
modeios de baja velocidad predicen un valor para el cociente Ha/HB muy pareci-
do a los valores observados del decremento de Balmer no desenrojecidos, lo cual se
traducirfa en valores pequefios de extincién total hacia esos objetos. Este resultado
es altamente improbable ya que los objctos HH sc localizan dentro de regiones de
formaci6n estelar que se caracterizan por ser regiones muy extinguidas.



Parte V Extincién en objetos HH

§10.4 Los modeles HMR94 y los objetos HH
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FIGURA 10.2: Comparacion entre los distintos valores determinados para (Ep_v)igtar ¥
la extincién interestelar galactica (Ep..v)isam, para el grupo de objetos HH analizado. Las
lineas punteadas muestran (Ep-v)rsa = Ep-.v segin el caso. Se usan simbolos diferentes
para objetos HH de excitacion baja, intermedia y alta.

Los paneles superiores de la Figura 10.2 son muy parecidos, la razén de esto es
que la mayoria de los valores de (Ep_y )otros han sido calculados via el decremento
de Balmer, usando el valor estindar para cascada de recombinacion caso B, y las
pequenias diferencias que hay entre los valores de la extincién para un mismo ob-
jeto, pueden producirse si se usa una ley de extincién distinta para determinar el
enrojecimiento. Por otro lado, los valores determinados usando el método de Miller
en 6 objetos, producen un valor de Ep_y muy parecido al que se obtiene usando
Ia/Ius = 3. Es importante mencionar que los modelos de choque disponibles con
v, > 90 km s™! predicen Iu,/lus = 3 (Hartigan, Raymond & Hartmann 1987).
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10.4 Los modelos HMRY94 y los objetos HH

Al analizar la Tabla 10.3, es muy interesante encontrar que los cocientes de linea de la
mayoria de los objetos HH de baja excitacion (HH 7, HH 11, HH 34(jet), HH 111DJ,
HH 128 y HH 377), son bien ajustados por los modelos con v,=20-30 km s~! y

= 10%, 10* em=3. S6lo HH 47A y HH 125 ajustan mejor con los modelos
con v,=30-40 km s™' y np = 103, 10* cm™3. Por su parte los objetos HH de
excitacion intermedia quedan representados por modelos con v,=30-40 km s™! y

= 10%, 10°, 10* em™®. Aunque muchos de ellos ajustan sélo dos cocientes de
linea. Como se esperaba, la velocidad del choque que los representa es un poco
mds alta que para los objetos TTH de baja excitacién. Atn asi, los valores para las
velocidades de choque que ajustan los cocientes de linea observados, resultan bajos si
se comparan con las velocidades determinadas de los perfiles de las lineas de emision
en estos objetos.

De lo anterior, no debe sorprendernos encontrar resultados incongruentes para
los objetos HH de alta excitacion. Los modelos de HMR94 que mejor ’ajustan’ los
cocientes de linea observados tienen velocidades en el intervalo v,=30-60 km s~' para

= 10%, 10%, 10* cm™®. En la parte introductoria a este capitulo, comentamos
que los objetos HH de alta excitacién estan siendo producidos por choques con
velocidades v, > 100 km s™'. Concluimos nuevamente que necesitamos una familia
de modelos més rapidos para el anélisis de los objetos HH de alta excitacion.

Hay un punto en el andlisis que puede parecer objetable. Los cocientes que
estamos comparando no estdn corregidos por extincion, como dicta el procedimiento
estandar al comparar flujos observados con las intensidades esperadas por cualquier
tipo de modelos. -Sin-embargo, los cocientes que estamos usando son relativos a la
linea de Balmer mas cercana, de modo que los cocientes sean poco afectados por la
extincion. La excepcién es el cociente Ha/HPB, que justo se ha usado para determinar
la extincion.

La mayor limitacion en nuestro analisis es el intervalo incompleto de velocidades
en los modelos HMR94. Hacen falta modelos con v, > 100 km s~!. La muestra
de objetos HH analizada aqui es la misma de Raga, Bohm y Canto (1996) mas
HH 377, ellos compararon més de tres cocientes de linea con los modelos de choques
planos -con preionizacion autoconsistente- de Hartigan et al. (1987). Estos modelos
cubren un intervalo amplio de velocidades v, = 20-100, 100-200 y 200-400 km s~1.
Es interesante notar que para cada cociente de linea que se considere, se tiene al
menos un modelo que lo predice. Lo que define el modelo que mejor ajusta a los
objetos de alta excitacién es la comparacion entre cocientes que incluyen lineas de
alta excitacion. Los modelos de HMR94 usados en nuestro analisis solo cubren los
intervalos de menor velocidad en los modelos de Hartigan et al. (1987). Concluimos
entonces que es necesario construir modelos como los de HMR94 para velocidades
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Parte V Extincién en objetos HH §10.4 Los modelos HMR% y los objetos HH

Objeto Modelo  N° Objeto Modelo  N°
baja exitacién

HH 7 J.3.20-30 3 HH 111 D-J J.3.20-30 3
J.4.20-30 3 J.4.20-30 3
HH 11 J.3.30-40 3 HH 1251 J.3.30-40 3
HH 34(jet) J.3.20-30 3 J.4.30-40 3
J.4.20-30 3 HH 128 J.3.20-30 3
HH 47 A J.3.30-40 3 HH 377 J.4.20-30 3

J.4.30-40 3

exitacion intermedia
HH 30 J.4.30-40 3 HH 111V J.3.30-40 2
HH 47C J.2.30-40 3 J.4.30-40 2
HH 54B J.3.30-40 3 J.2.40-50 2
J.4.30-40 3 HH 125F J.3.30-40 2
HH 83BD ].2.30-40 2 J.4.30-40 2
J.4.30-40 2 HH 235 J.2,30-40 2
J.3.50-60 2 J.3.30-40 2
J.4.30-40 2
alta exitacion

HH1 J.3.40-50 2 HH 57 J.2.30-40 3
HH 2H J.4.40-50 2 J.3.30-40 3
J.2.60-60 2 HH 111L J.2.30-40 3
HH 3 J.2.40-50 2 J.3.30-40 3
J.3.40-50 2 HH 123 J.4.40-50 2
J.4.50-60 2 HH 124AC  }.4.30-40 2
HH 24A J.4.30-40 2 J.2.40-50 2
J.2.40-50 2 HH 124D J.3.40-50 2
J.3.40-50 2 HH 126B J.4.40-50 1
HH 32 J.2.30-40 2 HH 154 J.4.30-40 3
J.3.40-50 2 HH 158 J.2.40-50 2
HH 34ap J.2.50-60 3 J.3.40-50 2
HH 34MD  1.3.30-40 3 HH 184 J.4.50-60 2
HH 54C J.3.30-40 3 HH 234 J.4.30-40 2
HH 54C J.4.30-40 3 J.2.40-50 2
HH 56 J.3.30-40 3 J.3.40-50 2
HH 56 J.4.30-40 3 HH 240 J.4.30-40 3

TABLA 10.3: Los modelos de Hartigan et al.(1994) que mejor ajustan a los objetos
HH listados. Los cocientes de linea que hemos comparado son [S II|(6717+6731) /He,
[N I](5198+5201)/HB y [O 1]6300/Ha. N° es niimero de cocientes de linea que caen
en los intervalos de valores esperados para cada cociente de los modelos listados en
la Tabla 10.2.
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Parte V Extincién en objetos HH §10.5 Morfologia y extinci6n.

mayores, que esperamos consigan exitosamente el ajuste de los cocientes observados
para los objetos HH de excitacion intermedia y alta. Para redondear la discusion,
escribo a continuacién los valores promedio de la velocidad que Raga, Bshm y Canté
(1996) encuentran para los distintos tipos de objetos HH: para alta excitacién (v,) =
82 & 37 km s™!, para excitacién intermedia (v,) = 52 &+ 29 km s7!, y finalmente
para baja excitacion (v,) = 31 £ 10 km s~'. Claramente las velocidades de los
choques que explican los objetos HH de excitaci6n intermedia y alta son mayores
que las encontradas en nuestro analisis con los modelos de HMR94. Por otra parte,
ciertamente los cocientes que se han explorado aqui son considerados coctentes de
baja excitacién. No debe sorprender entonces que ajusten muy bien a los objetos
“““““““ ia excitacidn

Uno de los atractivos que presentan los modelos de HMR94 son los cocientes
[S TJ(6717+6731) /Ha mas altos que los predichos por los modelos de choque ante-
riores, los cuales eran menores que los observados por un factor de 2 0 3. Ciertamente
los modelos HMR94 reproducen exitosamente los tres cocientes de linea de los ocho
objetos HH de baja excitacion de la muestra y de nueve objetos mas entre interme-
dia y alta excitacion. Los restantes 22 objetos sélo ajustan 2 cocientes de linea |
mayoritariamente el cociente [S II|(6717+6731)/He . Seria interesante explorar la
variacién de este cociente para modelos tipo HMR94 con velocidades v, > 90 km
s=t.

