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Resumen

El proceso de formaciéon estelar comienza en nubes gigantes que se encuentran en el
medio interestelar y son conocidas como nubes moleculares. Estas nubes estan compuestas de
gas y particulas de polvo, en algunas de ellas se generan grumos de materia que eventualmente
forman protoestrellas; en torno a las portoestrellas existe materia que rota por conservacion
de momento angular y puede generar una estructuras con forma discoidal conocidas como
discos protoplanetarios. Existen varias formas de clasificar a los discos, sin embargo, los discos
de mayor interés son los transicionales, los cuales presentan discontinuidades visibles en sus
contornos externos, lo que indica la posibilidad de que se estén llevando a cabo procesos de

formacion planetaria.

Los discos protoplanetarios pueden ser estudiados a través de sus espectros continuos
de emision y lineas moleculares que nos permiten obtener parametros fisicos del disco como
la masa del gas, polvo, tamano, masa dindmica, velocidad de rotacion, sus abundanciaa
quimicas y la morfologia de la emision de las lineas mismas. Por la distancia a la que se
encuentran es necesario implementar una herramienta que combine sensibilidad con alta

resolucion para su estudio, tal y como los interferémetros y radiotelescopios modernos.

En este trabajo se estudia la fuente 2MASS J16042165-2130284 y su disco protoplaneta-
rio transicional asociado con datos obtenidos por el interferometro Atacama Large Millimeter
Array (ALMA) en 2017. Analizando las lineas moleculares de su espectro se generaron los
momentos del 0 al 10 de las mismas, las imagenes de su emisién continua, el calculo de la
masa dinamica, la masa total de gas y polvo del disco, asi como una aproximacion de la

masa de la estrella central.
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Abstract

The process of star formation begins in giant clouds found in the interstellar medium
and are known as molecular clouds. These clouds are composed of gas and dust particles,
and in some of them clumps of matter are generated that eventually form protostars; around
the protostars, there is matter that rotates by conservation of angular momentum and can
generate disc-shaped structures known as protoplanetary disks. There are several ways to
classify disks, however, the disks of greatest interest are transitional ones, which have visible
discontinuities in their external contours, indicating the possibility that planetary formation

processes are taking place.

Protoplanetary disks can be studied through their continuous emission spectra and
molecular lines that allow us to obtain physical parameters of the disk such as the mass of gas,
dust, size, dynamical mass, rotation speed, its chemical abundance and the morphology of
the emission of the lines themselves. Due to their distance, it is necessary to implement a tool
that combines sensitivity with high resolution for their study, such as modern interferometers

and radio telescopes.

In this work, the source 2MASS J16042165-2130284 and its associated transitional pro-
toplanetary disk are studied with data obtained by the Atacama Large Millimeter Array
(ALMA) interferometer in 2017. By analyzing the molecular lines of its spectrum, the mo-
ments from 0 to 10 of the same were generated, the images of its continuous emission, the
calculation of the dynamical mass, the total mass of gas and dust in the disk, as well as an

approximation of the mass of the central star.
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Capitulo 1

Introduccion

En este trabajo se presenta un estudio observacional en la banda del submilimétrico
con una resoluciéon angular de aproximadamente 0.3 segundos de arco de la emisiéon de polvo
frio (continuo) y la emision molecular en lineas espectrales del disco protoplanetario 2MASS
J16042165-2130284 usando datos del observatorio Atacama Large Millimeter Array (ALMA).
A través de la obtencion de los parametros fisicos del disco como la masa del gas y polvo,
tamano, masa dinédmica y el estudio de la estructura del disco tanto del continuo de polvo
como de las lineas moleculares se busca analizar la morfologia de la emision de las lineas

moleculares, asi como sus momentos.

El origen, distribuciéon y evolucién de la vida en el universo es desconocido, pero es
posible encontrar pistas a través del estudio de los parametros fisicoquimicos existentes antes
de la vida, los planetas, los sistemas estelares e incluso las galaxias (Montoya Lorenzana et
al., 2022). Es por ello que conocer a fondo los procesos de formacion estelar y planetaria se ha
convertido en el nuevo reto de la astrofisica moderna. Los procesos de formacion planetaria se
han estudiado a través de los discos protoplanetarios. En términos de secuencia evolutiva, son
los objetos astrondmicos existentes antes de la formacion de los planetas y durante/después
de la formacion de una estrella (Canovas, 2018). El nacimiento de una estrella se acompana
de la formacion de un disco circundante de gas y polvo (Shu et al., 1987). El material del
disco se acumula lentamente en la protoestrella central y también proporciona la materia

prima para formar planetas en una escala de tiempo de ~ 107 afios (Shu et al., 1987). Los
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discos pueden clasificarse de acuerdo a su evoluciéon en funcién del tiempo, de tal forma que se
distinguen cinco tipos: discos completos, discos pretransicionales, discos transicionales, discos
evolucionados y discos de escombros o de debris (Blanco, 2016). Un disco protoplanetario
transicional, como el asociado a la fuente 2MASS J16042165-2130284, es un objeto cuya
region interna del disco ha sufrido cambios fisicos sustanciales que se muestran como una
discontinuidad en su contorno externo debida a la contraccién gravitatoria que esté llevando a
cabo su estrella central, esta discontinuidad puede indicar que existe un planeta en formacion
(Stahler & Palla, 2008). Para formar planetas, el material del disco debe sufrir una serie de
transformaciones de tamano, comenzando con particulas de polvo del tamano de micras, que
se aglomeran para formar objetos cada vez mas grandes hasta planetesimales. Las etapas
iniciales de este proceso deben ocurrir en condiciones protegidas de la radiaciéon ultravioleta

estelar (Buitrago Carrefio, 2018).