En lo que respecta a la densidad prechoque, los objetos HH de baja excitacion
se reproducen mejor con modelos con densidades de ng = 10%, 10* cm=3 que se
consideran altas. Para los objetos de excitacién intermedia, los modelos que los
reproducen tienen ng = 10%,10%, 10* cm~2, lo mismo ocurre para los objetos con
alta excitacion. Nuevamente, los resultados de ng para excitacion alta e intermedia
son poco confiables.

10.5 La morfologia dptica y la extincién

La discusién sobre la extincion en los objetos HH ha sido estimulada por la aparente
paradoja encontrada en la region de Cepheus E respecto de su morfologia y que ha
sido discutida en la seccion 6.4. Ahf se comentaron diferentes determinaciones de
la extincién hacia HH 377 (la contraparte 6ptica del nudo sureste més brillante en
el outflow de Cepheus E). La extincién determinada con observaciones infrarrojas
(Noriega-Crespo et al. 1998; Lefloch et al. 1996) indican una extincién practica-
mente igual entre ambos 16bulos del outflow en Cepheus E (separados apenas por
~1 ') a la que corresponde un (Ez_y ) ~ 1.06. Este valor resulta un poco mas
alto que los valores determinados para Ep_y que aparecen en la Tabla 10.1. Atn
cuando todo indica que la extincién en esta regién es mas hien alta (incluso la ex-
tincién interestelar (Ep_y ) sar = 0.73), persiste la cuestion sobre la diferencia entre
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la morfologia Optica y en el cercano infrarrojo de este objeto.

Por comparacion revisemos el caso de HH 46/47, también un objeto de baja
excitacion. En este jet bipolar uno de sus 16bulos se encuentra embebido en un
globulo de Bok. Para HH 46/47 existe una determinacion reciente de la extinciéon en
la regi6n derivada de las de las lineas del [Fe II] en el NIR. Se obtiene (Ep_v)nir =
3.03 £ 0.48, que se significa una extincién de alrededor de 9 magnitudes visuales
en la regi6n asociada a HH 46 (Fernandes 2000), esta es la parte embebida del
jet y por lo tanto mas extinguida. De la Tabla 10.1 sabemos que la extincién
interestelar que le corresponde a HH 47A es (Ep_v)1sar = 0.26+0.13y Fp_y = 0.50
obtenido de las lineas de Balmer. Estos valores indican que la zona alrededor de
HH 47A estid medianamente extinguida, la razon de esto es que este objeto se localiza
completamente fuera de glébulo de Bok. Hay una diferencia realmente grande entre
la extincién determinada para ambas regiones en HH 46/47.

Comparemos la estructura de la extincién en las regiones de HH 46/47 y HH 377.
La extincion determinada con datos infrarrojos en la region de HH 46/47 6 veces
mayor que la extincién Optica obtenida usando Ha/HB = 3. Mientras que en la
regiéon de HH 377 ambos valores para la extincién son muy similares. De nuestro
analisis e interpretaciéon de resultados, en el capitulo 8, concluimos que HH 377
estaria rompiendo la nube molecular en la que estd embebido el flujo bipolar que
emite en el infrarrojo. ;Coémo tiene que ser la distribucién del gas en estas regiones
para dar resultados tan distintos de la extincién en longitudes de onda opticas y
del cercano infrarrojo? Ya hemos dicho en la seccién 6.4 que la diferencia en la
morfologia de los dos 16bulos de Cepheus E (HH 377) sugiere un gradiente en la
extincion. Habr4 que usar los métodos disponibles en el infrarrojo cercano (con las
lineas de [Fe II]) y el método de Miller que son independientes de los modelos de
choques, para hacer nuevas determinaciones de la extincién en esta region.

10.6 Conclusiones

De este capitulo podemos concluir que aiin permanece la incertidumbre en la deter-
minacién de la extincion hacia los objetos HH. Al igual que en otros trabajos donde
se aborda de alguna forma el tema, los métodos recomendables para tratar de de-
terminar un Ep_y, son los que no dependen de los modelos, a pesar de las miltiples
limitaciones observacionales que existen para emplear los métodos independientes
de los modelos.

En particular, nosotros revisamos detalladamente la extincién determinada por
decremento de Balmer usando los modelos de choques planos con campo magnético
de Hartigan, Morse y Raymond (1994), HMR94, encontrando que producen menor
extincién que otros métodos. El efecto es mayor para los objetos de excitacién alta
e intermedia, y es consecuencia directa de las limitaciones en la velocidad de choque
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de los modelos.

Concluimos que los modelos de HMR934 reproducen exitosamente los cocientes de
linea explorados para los objetos HH de baja excitacion, y en menor medida repro-
ducen los cocientes de linea observados en los objetos HH de excitacion intermedia y
alta. Los modelos que explican exitosamente a los objetos de baja excitacién tienen
v, = 20-30 km 57! y ng = 10%, 10* cm™3. Para los de excitacién intermedia son mo-
delos con v,=30-40 km 5! y ny = 10%, 10* cm™2. Los resultados sobre los objetos de
alta excitacion son incongruentes debido a las limitaciones en la velocidad de choque
de los modelos. Para los objetos de excitacién intermedia y alta las velocidades de
los choques de HMR94 resultan menores por un factor de ~ 0.4 de las velocidades
de los chogites de Hartigan et al. (1987) determinadas por Raga, Béhm v Canto
(1996) para la misma muestra de objetos.

Finalmente, las determinaciones para extinciéon usando observaciones infrarrojas
existentes en la litertura (dos casos) parecen arrojar valores mayores que los deter-
minados de observaciones dpticas. Esto no ayuda todavia en la biisqueda de un
gradiente de extincién en la region del outflow Cepheus E.
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Capitulo 11

Conclusiones

11.1 Introducciéon

El estudio de la formacion estelar involucra una gran variedad de fen6menos que por
su naturaleza permiten ser estudiados en diferentes intervalos de longitud de onda.
En el caso de los objetos estelares jovenes (YSO), éstos parecen estar asociados a
manifestaciones violentas que ocurren simultaneamente, tales como los flujos bipo-
lares moleculares, los jets y la acrecion del material que formara la nueva estrella.
Sin embargo, la relacion entre todos estos fendmenos todavia no es muy clara.

En este capitulo me propongo hacer una recopilacién de las conclusiones més im-
portantes que se obtuvieron a lo largo de mi trabajo de investigacion. En esta tesis se
analizaron tres objetos que muestran caracteristicas singulares: IRAS 20126+4104,
Cepheus E (HH 377) y HH 110. En el dltimo capitulo revisamos e investigamos la
extincion interestelar observada en los objetos HH.