La radioastronomia hace uso de técnicas de observaciéon de ondas electromagnéticas en
longitudes de onda submilimétricas que permiten estudiar estos objetos astronémicos. Debido
a la alta resoluciéon espacial que se requiere para resolver estas estructuras consideradas
pequenas y lejanas, se requiere el uso de interferometros como el ALMA y el Very Large
Array (VLA) (Rodriguez, 2017). E1 ALMA es un interferometro internacional compuesto
por 66 antenas o radiotelescopios que se encuentra en el desierto de Atacama, en el norte
de Chile. Se ubica en un sitio de gran altitud, a mas de 5,000 m, de elevacion, sus 66
antenas son de alta precision, con 50 antenas de 12 m de didametro, dispuestas en multiples
configuraciones. El instrumento proporciona informaciéon astronémica tanto interferométrica
como de potencia total sobre electrones de baja energia, gas molecular y polvo en el sistema
solar, nuestra galaxia y el universo cercano y de alto corrimiento al rojo (Hills & Beasley,

2008).

Para el estudio de discos protoplanetarios en longitudes de onda milimétricas y sub-
milimétricas se utilizan sus procesos continuos de emision y sus lineas espectrales, que son
obtenidas de interferometros como el ALMA, de tal forma que es posible realizar descrip-
ciones fisicoquimicas de los mismos, obteniendo la posibilidad de formular una hipoétesis de

formacion planetaria para los casos en los que los discos estén llevando a cabo este proceso.
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En este trabajo se describen los procesos de emision del continuo y lineas espectrales
del disco protoplanetario 2MASS J16042165-2130284, que es un disco de tipo transicional,
ubicado a ~150 parsecs (pc)” de distancia con una edad de 5 a 12 millones de afios, que a
su vez posee diferentes escalas en sus distribuciones de tamano de granos de polvo que estan
entre milimetros y micrometros (con bordes exteriores a ~ 79 y ~ 63 unidades astronémicas
(au)**, respectivamente), una inclinacién respecto al plano del cielo de i = 6° y granos de

polvo de un tamano promedio de 0.3 ym en la superficie del disco (Canovas et al., 2017).

1.1. Objetivos

1.1.1. General

Estudiar con una resoluciéon angular de menos de un segundo de arco la emisiéon de polvo
frio (continuo) y la emisién molecular en lineas espectrales del disco protoplanetario 2MASS
J16042165-2130284 usando datos recopilados en el 2017 por el observatorio Atacama Large
Millimeter Array (ALMA) para obtener los parametros fisicos del disco.

1.1.2. Especificos

= Estudiar la estructura del disco tanto en su emisiéon continua de polvo como en sus

lineas moleculares.

= Analizar los parametros fisicos de velocidad central, densidad de flujo y la anchura a

potencia media de la emision de las lineas moleculares.

= Obtener los parametros fisicos de tamano, velocidad sistémica, velocidad de rotacion,
masa total de gas y polvo, masa dindmica y masa de la estrella en su proceso de

formacion.

Para lograr estos objetivos, esta tesis tiene la siguiente estructura: En el capitulo 2 se pre-
senta el marco tedrico que fundamenta los conceptos tedricos sobre la formacion estelar y la

estructura de los discos protoplanetarios asociados. En el capitulo 3 se describe la técnica

"1 pc = 3.086x10*8cm
"1 au = 1.496x10'3cm
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de interferometria radioastronémica que se emplea para la obtenciéon de observaciones as-
tronémicas. En el capitulo 4 se presenta la metodologia con la que se procesaron los datos
correspondientes a la fuente 2MASS J16042165-213028 para obtener los resultados obtenidos

en el capitulo 5. Finalmente, las conclusiones de este trabajo se presentan en el capitulo 6.



Capitulo 2

Marco teoérico

En este capitulo se describen los fundamentos teéricos esenciales sobre las etapas de
la formacion estelar, desde las condiciones previas necesarias para su evolucion hasta los
fendomenos posteriores a la formacion de una estrella que es donde se abordaran los discos
protoplanetarios habiendo descrito los procesos necesarios para dar lugar al desarrollo de

estos.

2.1. Nubes moleculares

La evidencia indica que la formacion estelar sucede en nubes de gran tamano compues-
tas de gas y polvo que se encuentran en el medio interestelar (Estallela & Anglada, 2007;
Krumbholz, 2016). Al estudiar los procesos fisicos que suceden en estas nubes llamadas nubes
moleculares se pueden evaluar los pardmetros necesarios para que colapsen bajo su propia

gravedad para formar estrellas (Ward-Thompson & Whitworth, 2011).

Es posible clasificar a las nubes moleculares, sin embargo, resulta relevante destacar que
cualquier esquema de clasificacion tiene un cierto grado de arbitrariedad, ya que distintos
grupos usan distintas escalas de tamano, masa o edad evolutiva para estudiar a estas nubes.
Para estudiar abundancias moleculares y las redes de reacciones quimicas en las nubes mo-
leculares resulta importante considerar la extincion (A,), ya que esta informacion se obtiene

de las lineas de absorcion vistas en algunos tipos de radiacion, particularmente la ultravio-
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leta (Stahler & Palla, 2008). En la tabla 2.1 se muestran los tipos de nubes moleculares en

funcion del crecimiento de A,.

Tipo de nube molecular | A, (mag) | ny (cm™) | L (pc) | T (K) | M (M) Ejemplo
Difusa 1 500 3 50 50 Ophiuchi
Gigante 2 100 50 15 109 Orion
Oscura compleja 5 500 10 10 104 Tauro-Ariga
Oscura individual 10 103 2 10 30 B1
Ntcleo denso 10 10 0.1 10 10 TMC-1/B335

Tabla 2.1: Propiedades fisicas tipicas de las nubes moleculares

El primer tipo de nube molecular que se muestra en la tabla 2.1 son aquellas con A, = 1
que se denominan nubes moleculares difusas. Las nubes difusas son entidades relativamente
aisladas con cantidades comparables de hidrégeno molecular y atéomico; este tipo de nubes
pueden persistir por largos periodos de tiempo por medio del equilibrio de presiéon con el
medio externo, lo que quiere decir que se evita que el movimiento térmico interno del gas
disperse la nube por la presencia de un medio externo més enrarecido y mas caliente. Por
otro lado, las nubes moleculares gigantes son aquellas con A, = 2, la principal fuente de
fuerza cohesiva en este tipo de nubes moleculares es la propia gravedad de la nube, mientras
que la presion térmica interna es poco significante para el equilibrio general de fuerzas; esto
implica que este medio sea mas favorable para la formacion estelar, ya que esta se produce a
través de la condensacion gravitacional (Stahler & Palla, 2008). A medida que la extincion
crece hasta A, = 10 la densidad crece lo suficiente como para iniciar el colapso una vez que

se supera el limite de Jeans que se discutird mas adelante (Carroll & Ostlie, 2017).