Hemos explorado los objetos de nuestro interés usando técnicas de imagen direc-
ta y espectroscopia en longitudes de onda dpticas (A= 4000-7000 A) y del cercano
infrarrojo (A= 1.7-2.4 gm) buscando determinar los parametros fisicos que ayuden
a explicar las caracteristicas fisicas de los objetos en cuestiéon. También buscamos
que nuestros resultados contribuyan al entendimiento de los procesos de formacion
estelar que se observan en otros objetos estelares jovenes a través de manifestaciones
similares a las observadas en los objetos que nos conciernen. La recopilacion de
datos sobre la emision observada en los objetos HH, permite comparar las observa-
ciones con los resuitados de los modelos tebricos y probar si éstos Gltimos describen
cualitativa y cuantitativamente la morfologia e intensidad de la emision observada.

En la investigacion cientifica, durante el disefio y desarrollo de cualquier proyecto
se plantea un cierto numero de preguntas. Frecuentemente, al final de las pesquisas,
no se da respuesta a todas las interrogaciones, o entre los resultados se plantean nue-
vas preguntas. Este trabajo no ha sido la excepcién. Algunas de nuestras hipéotesis se
vieron parcialmente depuestas dando lugar a nuevas hipétesis y preguntas que seran
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abordadas en trabajos a futuro (con nuevas observaciones y modclos mejorados).

Las conclusiones se presentan en un apartado para cada objeto estudiado. Se
recomienda leer las secciones de conclusiones en los capitulos 5, 6, 8 y 10. En el caso
de TRAS 20126+4104 y Cepheus E, se trata de manifestaciones de objetos estelares
jovenes de clase 0 6 I, que tienen flujos moleculares de alta velocidad asociados
a la emision infrarroja. El caso de HH 110 es de naturaleza un poco diferente.
Todavia hay dudas de cual es la fuente o estrella excitadora que estaria generando el
jet en HH 110; ademas, no se ha encontrado hasta ahora un flujo molecular asociado
espacialmente al jet HH 110.

11.2 TRAS 20126 +4104

Estudiamos esta fuente en el infrarrojo cercano y encontramos que se compone de
tres condensaciones principales (A, B y C) que estan alineadas con el flujo bipolar
molecular que ha sido previamente detectado en HCO* (Cesaroni ct al. 1997). La
condensacién A estd asociada al 16bulo corrido al rojo del flujo molecular, mientras
que las condensaciones B y C estan asocialdas al l6bulo corrido al azul. La posicion
de la fuente IRAS y de un nudo molecnlar compacto, observado en 3CO, coinci-
den con la posicién central del flujo molecular, lo que implica que la emisién que
observamos en el infrarrojo cercano estaria asociada al flujo molecular.

Los resultados espectroscépicos indican que dos de las condensaciones infrarrojas
(B y C, al noroeste de la fuente IRAS) parecen estar asociadas a estrellas embebidas
localizadas en el borde este de cada condensacion. Cuando analizamos los cocientes
relativos entre las lineas de H, detectadas encontramos que los niveles rotacionales-
vibracionales han sido excitados colisionalmente, pero que parte de la emisién del
H; ha sido producida por fluorescencia. En la condensacion C hay una estratificacion
en la excitacion, siendo mayor hacia el borde este cerca de la estrella asociada a esta
condensacion. De aqui concluimos que la emisién de Hy observada es una mezcla
de emisi6én producida por excitacién colisional y por fluorescencia.

Falta comprobar si la emisién infrarroja observada es producida en la interaccion
del flujo molecular con el gas del medio ambiente que lo rodea, o si este gas molecular
esta siendo excitado por las estrellas que parecen estar asociadas con algunas conden-
saciones (al menos en el caso de las condensaciones B y C). Los valores del cociente
Hy (1,0)/(2,1) S(1) hacia el borde oeste de la condensacién C, indican claramente
excitacion colisional. Este resultado favorece la propuesta de que la emisién IR en
este nudo sea producida por la interaccion del flujo molecular con el medio ambiente
que lo rodea. Para entender quién produce la emisién infrarroja es obtener espectros
infrarrojos de mayor resolucién y estudiar la cinematica de las condensaciones.
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11.3 Cepheus E

Para este objeto hicimos un estudio detallado (espectroscépico y de imagen directa)
en longitudes de onda épticas y del cercano infrarrojo. En la region de Cepheus
E ha sido detectado un flujo bipolar en CO. La morfologia de este objeto en el
cercano infrarrojo es también bipolar. Sin embargo, sélo se detecta emisién Optica
en el 16bulo corrido al azul. Este nudo compacto éptico se conoce como HH 377 y
cotncide con el nudo més brillante en H, en ese l6bulo.

Del anélisis espectroscopico en el cercano infrarrojo, encontramos que ambos
l6bulos tienen caracteristicas que indican que la emision infrarroja es producto de
excitacion colisional. La temperatura de excitacién T, ~2300 K, los cocientes Ort-
ho/Para ~ 3 y los cocientes Hy (1,0)/(2,1) S(1) ~ 9 son consistentes con los valores
que para estos parametros se encuentran en otros objetos HH. Encontramos un pe-
queno desplazamiento (algunos segundos de arco) entre los maximos de emisién en
los nudos opticos e infrarrojos. Esta situacion es parecida a la que se encuentra en
los choques de proa en otros objetos HH.

Hasta aqui este objeto resulta muy parecido a otros objetos de su clase. Sin
embargo, del analisis espectroscopico optico, encontramos que se trata de un objeto
peculiar., HH 377 parece ser uno de los objetos HH de menor excitacién, presenta un
cociente [SII[{6717+6731}/Ha mayor que el observado en los objetos HH clasificados
de baja excitacién. Encontramos para este objeto un resultado inusual en la deter-
minacién de la densidad electrénica. Del cociente de lineas del [SII] se encuentra que
N.= 4100 cm~3. Este valor es mayor al determinado para otros objetos HH de baja
excitacion y es comparable al que se encuentra en algunos objetos HH de alta exci-
tacién. Estimamos una fracciéon de ionizacion X ~1% para HH 377, que junto con
el cociente [OI]6300/Ha observado implican gas excitado colisionalmente. Con los
pardmetros resultantes determinamos una densidad prechoque de ~10° cm™® para
HH 377. Este valor tan alto es inusual en los objetos HH.

Comparando los cocientes relativos observados en HH 377 con las predicciones
de los modelos de choque de Hartigan et al. (1994), encontramos que los cocientes
observados coinciden mejor con los cocientes de choques de baja velocidad (v, = 20-
30), alta densidad prechoque (ny = 10* em™3) y campo magnético entre 30 y 300
1tG. Estas condiciones son apropiadas para desarrollar choques moleculares tipo C.
Esto concuerda con los resultados que se obtienen a este respecto con observaciones
en el lejano infrarrojo de Cepheus E (Kaufman & Neufeld 1996ab; Noriega-Crespo
et al. 2000).

Otro resultado interesante es la determinacion de la extincion visual hacia HH 377.
Usando el decremento de Balmer para determinar la extincién encontramos que para
Ha/HB=3 se tiene Ay = 2.72 (Ep_yv=0.88), y si se usa el valor que corresponde a
los modelos de choque que mejor reproducen los cocientes observados {(Ha/HS ~ 6),
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-y

se determina un valor mas pequeiio para la extincion Ay ~ G.77 (Ep_y ~ 0.24). Es
notable que el Ay obtenido con Ha/Hp3=3 sea consistente con el valor de extincién
determinado de observaciones de continuo milimétrico Ay = 3.4 ( Lefloch et al.
1996).

Todas las caracteristicas fisicas encontradas en Cepheus E lo colocan como un
flujo en una fase de desarrolio temprana que tendria una edad dinamica de unos
cuantos miles de afos. La alta densidad y la extinciéon inomogénea encontradas en
esta region sugieren que este flujo esta recién rompiendo el niicleo molecular del que
se formo6 la fuente excitadora del flujo (probablemente IRAS 23011+6126).