2.2. Formacion estelar

Las estrellas se forman de nubes moleculares que se volvieron inestables gravitacional-
mente y que después colapsaron (Ward-Thompson & Whitworth, 2011). Ahora se discutiran

las condiciones que permiten entender este colapso.
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2.2.1. Medio de densidad uniforme

Al referirnos a un medio de densidad uniforme, estamos considerando un medio tri-
dimensional infinito y estatico con densidad inicial uniforme py y velocidad isotérmica del
sonido uniforme ag. Si suponemos que por una fluctuacion estadistica aleatoria una parte
de este medio se vuelve ligeramente més densa, por simplicidad suponemos que esa fluctua-
cion es esférica con un radio r y que se comporta isotérmicamente. Queremos saber si dicho
medio se hace mas denso y se condensa por autogravedad o bien, si su presion interna hace
que expanda hasta tener la misma densidad que el medio circundante; la respuesta depen-
de del tamano del medio esférico, de tal forma que, para medios ‘grandes’ la autogravedad
vence la presion interna y para medios ‘pequenios’ la presion interna resiste la fuerza de la
gravedad. El tamano en el que las dos fuerzas estan en equilibrio se conoce como longitud
de Jeans (Ward-Thompson & Whitworth, 2011) y puede encontrarse a través del siguiente
analisis: Partimos de que la aceleraciéon hacia afuera debido a la presion del gas es VP/py.
Considerando VP ~ P/r y P = a2py tenemos:

VP a}
_— ~

e (2.1)

Ahora, la aceleracion hacia adentro debida a la autogravedad estd dada por —GM /r?

donde M es la parte del gas que estamos analizando. Ahora con M = r3p tenemos:

-GM

r2

~ —Gpor. (2.2)

Por lo tanto, usando la segunda ley de Newton, la aceleracion del sistema 7 viene dada
por la suma de las aceleraciones causadas por la presion térmica y la autogravedad, por lo

que la ecuacion de movimiento que describe los trayectos radiales es:

a
P~ — — Gpor. (2.3)
r

Adicionalmente, para un incremento continuo en la densidad y condensacion necesitamos
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que 7 < 0 por lo que:

2
Q
Gpo 2 ;%- (2.4)

Lo que nos lleva a la condicién de condensacién:

Qo
(GPO)%

">y (2.5)

Donde r; es la longitud de Jeans. Con esto obtenemos el radio minimo para una parte
esférica de un medio uniforme caracterizado por ag y pp que se puede condensar debido a
su autogravedad (Krumbholz, 2016). Cualquier radio mas pequeno que la longitud de Jeans
soporta el colapso por efectos térmicos y cualquier radio més grande colapsa gravitacional-

mente.

2.2.2. Masa de Jeans
Existe un equivalente de la masa minima M asociada con la longitud de Jeans tal que:

3
dmay

4
M > My ~ —mpor ~ ——0
J 3 0 g 3(G3p0)%

, (2.6)

suponiendo que la longitud de Jeans encierra una esfera.

Donde M es la masa de Jeans, que es la masa minima de una porcién esférica de un
medio uniforme que puede condensarse debido a su propia gravedad. Los niicleos de nubes
densas son los sitios donde se cree que tiene lugar la formacion de estrellas. Sin embargo,
para esos efectos se necesita un modelo teérico mas detallado que la masa de Jeans de una
nube de gas de densidad uniforme, ya que un problema con el modelo de Jeans es que nunca
se han observado nubes extendidas, uniformes y estéticas en la etapa mas temprana de su
fragmentacion. Todas las nubes moleculares son heterogéneas y estan agrupadas en todas
las escalas. Por lo tanto, si consideramos una situaciéon en la que una nube extensa, de
densidad uniforme y estatica, realmente ocurre, debe ser una fase de corta de duraciéon que
rara vez tenemos la oportunidad de observar. Ademas, muchas nubes muestran movimientos

supersonicos, lo que indica que el tiempo que le lleva a la velocidad del sonido cruzar la
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longitud de Jeans no es la escala de tiempo relevante para el paso de informacion a través de
la nube y es uno de los supuestos bésicos de la teoria de Jeans (Boss, 1998; Ward-Thompson

& Whitworth, 2011).

2.2.3. El teorema del virial

Otro limite para encontrar la masa en colapso puede ser encontrado aplicando el teorema
del virial en una nube aislada. En este caso, se encuentra a partir de considerar el balance de
energia en una nube aislada que esté en equilibrio, sin restricciones sobre las distribuciones
de densidad y velocidad, con la finalidad de encontrar un teorema general que describiera la

estabilidad de dicha nube, cuya relaciéon esta dada por:
1
5 =0 +2K=0, (2.7)

donde 7 es la segunda derivada del momento de inercia de la nube, Q¢ es la energia potencial
de la autogravedad de la nube y K es la energia cinética transicional neta de las particulas
de la nube. Asi mismo, para una nube esférica de masa M, radio R y dispersion de velocidad

o tenemos que:
1

K= §M02, (2.8)
Y 2
GM

Qg ~ : (2.9)

Sustituyendo (2.8) y (2.9) en la ecuacion (2.7) obtenemos la siguiente relacion:

GM

P — 2.10

ot~ 210

Esta forma del teorema del virial nos lleva a la definicion de masa virial (M,;.) que esta
dada por:
o’R

M,y ~ . 2.11
e (2.11)

Si la masa de una nube es aproximadamente igual a su masa virial, entonces esté cerca del

equilibrio virial. Asi mismo, si una nube tiene una masa mayor que su masa virial, entonces
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colapsard a menos que esté sostenida por algin otro mecanismo (por ejemplo la presion

magnética). Por ultimo, si una nube tiene una masa menor que su masa virial, entonces no

esta ligada gravitacionalmente y probablemente se dispersara bajo la acciéon de sus propios

movimientos internos, a menos que esté confinada por una presion externa. Cabe destacar
1 irial ional a o2 1 1 b lecul den di

que la masa virial es proporcional a ¢, por lo que las nubes moleculares pueden dispersarse

por vientos estelares y otros efectos similares, una vez que la formacion estelar ha comenzado

(Ward-Thompson & Whitworth, 2011).

2.2.4. Colapso de nucleos densos

Dado un ntcleo de una nube molecular cuya masa excede significativamente su masa
virial, tendremos que en ausencia de cualquier mecanismo de soporte, el niicleo colapsara por
su propia gravedad. La escala de tiempo que caracteriza este colapso se conoce como escala

de tiempo de caida libre (t;7) y esta dada por:

3T 2
tyr = (32Gp> 7 (2.12)

de acuerdo con Ward-Thompson y Whitworth (2011). Analogamente, si consideramos un
niicleo de nube molecular cuya masa es mucho menor que su masa virial, tendremos que en
ausencia de presion externa, el ntcleo se dispersara. La escala de tiempo de dispersion en
cuestion esta dada por:

: (2.13)

Zfdisp =

SHR

donde R es el radio del nucleo y o es su dispersion de velocidad interna (Ward-Thompson

& Whitworth, 2011).

2.2.5. Protoestrellas

Las etapas de formacion estelar de las clases 0 y I de los discos protoestelares, solo duran
una pequena fraccion de la vida del mismo, normalmente de medio millén de anos. Al final de
la fase de clase I, la envoltura se ha dispersado por completo y el proceso de formacion estelar

ha terminado de manera efectiva. El disco ahora contiene solo un pequeno porcentaje de la
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masa estelar central y puede considerarse verdaderamente protoplanetario, no protoestelar.
Aunque puede haber una pequena cantidad de acreciéon de material de la nube molecular, los
principales elementos de los que depende la evolucion del disco en esta etapa son la acrecion
sobre la estrella, la fotoevaporacion de fuentes de radiacion locales o externas, la aglomeracion
en cuerpos mas grandes y las interacciones dindmicas con companeros estelares o subestelares.
Las propiedades de los discos en esta etapa marcan la base para los estudios de su evolucion
y para los modelos de acrecion del niicleo de la formacion de planetas gigantes (Williams &
Cieza, 2011). En el caso de los objetos de clase II, la mayor parte del material circunestelar
se encuentra ahora en un disco de gas y polvo, esta etapa corresponde a estrellas T-Tauri
clasicas (estrellas de baja masa, pre-secuencia principal). Finalmente, para los objetos de
clase III, la emision del disco se vuelve insignificante y la distribucion espectral de energia

se asemeja a una fotosfera estelar (Estalella, 2007).

CLASS 0

]
~1

LogvFy

LogvFy

CLASS IT
=70
=
20 8
3
-9
CLASS IIT
=7
=9
>
@ -8
— /
-9+ o JJJH.u
11 12 13 14 15
Log v(Hz)

Figura 2.1: Etapas evolutivas de la formaciéon de una estrella aislada de baja masa, a la
izquierda, segtin su distribucion espectral de energia y, a la derecha, ilustrando los procesos
que tienen lugar de acuerdo con el modelo estandar de formacion estelar (Estalella, 2007).
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2.3. Discos protoplanetarios

Los discos protoplanetarios, también conocidos como discos de acrecién, son el medio
a partir del cual se forman los planetas para conformar sistemas estelares (Stahler & Palla,
2008). Uno de los primeros pasos en el proceso de formacion de planetas es el crecimiento
de los granos de polvo. Se espera que los granos de polvo en un disco protoplanetario crez-
can desde un tamano submicrénico (como se observa en el medio interestelar) a tamanos
milimétricos/centimétricos, y luego a grandes ‘guijarros’. La mejor evidencia de tal cambio
proviene de la dependencia relativamente superficial de la longitud de onda de la emision

térmica milimétrica/centimétrica del polvo del disco (Zapata et al., 2017).

Como hemos visto hasta este punto, los discos protoplanetarios surgen tras el colapso
inicial del nicleo de una nube molecular, que se produce en una fuente puntual y forma un
disco con el material mas distante que posee mayor momento angular y que, por lo tanto, cae
hacia adentro. Se espera que dicho disco crezca rapidamente con el tiempo (Williams & Cieza,
2011). Tenemos que los procesos que podrian describir la redistribucion del momento angular
incluyen torques magnéticos, gravitacionales y viscosidad turbulenta, que hasta el dia de hoy
son poco comprendidos. Sin embargo, es posible obtener un modelo funcional de un disco de
acrecion parametrizado por la masa M, de la estrella central y la tasa de acrecion M, que
podemos suponer constante. Suponiendo ademas que el campo gravitacional estd dominado
por la estrella central, entonces el disco tendra una masa suficientemente baja para que su
propia gravedad pueda ser despreciada. También se supone que la evolucion es cuasiestatica,
en el sentido de que el componente de velocidad radial hacia adentro de la materia en el disco
es mucho menor que su velocidad orbital, y que el disco esté sostenido centrifugamente. En

consecuencia, podemos poner la velocidad orbital igual al valor kepleriano, de tal forma que:

. (2.14)

o(r) ~ [

donde v(r) es la velocidad a un radio r, y M, es la masa de la estrella central. Esto significa

que la energia cinética por unidad de masa es igual a la mitad del valor absoluto de la energia
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potencial gravitacional por unidad de masa:

(2.15)

Ademas, se deduce que la tasa de liberacion de energia potencial gravitacional entre

r 4+ dr y r (donde dr es un incremento pequeno en r) esta dada por:

GM, GM, ] ., GM.M.dr (216)

M, — ~
[ r r+dr

r2
donde M es la tasa de incremento de la masa de la estrella, es decir, la tasa de acreciéon sobre
la superficie estelar. La mitad de esta energia se gasta incrementando la energia cinética
orbital del material que se mueve hacia el interior en espiral. La otra mitad debe irradiarse

o eliminarse por algiun otro mecanismo (Ward-Thompson & Whitworth, 2011).