11.4 HH 110

Para este objeto hicimos un estudio espectroscopico para encontrar las condiciones
fisicas a lo largo y a través del jet HH 110, que resulta ser uno de los més largos (~ 3')
con dngulo de apertura de ~ 12°. En las posiciones a través del jet encontramos
variaciones espaciales en cocientes como [OI|/Ha y [SII]/Ha. En algunas zonas del
Jet se ha determinado la extincidn usando el método del decremento de Balmer. La
extincion que se encuentra hacia HH 110 no es muy alta: Eg_y ~0.5 (A ~ 1.6).

Analizamos los cocientes relativos observados en HH 110 buscando probar que
parte de la emisién en HH 110 ha sido producida en una capa de mezcla turbulenta.
Encontramos que los cocientes observados en HH 110 no son reproducidos por los
modelos de capa de mezcla de Binette et al. (1999), por lo cual no es apropiado
interpretar la emisién observada en HH 110 en términos de los modelos de capa de
mezcla disponibles hasta este momento.

Al tratar de clasificar la emision en HH 110 segtin su grado de excitacion, encon-
tramos que resulta una tarea dificil. La ausencia de |OIII] coloca a HH 110 como
un objeto de baja exitacion, pero los cocientes [NII|6583/He, [SII}(6731+6716) /Ha
y [NI]5200/HJ se comportan como los cocientes correspondientes a los objetos HH de
alta hacia moderada excitacion. Por otro lado en una grafica de [SII](67314+6716)/Ha
contra [01]6300/Ha estos cocientes coinciden cercanamente con los modelos de cho-
ques plano paralelos de Hartigan et al. (1994), con v, entre 14 y 40 km s 1,

Determinamos la temperatura electrénica, T,, y la fraccion de ionizacién, X ,
a través de los cocientes |NII6583/Ha y |O1)6300/Ha. Construimos diagramas
de diagnéstico andlogos a los de Bacciotti et al. (1995) suponiendo que el gas en
HH 110 sélo se esta recombinando en condiciones de baja excitacién (los estados
de ionizacion del O y el N son dominados por intercambiv de carga con dtomos de
hidrdgeno). De este analisis encontramos que el gas en HH 110 est4 parcialmente
ionizado (X < 0.3). La T, obtenida en estos diagramas puede interpretarse como
una temperatura promedio (T,=4700+980 K). Esta X y T, comparan bien con los
valores encontrados en objetos de baja excitacion a excitacién intermedia (HH 46/47,
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HH 24E, HL Tau y Th 28jet).

Finalmente encontramos indicios que confirman un grado de ionizacién menor
hacia el borde oeste del jet, como se dedujo de la diferencia espacial entre la emision
molecular y la atéomica, encontrada por Noriega-Crespo et al. {1996).

11.5 Extincién en los objetos HH

Hemos revisado los datos disponibles sobre la extincién hacia un buen nimero de
objetos HH. Encontramos que la determinacién de la extincién por métodos no
dependientes de modelos (como es el caso del método de Miller) resulta ser un pa-
rametro importante para acotar los modelos que buscan describir cuantitativamente
los cocientes de linea observados en los objetos HH. Analizamos la extincion en los
objetos HH buscando posibles correlaciones entre la extincion galactica, la extin-
cién intrinseca de los objetos y la extincion determinada por diferentes métodos
(decremento de Balmer, modelos de Hartigan et al. 1994).

De nuestro anélisis se hace evidente la necesidad de construir modelos analogos a
los de Hartigan, Morse y Raymond (1994) (que incluyen campo magnético y suponen
tres densidades prechoque distintas), pero con velocidades altas v; > 90 km 7!, con
el fin de comparar nuestros resultados de extincién con velocidades mas realistas
para los objetos HH de alta excitacion. Encontramos que los modelos de Hartigan
et al. (1994) reproducen exitosamente los cocientes observados en los objetos HH de
baja excitacion, pero que no ocurre lo mismo con los objetos de excitacién moderada.
Las velocidades de choque que se esperan en los objetos de excitacion moderada si
se incluyen en el intervalo de velocidades que cubren los modelos de Hartigan et al.

(1994).

11.6 Trabajo futuro

Esta seccién s6lo pretende ser un recordatorio de lo que puede sugerirse hacer en
lo futuro para mejorar y completar la descripcion de la naturaleza de los objetos
que hemos estudiado. La propuesta maés evidente que se sugiere para continuar
esta investigacion es estudiar la cinemética del gas y ponerlo en el contexto de los
mecanismos de excitacion que en este trabajo hemos determinado estan ocurriendo
en cada objeto. El estudio cinématico se requiere tanto en el cercano infrarrojo
como en el dptico. Este estudio estaria dirigido a examinar las velocidades radiales
y los anchos de linea de las lineas méas brillantes como funcién de la posiciéon. Estas
velocidades se compararian con los valores —encontrados en este trabajo— para
las velocidades de los modelos que mejor ajustan los flujos de linea observados.
Un problema que no podemos olvidar es que nuestra propuesta de trabajo futuro
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requiere nsar telescopios grandes, con el fin de aumentar ia eficiencia en la adquisicion
de datos, pues la mayoria de objetos HH son méas bien débiles.

Por otra parte queda pendiente construir modelos de capa de mezcla mejorados
que nos ayuden a descartar o confirmar que parte de la emisién en el jet HH 110
proviene de una capa de mezcla turbulenta. A este respecto seria interesante explorar
la cinematica de gas en cortes a través del jet . También resulta indispensable buscar
emisién de [OIII] en el jet usando espectros dpticos mas profundos.

Finalmente, queda pendiente la determinacién de la extincién en los objetos HH
por los métodos independientes de modelos (método de Miller en el éptico y lineas de
|Fe II} en el infrarrojo). Con estas determinaciones se podrian probar los modelos
de choque y buscar correlaciones entre la distribucion espacial de objetos HH de
diferente grado de excitacion y la extincion.
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Reduccion de imagenes infrarrojas

A.1 Calibracién de las imagenes

Para calibrar las imagenes infrarrojas usamos un conjunto de procedures basados en
rutinas IRAF y algunos programas FORTRAN. Las imagenes que se reducen usan-
do estos procedures son las que se obtienen con la cdmara-espectrografo CAMILA-
CAMALEON colocada en el telescopio de 2.1m del OAN. Los procedures han sido
disefiados por el Dr. Salvador Curiel y usan a su vez procedures y programas FOR-
TRAN de dominio publico y que son usados dentro de otro paquete de reduccién de
datos astronémicos que se llama AIPS. Los parametros de linealizacién que se usan
en las rutinas y los archivos de pixeles malos corresponden al detector NICMOS
de 256x256 pixeles del OAN. Los programas pueden actualizarse en caso de que
cambien los parametros de linealizacion.

Actualmente los programas estan disponibles en /home/scuriel/BIN/, dentro de
la red interna de computo el IAUNAM-CU. No es necesario copiar los procedures
en los directorios con los datos a reducir. La forma maés eficiente de activar “en
paquete” los procedures es a través del archivo loginuser.cl. Para conseguir esto se
edita el archivo login.cl definiendo el directorio donde se localizan los programas y
accesando desde ahi el paquete reduce, agregando las siguientes lineas:
set home2 = " /home/scuriel /BIN/"
if (access ("home23$reduce/loginuser.cl")) cl < "home2$reduce/loginuser.cl"

Una copia del archivo loginuser.cl se lista en la seccién A.3 al final de este
apéndice. Una vez creado el archivo loginuser.cl y editado el archivo login.cl, en
el ambiente IRAF se debe decir reduce y con ello quedan activadas las rutinas de
calibracién. Una vez hecho esto los procedures se puede ver como si fueran TASKS
de IRAF. Es decir, se puede usar Ipar y epar para ver y editar los parametros de
entrada y salida. Al inicio de la reduccion de datos es importante revisar cada una
de las imagenes que se van a a procesar, se deben excluir las iméageues con malas
lecturas.
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La calibracién inicial para imagen directa o espectros infrarrojos es similar. Pri-
mero se corrigen las imagenes aplicando un proceso de linealizacién. Los programas
calibracamila y calibracamaleon realizan los procesos iniciales de procesamiento
segun se trate de una imagen o un espectro, respectivamente. Ambos contienen un
procedure de nombre camilin que linealiza las imagenes, aplican la correcciéon por
BIAS y construyen una imagen de CIELO (de acuerdo a una lista de imagenes que
pide) y lo restan a las iméagenes con los objetos observados. Estos programas piden
la lista de las imégenes por calibrar, la lista de imagenes que se van a usar para cons-
truir el CIELOQO, y la lista de las im&genes a las que se les va a aplicar e! CIELO.
Pide un nombre para la imagen de CIELO, pide la imagen maskeoff image, que
es la mascara con los niimeros necesarios para el proceso de linealizacion de cada
cuadrante del detector . Estos programas ofrecen la posibilidad de usar una imagen
con una mascara para guitar pixeles malos.