2.3.1. Evoluciéon de los discos

La evolucion de los discos protoplanetarios més alld de su formaciéon inicial parece
divergir entre objetos de masas y tipos espectrales similares por lo que, no se entiende bien
la cronologia exacta de su evolucion, ni los efectos de sus etapas evolutivas en los procesos de
formacion de planetaria (Labdon, 2021). Sin embargo, se ha estudiado una relacion entre las
etapas evolutivas de la formacion de una estrella (descritas en la seccion 2.2.5) y la secuencia
de formacién distinguida en los discos de acreciéon, de tal forma que, en términos generales,
tenemos que los objetos de clase II estan acompanados de discos protoplanetarios jovenes
y los de clase III cuentan con la presencia de discos de escombros o de segunda generacion
(Blanco, 2016). Se ha propuesto describir el camino evolutivo en funcion del tiempo de los
discos protoplanetarios clasificindolos en funciéon de las estructuras y procesos que se han

logrado observar en ellos (Blanco, 2016), dicha clasificacion se describe a continuacion:

= Discos completos: También conocidos como discos primigenios, son objetos muy
jovenes que resultan del proceso de formacion estelar, ya que el material exterior a
la protoestrella no cae directamente sobre ella, sino que es sustentado por la fuerza

centripeta asociada a su rotacion haciendo que se forme un disco primigenio alrededor
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del objeto central (Hartmann, 1998). Los discos primigenios formados pueden durar de

1 a 10 millones de afios (Blanco, 2016).

Discos pretransicionales: Son discos con estructuras radiales visibles que, a diferen-
cia de los discos transicionales, poseen material distribuido en forma de un anillo de
gas y polvo, dentro de la cavidad principal (Blanco, 2016), en estos discos se exhibe
un hueco interno en lugar de un agujero (Brown et al., 2007). Esto se manifiesta por
un exceso en el cercano infrarrojo en comparacion al exceso observado en los discos
transicionales. Se ha sugerido que estos discos conforman una etapa previa a la fase de

discos en transicion (Espaillat et al., 2010).

Discos transicionales: Los discos de transiciéon o transicionales se denominan asi por-
que unen dos etapas clave en la formacion de planetas (Labdon, 2021). Proporcionan el
. , . L . :

puente’ entre los discos ensanchados 6pticamente gruesos y los sistemas planetarios/de
escombros disipados (Espaillat et al., 2014). Se identificaron por primera vez por su
falta de exceso en infrarrojo cercano, mientras que simultaneamente exhiben fuertes
excesos de infrarrojo medio y lejano (Strom et al., 1989). Estas observaciones indican
la ausencia de un disco interno, o al menos la ausencia de un componente de polvo en

el disco interno (Labdon, 2021).

Discos evolucionados: Son discos protoplanetarios alrededor de estrellas jovenes
compuestos de polvo y gas primigenio con una mayor concentraciéon en el plano medio
del disco en relaciéon con un disco primigenio. Forman parte de uno de los caminos
evolutivos de los discos, donde el material se aplana homogéneamente alrededor de la
estrella, y se puede observar la evidencia de su existencia como un ligero exceso en el

cercano, medio e inclusive lejano infrarrojo (Blanco, 2016).

Discos de escombros (debris): Una etapa tardia de la evoluciéon es una clase de
discos conocidos como discos de escombros o de debris. Los discos de escombros son
discos de polvo circunestelar sin gas que se han encontrado alrededor de muchas es-
trellas més viejas, normalmente de més de 10 millones de anos, como Beta Pictoris,
Fomalhaut y 51 Ophuichi (Mennesson et al., 2013; Smith & Terrile, 1984; Stark et al.,
2009).
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Full Disk Pre-Transitional

Transitional

Figura 2.2: Evolucion de un disco protoplanetario a través de las etapas de transicion. Desde
un disco completo, ¢épticamente grueso y ensanchado, un hueco inducido por planetas en el
disco interior (conocido como etapa pretransicional), hasta un disco interior completamente
despejado (conocido como etapa transicional). Mas alla de estas etapas, el disco evoluciona
hacia un sistema planetario o de escombros (Labdon, 2021).

En la Figura 2.2 se muestra la diferencia en las geometrias de los discos entre los discos
completos, pretransicionales y transicionales. En este trabajo se estudia el disco protoplane-

tario transicional asociado a la fuente 2MASS J16042165-213028.
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Capitulo 3

Interferometria radioastronémica

En este capitulo se describen los procesos necesarios para la formacion de imagenes de

la emision de radio proveniente de fuentes de interés astronémico.