La siguiente fase de la calibracion requiere construir una imagen FLAT para
corregir por la sensibilidad de cada pixel en el detector. Para cada noche de obser-
vacién tenemos un conjunto de iméagenes flat para cada filtro que se tomaron con
iluminacién alta (>2000 cuentas) y con iluminacion baja (<1000 cuentas). El pro-
cedure mkflat _altbaj construye una imageu FLAT. Primero promedia los flats de
alta iluminacién, luego promedia los flats de baja iluminacién, entonces resta las dos
imégenes promedio y finalmente, normaliza la imagen resultante a 1. El procedure
pide dos listas, una con los nombres de los flats de alta y baja iluminacién. Pide un
nombre para el FLAT normalizado de salida. Durante el proceso se requieren las
modas de los flats promediados, se sugiere correr mkflat _altbaj sin parametros,
de esta forma el procedure calcula la moda usando imarith.

El siguiente paso es aplicar la imagen FLAT a las imagenes que fueron proce-
sadas usando calibracamila o calibracamaleon. Este proceso puede hacerse “en
paquete” por filtro usando aplicaflat. Este procedure pide una lista con las imagenes
a procesar (los nombres de las imagenes deben estar sin terminacién, por ejemplo
iras20126, sin el .ms.imh), y pide el nombre del FLAT final segun el filtro que se
este reduciendo.

Para el caso de imagenes que formaran parte de un mosaico se puede aplicar el
flat en el procedure que construye el mosaico (ver la siguiente seccion).

La reduccién de imagénes puede hacerse paso a paso, pues algunos procesos que
forman parte de calibracamila y mkflat altbaj pueden hacerse por separado.
Es decir, los procedures antes descritos estan compuestos de varios procedures. Es
posibic entonces apiicar camiiin, construir la imagen de CIELG {mksky), aplicarlo
(aplicasky), hacer el flat (mkflat), aplicarlo (aplicaflat), etc.

Por tltimo, en el caso de los espectros infrarrojos, se usa s6lo una seccién de
la imagen completa (256x 256 pixeles). Esta seccién es un poco mayor si se usa la

cdmara de mayor resolucién. En el paquete reduce existe una rutina que combina y
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extrae espectros de estrellas brillantes, muy 1til en el caso de las estrellas estandares.
El procedure se llama redspec2r. Los espectros obtenidos con CAMALEON salen
inclinados, redspec2r toma en cuenta este problema de orientacién del espectro y
corrige los 1.4 grados.

El procedure addwcs se usa para poner en los encabezados de los mosaicos los
datos de astrometria listados en el archivo de salida que se obtiene al aplicar el
programa positS. La explicacién de como se usa del programa FORTRAN posit$S
se hizo en el capitulo que describe las observaciones (seccién 4.1.1). Es necesario
poner los datos astrométricos en los encabezados de las imagenes para que sea posible
hacer figuras con coordenadas ecuatoriales usando el programa WIP.

A.2 Como hacer mosaicos

En este apartado presentaremos el procedure mkmosaic que usamos para hacer
mosaicos de imagen directa. Explicamos de forma detallada las instrucciones. Los
programas FORTRAN que se requieren en este procedure estan en el paguete reduce
que hemos descrito en la seccién anterior.

El macro esta disefiando para usar imagenes en formato IRAF (.émh), pero puede
ser modificado para usar fits facilmente. Para activar el task se debe decir en IRAF:
task $mkmosaic=mkmosaic.cl

En este punto debemos tener las imagénes procesadas aplicando calibracamila
y debemos tener la imagen flat correspondiente al filtro de las imagénes que consti-
tuirdn el mosaico.

#
# This is a SCRIPT file designed to combine a list of images, making a

# MOSAIC.

#

# Instruccién para asegurar que los buffers en IRAF esten limpios.
flpr

flpr

flpr

fipr

# El macro se puede aplicar desde cualquier directorio pero hay que
# indicarle don de encontrar las imégenes que se quiere combinar.
# Va al directorio donde hara el mosaico. Se recomienda abrir el

# directorio fuera de los directorios de cada noche, y poner ahi las
# imagenes de todas las noches del objeto -por filtro-, con las que
# se hara el mosaico.

#

cd /disk/mixtzinl/cepE/FS557

#

noao

nproto
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#
# START making a copy of the iinages into Lhe workiug directory.
# Se borran las imAgenes que se hayan generado previamente.

#

imdel fs5t.*.imh,fs5.*.imh
#
# Copia las imagenes al directorio que hemos creado para hacer el
# mosaico (se recomienda s6lo poner la imégenes que se usaran en
# el mosaico) y les cambia el nombre poniendo s6lo la raiz punto
# el nimero de la imagen (el script le dard una nueva numeracién
# consecutiva, pasc necesario para las rutinas que se usaran después)
# Conviene que se les ponga una i previa a la raiz a modo de distinguirlas
# como imagenes imh (después se har4 una transformacion a fits).
#
imcopy /disk/mixtzinl/cepE/agostob/fs5001.ms[15:256,15:256] fs5.001
imcopy /disk/mixtzinl /cepE/agostod/[55002.ms[15:236,15:256) 55.002
imcopy /disk/mixtzinl/cepE/agostod /fs5003.ms|[15:256,15:256] fs5.003
imcopy /disk/mixtzinl/cepE/agosto5/{s5005.ms]{15:256,15:256] f55.004
imcopy /disk/mixtzinl /cepE/agosto5/fs5006.ms[15:256,15:256] fs5.005
e
# END making a copy of the images
#
# START subtracting FLATS from images
# esta parte del script hace la resta "en grupo" del flat del conjunto
# de imagencs para el mosaico. Para ésto se necesita el flat para cl
# filiro que corresponde (previamente construido) y nombra a las
# imdagenes de salida con la misma raiz aumentando una ¢ al final
#
imarith fs5.001 / /disk/mixtzinl/cepE/agosto5/fat57 fs5t.001
imarith fs5.002 / /disk/mixtzinl /cepE/agosto5/fat57 fs5t.002
imarith £s5.003 /+/disk/mixtzinl/cepE/agosto5/flat57 fs5t.003 : - -
imarith £s5.004 / /disk/mixtzinl/cepE/agosto5/flat57 fs5t.004
imarith fs5.005 / /disk/mixtzinl/cepE/agosto5/Hat57 fs5t.005
#
imdel fs5.*.imh
#
# END subtracting FLATS from images
#
# NOW, start making the mosaic with the following secuence:
0.- You need imh and fits images.
a) To create imh files from fits images, use IRAF2FTS script,
it writes #mh images adding an "i" at the begining.
b) To create fits files from imh files, use FTS2IRAF script.
it writes fits images adding an "{" at the end and removing
the "i",
1.- Measure the peak position for stars or sources using peak eval
This script writes the name of the images, as well as the X and Y
position of the selected star(s) or source(s).

He e e e F o R 3k
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# 2.- Use xcor to estimate the necessary pixel shift for each image
# 3.- Use lcoad to make the MOSAIC. It needs the output from
# peak _eval or xcor modified.

#

?

#

# Borra listas previas e imégenes y de las desviaciones

# estandar del mosaico, hechas previamente.

#

Irm -f imlist57sh shift571st

imdel mask5b7.itnh

imdel mosai57t.imh,mosai57.imh,mosai1571.imh

imdel mosai57t.sg4.imh,mosaib7.sgd.imh,mosai571.sg4.imh

#

# genera una lista con las imégenes que se emplearan en el mosaico.

#
files fs5t.*.imh > shift57lst

#

# Genera una imagen del tamaiio de las imagenes que usamos (todas
# deben ser del mismo tamafio) con todos los pixeles con valor igual a
# uno, llamada mask57 (el 7 es para identificar el filtro 7 (banda K')
# que estamos usando).

#

imcopy fs5t.003.imh mask&7

imarith mask57 * 0.0 mask57

imarith mask57 + 1.0 mask57

# (o bien

# imrep mask57[1:256,1:256] 1.0)

#

# Revisa los parametros estadisticos de las imagenes que se emplearan
# en el mosaico, con el fin de aplicar el script submed.cl que sustrae
# el valor de la mediana en cada imagen y presenta los parametros
# estadisticos de las imagenes empleadas en el mosaico para verificar
# que el valor del fondo o cielo sea cercano a cero.

#

imstat @shift571st

submed shift571st

imstat @shift57lst

#

# Borra asignaciones previas de la lista de coordenadas de la estrella
# de refencia en cada imagen.

#

'rm pkl

# Aplica la rutina que despliega cada una de las imagenes y de modo
# interactivo pide marcar la estrella de referencia para encontrar su
# posicion, usa el cursor y la barra espaciadora. Anota los datos en
# el archivo pk# donde # es el namero de la imagen inicial que lee
# de la lista shift571st (si no se tiene una estrella de referencia usar
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# uno de los maximos mas brillantes del objeto).
# Es importante escoger lo mejor posible el centro de la estrella de
# referencia (i.e. donde dar el click), aparentemente el programa que
# calcula los corrimientos (wcor} usa sélo corrimientos de pixeles
# enteros. La sintaxis es la sigiente:
# peak_eval 001 005 3 120126t
# 001 005 significa de la imagen 001 a la imagen 005, 3 es el intervalo
# maximo de despliegue de las imagenes (22=3)} y por 1ltimo fs5t es
# la raiz del nombre de las imagenes.
# Nota: cuidado aqui con el nimero total de imagenes
#
peak eval 001 005 16 fs5t
#
# Esta rutina se activa cuando se corre reduce en IRAF. Transforina
# de imh a fits y pone a los fits el misino nombre que a las
# imApgenes imh, pero sin extension.
#
del fs5t.007
iraf2fts 1 5 fs5t.
#
# Hace una copia nueva del archivo de coordenadas de la estrella de
# referencia
#
lep pkl pkl_57
#
# Aplica el programa xcor con distintas opciones (para ver un lelp de
# este programa dar:  help xcor -h  en IRAF). Aparentemente la
# opcién que suaviza da mejor resultado, -h da un listado de las
# opciones con explicaciones.
#
" xcorlR fs5t.001 -p pkl: 57 -q -0 57offsets] - - - R =
xcorlR fs5t.001 -p pkl_ 57 -sr -sw -q -0 570ffsets
#
'more pkl 57 57offsets
#
# Genera tres mosaicos usando las distintas listas de offsets
# {pkl1_57, 57offsets y 57offsets1).
#
lcoad pkl 57 mask57 mosai57t 242 242 512 512 242 242
lcoad 57offsets mask57 mosais7 242 242 512 512 242 242
lcoad 570ffsets1 mask57 mosai571 242 242 512 512 242 242
#
# Despliega las imagenes
display mosai57t 1 fil- zs- zr- 21=-2 z2=5
display mosai57 2 fil- zs- zr- z1=-2 22=5
display mosai371 3 fil- zs- zr- z1=-2 z2=5
#

# FNT) making the mosaic
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#
bye
bye

A.3 Archivo loginuser.cl

Este archivo activa el paquete de rutinas IRAF y programas FORTRAN que se
usan a lo largo de la reduccién de imagenes infrarrojas obtenidas con CAMILA-
CAMALEON, segiin los procedures descritos en las secciones anteriores de este
Apéndice. Conviene localizar este archivo el el directorio donde se tenga el ar-
chivo login.cl que es leido cuando se corre el paquete de reduccion IRAF. Es en
este archivo donde se indica que los archivos fuente de los procedures estan en el
directorio alterno que llamamos home2.

# LOGINUSER.CL - User login file for the IRAF command language.
reset reduce = "home$reduce/"

task reduce.pkg
keep

package reduce

set reduce

reset reduce

task $xcorlR

task calibracamila
task calibracamaleon
task calibracamaleon?2
task camilin

task mkflat

task mkflat_altbaj
task aplicaflat

task mksky

task aplicasky

task submed

task submedsp

task iraf2fts

task addwcs

task addwes_sp
task addwes_orig.cl
task lcoad

task peak eval
task makelist

task redspec2r

task redspec2ral

= "reduceS$reduce.cl"

= "home2$reduce/"
"home28reduce/"

"$foreign"

"reduce$calibracamila.cl"

"reduce$calibracamaleon.cl"

"reduce$calibracamaleon2.cl"
= "reduce$camilin.cl"

= "reduce$mkflat.cl"

= "reduce$mkflat _altbaj.cl"
= "reduceSaplicaflat.cl"

= "reduce$mksky.cl"

= "reduceSaplicasky.cl"

= "reduce$submed.cl"

= "reduce$submedsp.cl”

= "reduce$iraf2fts.cl"

= "reduceSaddwcs.cl"

= "reduce$Saddwcs_sp.cl"

= "reduce$addwcsorig.cl”

=z "reduce$lcoad.cl”

= "reduce$peak eval.cl"

= "reduce$makelist.cl”
= "reduce$redspec2r.cl”

= "reduce$redspec2ral.cl"
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task redspecZrba
# MIRAC environment
dataio

images

noao

onedspec
twodspec
apextract

imred

cedred

cedtest

keep

= "reduce¥redspecZrba.ci

164



Apéndice B

Tablas de flujos relativos en HH 110
(con resolucién espacial)

Este apartado contiene en 4 tablas los datos presentados en las Figuras 8.6, 8.7, 8.8.

FA/FR® F\?
Posicion® Hy [NI| |OI [0I] [NI] NI [SI] [SII HB Ha N,
4340 5200 6300 6363 6548 6583 6716 6731 4861 6563 [Cm_3]
{1) (2) {3) (4) (5) (6) (7) (8) (9 (10) (11 (12)
-6.2 63.39 14.24 16.27 30.17 51.86 25.08 . 2.95 <50
-4.6 .. 2685 10.65 891 1533 1815 21.74 0.88 9.20 1370
-3.1 85.35 18.95 15.76 4.74 5.13 1296 2148 20.39 5.12  30.40 590
-1.5 38.36 32.48 14.65 5.35 413 14.49 23.67 23.12 11.73 59.99 690
0 3752 2391 15.03 5.60 3.96 1229 2386 2234 16.23 7494 570
1.6 33.83 23.87 16.66 4.88 5.39 11.17 2347 23.06 13.45 57.94 700
3.1 5712 19.27 10.71 4.66 540 10.43 2512 19.72 7.16 32.60 200
4.7 33.68 8.06 6.46 6.77 981 1591 1741 193 19.36 1030
6.2 5.16 10.87 0.45 6.70 2092 17.03 1.80 11.04 270

2 Flujos no desenrojecidos. Las lineas Hy y [NI] estin normalizadas a flujo de Hf igual a 100, el resto de las
lineas estan normalizadas a flujo de Ha igual a 100. Los errores en los flujos son menores a 20% para tas lineas intensas
y menor al 30% para las lineas débiles

b H3 y Ha en unidades de 10738 erg em

=2 41

¢ Posicion en segundos de arco a lo largo de la rendija II, segiin se muestra en la Figura 8.6