La formacién y procesamiento de imagenes con informaciéon proveniente de observacio-
nes con radiotelescopios o interferémetros se consigue a través de técnicas indirectas que
involucran la interferometria radioastronémica, que a su vez requiere emplear métodos de
limpieza y autocalibracion de mapas. Esta técnica ha permitido estudiar estructuras débiles
gracias a que se pueden alcanzar contrastes de sensibilidad de 10 (Rodriguez, 1984), es de-
cir, hay cuatro é6rdenes de magnitud entre la deteccién més intensa y la mas débil, a nivel
de ruido. La técnica de la interferometria radioastronémica requiere para su ejecucion de
dos o mas radiotelescopios, sin embargo, cuando la rama de la radioastronomia comenzo6 a
desarrollarse formalmente (aproximadamente en los anos 50 del siglo pasado) tnicamente se
utilizaba un solo radiotelescopio lo cual limitaba la resoluciéon angular de las imégenes que
podian obtenerse. Esto porque en términos generales se puede considerar que un radiote-
lescopio solo capta la radiaciéon proveniente de una region circular en el cielo con diametro

angular determinado por el limite de difraccion:

donde 0 es el didmetro angular (en radianes) del haz del radiotelescopio, A es la longitud

17
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de la onda observada y D es el diametro del plato. Considerando lo anterior, la informacion
detallada de lo que hay dentro del haz es casi imperceptible de tal forma que, si por ejemplo
tenemos dos fuentes con una emision especifica dentro de dicho haz estas seran practicamente
indistinguibles de la emisién que observariamos de una sola fuente que emita como la suma
de las emisiones de las dos fuentes antes mencionadas, esta incapacidad de distinguir los
detalles de una region tiene un nombre y es ‘falta de resolucion angular’ (Rodriguez, 1984).
Esta falta de resolucion angular se solucion6 con el desarrollo de interferémetros, en los
cuales dos o mas radiotelescopios que pueden estar separados por kilémetros o decenas de
kilometros entre ellos, que pueden observar la misma fuente, y, posteriormente, combinar las

senales. La resoluciéon angular de un interferémetro es:

~ — 2
o~ (32)

donde 6 y A al igual que en (3.1) corresponden al didmetro angular en radianes y B es la

separacion entre las antenas.

3.1. Formacion de imagenes con datos interferométricos

Las bases de la formacion de imégenes a partir de datos interferométricos fueron desa-
rrolladas por Ryle M. en 1952, donde plantea las aplicaciones de la interferometria en las

observaciones realizadas por radiotelescopios (Ryle, 1952).

Para explicar los procesos que deben llevarse a cabo para la elaboracién de iméagenes
consideraremos un caso en el que se utiliza la interferometria conectada, que es aquella en
la que las antenas estan separadas por kilometros o decenas de kilometros de distancia y la
combinacion de senales se hace en tiempo real. Partiremos del esquema que se muestra en la
Figura 3.1. En esta representacion vamos a despreciar la presencia de ruido y a suponer que
las senales, el procesamiento y los mapas son analégicos, el siguiente desarrollo es valido para
una fuente de radiacion del continuo y esta basado en el articulo ‘Formacion y procesamiento

de imégenes en la interferometria radioastronémica’ (Rodriguez, 1984).
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Figura 3.1: Esquema simplificado del funcionamiento de un interferémetro de dos radioteles-
copios donde el frente de onda que proviene de la direccién del vector unitario 570 es recibido
por la antena 1 y con un retraso geométrico 7, por la antena 2. Los voltajes obtenidos se
amplifican y el voltaje de la antena 1 es retrasado de forma instrumental en un tiempo 7;.
Para obtener las visibilidades de un esquema como este, el correlador multiplica y obtiene el
promedio de las senales (Rodriguez, 1984).

Consideramos un caso general de transferencia radiativa donde un rayo de luz viaja,
transporta energia y sigue una direccion especifica. Este rayo sera captado por un detector

con un area efectiva dada por:

/dA cosf = A.. (3.3)

A partir de aqui, definimos el diferencial de energia, dF, de nuestro sistema ilustrado en la
Figura 3.1 de tal forma que:
dE = I,dtdA, cos 0dQdv, (3.4)

donde I, es la intensidad especifica en la direcciéon del vector unitario Sy a la frecuencia v de
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la fuente astronomica a estudiar, dA, cos @ el area efectiva de la antena receptora, d, el ancho
de banda en el que se recibe el diferencial de energia en el diferencial de tiempo dt y df2
el angulo so6lido que nos proporciona la antena. Por definicion, la potencia puede calcularse

dividiendo la energia entre el tiempo, para nuestro caso particular:

dE

P=—.
dt

(3.5)

Tomando en cuenta (3.5), obtener el valor de la potencia recibida por una antena con las

caracteristicas mencionadas en (3.4) resulta de realizar lo siguiente:

)
Cii_t = I,dA cos 0dQdv. (3.6)

Dado que Iv y dA.cos@ estan en la misma direccion (dada por 56) entonces el angulo es

cero, lo que implica que cosf = 1. Por lo tanto, (3.5) puede reescribirse de tal forma que:
P=1,A.dvdS. (3.7)

De acuerdo al esquema de la Figura 3.1 vemos que el tiempo que le toma a la emision recorrer
la distancia desde la fuente hasta la antena senalada con 1 es menor que el tiempo que le
toma llegar a la antena senalada con 2, esto por la posicion respecto a la emision en la que
estan dispuestas las antenas, el tiempo en el que llega a la antena 2 es llamado ‘retraso
geométrico’ (Rodriguez, 1984) y esta dado por 7, = chl donde ¢ es la velocidad de la luz.
Para la luz, el campo electromagnético significa que tanto el campo eléctrico como el campo
magnético estan acoplados. En este contexto consideraremos a la luz como una onda, esta
onda electromagnética se comporta sinusoidalmente en el campo y por ende sus propiedades

también de ahi que:

E = Eycos(wt + ¢). (3.8)

Sabemos que la frecuencia angular (w) esta definida de tal forma que w = 27w si sustituimos

dicha frecuencia angular en (3.8) entonces tenemos que:

E = Eycos(2nvt + ¢). (3.9)
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Dada esta suposicion y considerando la definicion de potencia vista en (3.5) tenemos
que la potencia electromagnética obtenida de considerar el comportamiento de la luz como
una onda induce voltajes en las antenas 1 y 2 (supuestas idénticas). De lo anterior, el voltaje

para la antena 1 tendria la forma:
Vi (t) = Vy cos(2mut), (3.10)
donde Vj es la amplitud del voltaje generado. Asi mismo, para la antena 2 tenemos:
Vy = Vo cos 2mv(t — 7,)] - (3.11)

De aqui 7, es el retraso geométrico (tiempo adicional que le toma a un frente de onda llegar
a la antena 2) el cual de acuerdo con el esquema de la Figura 3.1 esta dado por:
5.5

Ty =", (3.12)

Tenemos que B es el vector que va de la antena 2 a la 1. A partir de aqui se utilizan
procesos electronicos para generar una senal desfasada por 7/2 respecto a la senial original.
Considerando dicho desfase, los voltajes obtenidos para (3.11) y (3.12) se vuelven complejos,

de tal forma que:

‘/1(15) _ %61(271’1/)(15771')’ (313>

donde 7; es el retraso instrumental que debe introducirse a la senal que recibe la antena 1,

por otro lado:

Va(t) = Vpel?m)(t=7a), (3.14)

Ahora, en un correlador digital sucede que se multiplica Vi (t) por el conjugado de Va(t) y se

obtiene el promedio en el tiempo. El conjugado de V5(t) esta dado por:
Vae(t) = Ve {@m)(r=9) (3.15)

Entonces, de la multiplicacion realizada por el correlador digital, considerando (3.13) y (3.15)
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resulta lo siguiente:

V" =V} - Ve, (3.16)
V' (7,,75) = V2l (t=rimtty) -
= V2l
De aqui debemos considerar que:
Vo =P, (3.18)

sabemos que P estd dada por lo descrito en (3.7), entonces (3.17) puede tomar la siguiente

forma:

V”(Tgv Ti) = IuAeei@ﬂ—V)(Tg_Ti)dVdQ‘ (319)

Ademas, hemos definido 7, en (3.12), por lo tanto:

B-S0 _ .

VA(B, S, 7) = I, A @™ (55 7) qaq, (3.20)

Esta ecuacion es valida para un diferencial de dngulo solido en direccion Sy, entonces para

una direccion (extension) cualquiera que esté dada por S = S, + d3 tendremos lo siguiente:

i(2mv B-So B-d;_TZ_
(584585 n) i) (3.21)

V”(é, So, d5, ;) = IvA.e
Podemos definir al punto en la fuente que se encuentra en direccion go como el ‘punto de
referencia de fase del mapa’ cuyo retraso geométrico debe ser compensado instrumentalmente,
de tal forma que tomando en cuenta el tiempo instrumental, este puede ser modificado y

ajustado para que sea:

— —

B -5
C

+ 7. (3.22)

T, =

Si sustituimos (3.22) en (3.21) entonces obtenemos que:

i(27v) (B‘SO yBds_B-So_

¢ ¢ ¢ ’) dvdS)

V'(B, Sy, ds, 7)) = IvA,
(B, So,ds,1}) = IvA.e (3.23)

_ IVAeei(Zm/) ( B‘;:ds“iq_i/) ‘
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Ahora, para poder obtener la contribucién de toda la fuente en todo el ancho de banda,

debemos integrar para toda frecuencia y todo angulo sélido de tal forma que:
V'(B, Sy, ) / / 1, A, @ (55 qua0, (3.24)

donde ) es un angulo solido que tiene la capacidad de incluir toda la fuente. En (3.24)
podemos aplicar la transformada de Fourier para prescindir de la integral sobre la frecuencia

y de la dependencia en 7/, obteniendo lo siguiente:

/ V/(B, So, 7)™ dy = / / I, A,/ () g=iemt g0, (3.25)
QJ—c0

V(B,S,) = / 1,4, (%) 4o, (3.26)
Q

En la relacion obtenida en (3.26) estamos considerando las variables V', I, y A, como constan-
tes en la frecuencia, ya que, en la practica, los receptores responden a un ancho de banda Av
pequeno comparado con la frecuencia central V4. Entonces, de (3.26) tenemos que V(é , S_;))
es la visibilidad compleja de la fuente, la cual tiene una intensidad dada por I,, a partir
de aqui resulta conveniente pasar dicha ecuacién a un sistema coordenado que resulte méas
practico. Para ello consideramos al diferencial del vector ds que nos proporciona la posicion
de un punto en la fuente respecto al punto dado por §o tal y como se muestra en la Figura
3.2 y que 570 es unitario lo que implica que las componentes de ds estan en radianes y las
podemos definir a través de las siguientes consideraciones, si ds' = (x,y) entonces podemos

sustituir el vector B = (B:, By) en 1 E;dg

de tal forma que:

VO(Bacy By) ) (LU, y)

: i =(Ba, By) - (2,y). (3.27)

Ahora, por propiedad de las ondas, tenemos que:

Vo)\o =C —_— = . (328)



24 CAPITULO 3. INTERFEROMETRIA RADIOASTRONOMICA

FUENTE

=1 {x ¥)
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¥

PUNTO OF REFERENCIA
DE FASE

Figura 3.2: Esquematizacion en el plano (z,y) de un punto cualquiera en la fuente que queda
definido respecto al punto de referencia de fase por el vector d§'= (z,y) y donde las variables
(u,v) son proyecciones del vector de la linea de base B (Rodriguez, 1984).

Considerando (3.28), entonces:

B, B,
Y. 2
y de aqui definimos:
B,
B,
Y — . 31
" v (3.31)

Si sustituimos nuestras definiciones de (3.30) y (3.31) en (3.29) y realizamos la operacion,

obtenemos lo siguiente:

B-ds
(u,0) - (a,y) = 2, (3.32)
&
B-ds
ur + vy = 7o ° (3.33)
C

Entonces, tenemos que las variables adimensionales (ya que estan dadas en longitudes de on-

da) (u,v) son las proyecciones de la linea de base B sobre las coordenadas (x,y) respectiva-
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mente. Dado lo anterior y con (3.26) obtenemos la ecuacion basica de la radiointerferometria

(Rodriguez, 1984):

V(u7 'U) - / I . V(IE, y)Ae([]j’ y)ei(ZW)(uervy) dQ
e (3.34)
- / IV (ZE, y)Ae (.l’, y)ei(Qﬂ)(u:v—l-vy) dJ]dy

De forma practica podemos ver el problema considerando que tenemos el plano (x,y)
en el cielo donde a su vez hay una fuente que tiene una intensidad /(z,y). Cuando un inter-
ferometro hace una observacion, este produce un punto de visibilidad en el plano (u,v) que
estd en la Tierra y determinado por la forma en la que estan dispuestos los radiotelescopios
del interferometro en cuestion. Conforme la fuente se mueve en el cielo, la proyeccion de la

linea de base (B) en el plano (x,y) va cambiando y con ello se obtienen las visibilidades en

diferentes puntos de (u,v).