TaBLA B.1: Flujos relativos como funcién de la posicion para el nudo C en HH 110.
Los flujos se midieron sobre espectros extraidos sumando tres pixeles, equivalentes
a regiones de 5”x 4.3", a lo largo de la rendija IT (Figura 8.1).
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| Al a ] h

I fy ry
Posicion® [O1] [O1] [NII] (NII] [SI] {SH He N,
6300 6363 6548 6583 6716 6731 6563 [cinT?
1 @ 6 @ 6 ® 7 (3 (9)
6.2 144 8.62 1253 26.08 2485 2813 4.87 1150
7.8 775 1338 813 463 2662 29.37 8.00 1050
93 398 608 38 994 2819 2292 855 270
10.9 37.19 17.34 .. 950 24.87 3643 398 254()
24.8 1545 292 884 1720 36.83 28.09 10.29 150
264 2098 1013 9.66 23.23 39.31 34.88 15.11 440
279 2043 1048 890 27.28 32.79 4040 17.08 1520
29.5 21.03 5.149 999 2395 39.76 3877 16.12 670
310 2311 770 1253 2584 4272 4047 12.85 600
326 2398 131 898 2241 4289 4089 11.47 620
341 2179 797 11.08 3562 3352 2793 10.92 300
35.7 17.96 14.55 12.26 29.53 36.77 27.23 11.75 100
372 2042 730 526 2470 4042 31.16 14.25 170
38.8 19.64 1425 999 2346 33.73 2576 17.82 150
40.3 15.12 1064 584 2899 32.12 28.00 19.18 400
419 1896 6.84 504 2288 30.10 2811 21.63 570
43.4 1587 744 744 2505 33.68 2292 20.16 <50
54.0 12.46 4.10 750 2228 2422 1953 18.54 250
46.5 5.86 247 12,72 12.28 1957 17.35 16.20 440
48.1 8.28 4.04 1242 10.68 16.27 11.65 10.39 50
436 1586 1691 2431 36.58 17.12 17.12 4.73 730

* Flujos no desenrojecidos. Las lineas estdn normalizadas a flujo de Ho igual a 100, Los errores en los flujos son
menores a 20%.
b Ho en unidades de 1016 erg em—2 5—!

¢ Posicién en segundos de arco a lo largo de la rendija III, segiin se muestra en la Figura 8.7

TABLA B.2: Flujos relativos como funcién de la posicién en un corte transversal
sobre nudo L en HH 110. Los flujos se midieron sobre espectros extraidos sobre
regiones de 5”x 4.3”, a lo largo de la rendija III (Figura 8.1).
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PR P

Posicion® [OI] [O1] NI [NII] [SI [SI Ha N,
6300 6363 6548 6583 6716 6731 6563 [cm]

1H @ @ @ ¢ 6 (1 (8 (9)
45 4621 24.83 13.10 23.45 11310 7517 145 <50
6.1 3640 1440 1720 160 8840 56.40 250 <50
76 2119 .. 11.86 19.07 7542 4068 236 <50
9.2 5260 27.75 .. 16.18 10640 5202 173 <50
10.8 5854 21.65 854 3049 7317 4421 328 <50
12.3 5044 18.32 541 2653 37.52 3455 573 530
13.9 41.64 1290 11.48 2339 3541 3454 915 670
155 3144 1283 892 23.87 3577 23.62 1177 <50
170 1945 6.80 8.10 19.81 2516 19.67 13.83 190
18.6 1643 892 9.06 2041 2822 19.38 1357 <50
202 19.64 1573 446 2291 3755 20.82 11.00 <50
921.7 17.69 545 6.12 2275 3547 2247 1046 <50
23.3 1933 6.72 9.87 21.74 4149 2826 952 <50
249 21.37 457 514 2023 3394 2629 875 170
264 2528 9.18 452 21.05 3065 2669 7.08 400
28.0 15.61 1.75 350 14.61 17.85 1873 801 890
29.6 17.26 .. 446 2054 2976 819 672 <50
31.1 1189 3.73 1046 1676 17.19 10.03 698 <50
32.7 711 1181 602 11.08 1048 217 830 <50

343 826 6.44 448 476 7.14 930
35.8 1493 1697 3.17 430 1742 792 442 <50
374 620 2326 0.78 12.02 .. 11.63 258 <50

% Flujos no desenrojecidos. Las lineas estin normalizadas a flujo de Ha igual a 100. Los errores en los flujos son
menores a 20%.

b Ha en unidades de 10~1% erg em=2 5!

¢ Posicion en segundos de arco a lo largo de la rendija IV, seglin se muestra en la Figura 8.7

TABLA B.3: Fluyjos relativos como funcién de la posicién en un corte transversal
cercano al nudo P en HH 110. Los flujos se midieron sobre espectros extraidos sobre
regiones de 5”x 4.3”, a lo largo de la rendija IV (Figura 8.1).
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Fy /'Fon 1‘"){'
Posicion® Hy [NI [0} [0 [NI [N [SI] [S1f Hs Hea N,
4340 5200 6300 6363 6548 6583 6716 6731 4861 6563 [cm“’]
1y 2 @) @ (5 (6) (M & (9 (o) (1) (12)

17.4 .. 3662 1985 1030 877 1590 4843 36.55 288 11.7 130
221 7133 4047 1829 191 704 1894 3781 2895 346 17.12 150
26.8 61.31 27.71 1799 539 227 21.24 3569 2674 294 16.16 120

315 90.80 . 2018 061 3018 3216 33.39 098 6.08 850
36.2 .. 1054 930 1292 31.52 48.36 3661 1.28 5.38 130
409 7578 660 2570 505 .. 90.56 69.44 4905 156 6.71 <30
456 1637 129 1840 583 948 4146 50.00 4654 124 6.18 550
50.3 - 2073 941 1231 4038 7171 4571 067 548 <50
55.0 4420 44.12 23.01 4.66 8.00 2957 5878 4189 242 11.85 <50
50.7 95.09 1642 23.07 833 369 2720 4755 3549 232 11.93 110
64.4 .- 3118 3329 6.38 4.60 3229 47.98 3399 257 837 <50

69.1 36.84 4298 2383 967 11.34 34.07 060.20 41.64 3.14 15.73 < 50
73.9 3878 3168 2397 892 891 2893 4454 3606 3.14 1801 250
78.6 .. 7255 1984 769 10.14 33.36 4564 39.19 171 847 370
83.3 9595 3856 21.67 017 10.90 24.15 3509 2913 232 11.74 300
88.0 1409 30,73 2225 1043 833 3515 4827 41.20 346 16.07 350
92.7 58.07 20.09 1843 7.22 1111 34.50 41.05 34.77 4.28 22.37 340
974 4974 21.29 1693 816 818 3409 4162 3241 422 2195 180
102.1 4655 17.70 985 6.03 6.55 2611 3573 2527 340 15.66 <50
106.8 64.11 10.57 1501  4.52 520 1949 2400 2023 252 13.73 330

1115 5185 218 1699 473 452 14.06 2291 16.56 244 10.30 60
116.2 .. 828 1450 826 7.62 13.76 2445 21885 261 1347 460
1209 56.29 436 864 1.28 3.69 17.01 2515 24.83 2.80 1046 700
125.6 .. 1782 644 549 320 1219 17.21 13.11 215 11.90 140
130.3 . 2797 694 276 348 14.58 1711 11.78 297 12.89 <30
135.0 2791 499 649 .. 1139 2273 1120 1.80 8.6l <50
139.7  70.02  39.08 .. 444 396 - 18.60 1185 1725 104 6.62 2430
1444 13.82 42.06 560 842 - 1179 1403 1524 1.65 9.92 990
149.1 30.84 389 964 208 6.8 622 2222 1756 1.65 7.95 200
153.8 4898 8.01 285 459 643 3069 2544 107 3.16 300

158.5 .. 17.79

. 811 1275 3287 21.04 035 280 <50
163.2 75.00 29.68 1314 640 416 1492 2568 21.88 0.56 3.58 350
167.9 4289 35.33 .. 1692 16.75 21.89 14.74 4147 057 229 <50
1726 77.11 w1045 .. 1141 13.86 1:0.76 (.60 3.23 180

¢ Flujos no desenrojecidos. Las lineas Hy y [NI] estan normalizadas a flujo de H7 igual a 100, el resto de las
lineas estan normalizadas a flujo de Ha igual a 100. Los errores en los flujos son menores a 20% para las lineas intensas
y menor al 30% para las lineas débiles.

¥ HB y Ho en unidades de 10~ erg em—2 s—t

¢ Posicién en segundos de arco a lo largo de la rendija I, segiin se rnestra en 1a Fignra & 8

TABLA B.4: Flujos relativos como funcién de la posicion a lo largo del jet HH 110.
Los flujos se midieron sobre espectros extraidos en zonas de 5"x 4.3”, a lo largo de
la rendija I (Figura 8.1).
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Apéndice C

Parametros atémicos para el N, QY
y ST

El presente apéndice contiene las tablas con los parAmetros atémicos para el N*, Q°
y ST usadas en los calculos de equilibrio estadistico para estos iones. Para estimar
las intensidades de las lineas |OI}A6300 y [NIIJA6584 se tomaron en cuenta todas
las transiciones en modelos de cinco niveles para cada i6n. Los célculos de hicieron
usando los programas de céomputo disenados por el Dr. Alejadro Raga para tal
fin. Los parametros listados en las tablas de este apéndice son: longitud de onda,
probabilidades de transicién espontanea y coeficientes de tasa de excitacion (collision
strengths).

Los resultados obtenidos para los cocientes relativos [NII|/Ha y [OI]/Ha se usan
en la seccion 8.4.3. Todas las estimaciones de N, presentadas en este trabajo de tesis
se hicieron usando la imagen N, contra T, para el cociente [SII]| 6716/6731 generada
con los programas de equilibrio estadistico aqui mencionados.

Para cada i6n presentamos también esquemas del modelo de cinco niveles que
muestran las diferentes transiciones que se toman en cuenta en el cilculo de equilibrio
estadistico, se muestra también el peso estadfstico, g, de cada trancisién. Los valores
de g fueron derivados de la expresion:

g = 2 (spin + 3) (©.1)

Como resultado de los calculos de equilibrio estadistico obtuvimos imégenes bi-
dimensionales de los cocientes relativos [NII]6584/Ha y [OI]6300/Ha como funcién
de la fraccion de ionizacion, X, y la temperatura electrémica, T,. Los intervalos que
cubren estas imagenes son: 10° > T, > 30900 K y 1072 > X > 0.99. Una seccién
de la superpocidn de estas imigenes se muestra en la Figura 8.11. Por su parte,
la imagen de N, contra T, para el cociente [SII} 6716/6731 cubren los intervalos:
10> N, >10° cm™23 y 5 000 > T, > 40 000 K.
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NTTT

AN1L g
1S, 1

57566
2 1D2 5

6585 | |

6549
3059

2 2 )
1 3p 3
0 1

Figura C.1: Esquema de las transiciones para las lineas prohibidas del N 11 ob-
servadas en nebulosas gaseosas (modelo de cinco niveles). La columna de nimeros
a la derecha son los pesos estadisticos, g, de cada término de la configuracion.

Transicion A A AE Q

: - 1A [s=1-  [em™Y -
Py — %P, 2053 x10° 2.08x10°% 487  0.401
P, — 3Py T7.645x10° 1.16 x 1072 1308 0.279
P, —3P; 1218 x10% 746 x 10~¢  82.1 1.13
1D, — 3P, 6529.0 535 %1077 15316.2 0.208
D, — 3P, 6549.8 1.01 x 1073 15267.5 0.893
'p, —3p, 6585.3 2.99 x 1072 15185.4 1.489
18, — %P, 3059.2 0.0 32688.8 0.039
18y — 3P, 3063.7 3.38 x 1072 32640.1 0.117
15, — 3P, 3071.4 1.51 x 1074 32558.0 0.196
15 — 1D, 5756.2 1.12 17372.6 0.411

TABLA C.1: Parametros atémicos usados en esta tesis para el N II. Los datos se
obtuvieron en base a la Tabla 6 del apéndice en Physics of Thermal Gaseous Nebulae,
L.H. Aller Astrophysics and space science library; v. 112.
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Ol

0 -

ISO
5577
1D2
6300
6363
2958
3P

O

Ficura C.2: Esquema de las transiciones para las lineas prohibidas del O 1 {modelo
de cinco niveles). La columna de nimeros a la derecha son los pesos estadisticos, g,

de cada término de la configuracion.

Transicién A A Q
[A] [s7]

3P, =3Py 6.307 x 10° 892 x10~% 0.0676
3P, — 3Py 4414 x 10° 1.00 x 107 0.2624
3P, — 3Py 1470x10° 1.74 x107% 0.1027
1D, — %Py 6300.2 6.34 x 10~%  0.0387
D, - %P, 6363.9 2.11 x 1072 0.0203
D, — 3P, 6391.6 7.23 x 10-7  0.0073
150 — %Py 2958.4 2.88 x 10~*  0.0057
15, — %Py 2072.3 7.32x 1072 0.0050
18, — 3P, 2958.0 0.0 0.0016
1Ss — 1D, 5577.4 1.22 0.5259

TABLA (C.2: Parametros atémicos usados en esta tesis para el O 1. Datos obtenidos
Physics of Thermal Gaseous Nebulae, L.H. Aller Astrophysics and space science

library; v. 112.
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2
—
o

3/2 2 4
1/2 P 8
10248
5/2 2D 2
a/z 4
4068 6731
6716
4076
3/2 —X 18 4

FiGURA C.3: Esquema de las transiciones para las lfneas prohibidas dcl S II. La
columna de nimeros a la derecha son los pesos estadisticos, g, de cada término de
la configuracion.

Transicién A A Q
[A] [s7)

'“’D% — 48% 6730.8° 1.83x 10~% 3.08- -
'“’D% — "S% 67164  465x 107  4.62
ZD% — 2D% 3.144 x 105 3.33x 1077 10.06
"’P% - "S% 4076.4 1.34 x 10°'  1.016
2P% - 20% 10336.0  1.98 x 101 2.052
2P% - 2D% 10370.0  8.70 x 10~2 2273
213% — 45; 4068.6 3.41 x 1071 2.031
ZP% — 2D% 10284.0  1.75 x 10~! 3.143
ng — QDg 103180 2.14 x 10t 5.519
Py ~ Py 2.141x10° 1.02x 107° 3.353

|

TABLA C.3: Parametros atémicos usados en esta tesis para el S II, estimados
usando la Tabla 7 del apéndice en Physics of Thermal Gaseous Nebulae, L.H. Aller
Astrophysics and space science ltbrary; v. 112,
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He incluido la Figura C.4 como una herramienta para estimar la N, (a primera
aproximacion) para temperaturas en intervalo que cubre la imagen resultante de los
célculos de equilibrio estadistico.

[SII] 6716/6731

4x].04 T T T llllll llllil T T T T lli] T T lllll-
A 1.2 ]
3x104 - —
i 1.0 |
| 0.8 ]
[y i ]
2% 10* L 0.6 _
r 0.4 ]
104 .
[ 1.45 ]
\ L 1 L 1 L IIII 1 1 1 IIIII 1 ] L L.L1rl
10 1000 104 105
N

Ficura C.4: Diagrama de diagnoéstico obtenido del cociente [SII] 6716/6731 co-
mo funcion de la temperatura (7,) y la densidad (N,) electrénicas. Los contornos
representan algunos valores para el cociente de las lineas de azufre sensibles a la
N,. Es claro que para cocientes menores que 1.30 la dependencia del cociente [SII]
6716/6731 con (NV,) es despreciable.
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