Asi pues, los interferometros constituidos por varios radiotelescopios distribuidos de
forma especifica producen simultaneamente grandes cantidades de visibilidades en el plano
(u,v); idealmente serfa posible conocer exactamente la intensidad I(z,y) de la fuente apli-
cando la transformada de Fourier al plano (u,v) sin embargo, para ello deberiamos poder
medir la visibilidad de la fuente en todo el plano (u,v). No obstante, con un plano (u,v)
que tenga puntos suficientes, la transformada de Fourier puede producir mapas de calidad
aceptable, los cuales son conocidos como ‘mapas sucios’, mismos que no han recibido nin-
guna manipulaciéon adicional a lo descrito hasta este punto. Por otro lado, los mapas sucios
muestran estructuras de baja intensidad causadas por el llenado no ideal del plano (u,v)
denominadas l6bulos. En lo que se considera como un ‘buen mapa sucio’ estos l6bulos deben
ser de 10 a 100 veces méas débiles que las estructuras reales, pero esto solo es suficiente en
el caso en el que nos interesen las partes mas intensas de las regiones que pretendemos es-
tudiar. Para estudiar las partes de emision débil es necesario procesar el mapa ‘limpiandolo’
(Rodriguez, 1984). Esta técnica de procesamiento fue desarrollada por Hogbom (1974), y

para entenderla, comenzaremos por obtener la V' (u,v) de una fuente pequena colocada en el
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punto de referencia dado por (z,y) = (0,0) considerando (3.34) obtendriamos que:

V(u,v) = 1(0,0)A.(0,0)%;, (3.35)

donde ¢ es el angulo s6lido de nuestra fuente, mismo que debemos considerar mucho menor
f )

que la resolucion angular de nuestro interferémetro. La visibilidad de una fuente muy pequena

es constante para cualquier punto (u,v), pero en la practica cuando falta informacion para

ciertas regiones del plano (u,v) se toma V' (u,v) = 0 para dichas regiones.

Aplicando lo anterior a nuestro caso, la visibilidad medida es una superficie plana con
valor dado por (3.35) para la mayoria del plano (u,v) pero en algunas regiones se vuelve cero.
Si obtenemos la transformada de Fourier a dicha visibilidad, atin y considerando los ceros,
obtenemos una I(x,y) en la cual se encuentra la fuente central y tiene méximos y minimos
(I6bulos) distribuidos en todo el mapa. La I(z,y) que se obtiene de esta forma se le denomina
el ‘haz sucio del interferometro’. Intuitivamente, los 16bulos aparecen en los mapas, ya que
la transformada de Fourier de una funciéon con discontinuidades tiene que tener muchas
componentes de alta frecuencia para poder describirlas. Para quitar el efecto de los 16bulos
la técnica més utilizada es la de limpiar el mapa, para tales efectos debemos pensar en la
fuente como si estuviera formada por muchas componentes pequenas que produciran en el
mapa sucio una contribuciéon geométrica igual a la del haz sucio, entonces tomamos el punto
més intenso del mapa y le restamos un haz sucio, posteriormente lo que debemos hacer es
repetir el procedimiento con el nuevo punto maéas intenso y repetimos sucesivamente todos
los cientos o miles de veces que sea necesario hasta que eliminamos todo el ruido en el mapa.
Es posible obtener un haz limpio, es decir, sin 16bulos, ajustando una funcién Gaussiana al
l6bulo principal del haz sucio y repitiendo el proceso anterior, pero esta vez a la inversa y
sumando una a una las componentes que restamos, pero usando para ellas la forma del haz

limpio (Hégbom, 1974).

Es asi como podemos llegar a lo que se conoce como ‘mapa limpio’ el cual como acabamos
de ver se encuentra libre del efecto de los lobulos y generalmente nos permite apreciar

estructuras que no son tan faciles de distinguir en un mapa sucio (Rodriguez, 1984).
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3.1.1. Proceso de calibracién de datos interferométricos, correcciéon

de la corrupcién de fase y amplitud de las ondas de radio

La limpieza de un mapa es suficiente para los casos en que los datos inicamente pre-
sentan anomalias que tengan que ver con cubrir por completo el plano (u,v). No obstante,
existe un problema muy comin en la generacién de mapas que es la corrupcion de la fase,
medida en uno o varios radiotelescopios de los interferémetros. Esta corrupcion tiene la par-
ticularidad de ocurrir esporadicamente y ser de magnitud variable e impredecible, los casos
que la pueden generar van desde los cambios en las caracteristicas de la atmosfera recorrida
por la radiaciéon hasta problemas internos en la electréonica misma del sistema, genéricamente
cualquier suceso que induzca un corrimiento de fase en el voltaje medio crea una corrupciéon
de fase. El efecto de dicha corrupcion es embarrar la senal en el mapa provocando que llegue
a regiones que no le corresponden, regularmente las estimaciones de corrupcién suelen ser
pequenas (varian entre cada interferémetro) o que implica que solo una fraccion relativa-
mente pequena de las visibilidades que se obtengan estarian corrompidas significativamente,
pero nuevamente este es un efecto que podriamos ignorar solo en el caso en el que estemos
interesados tinicamente en las partes mas intensas de las regiones que estudiemos. Para ob-
tener informacion sobre la emision débil de las regiones a estudiar se debe emplear alguna

técnica que permita eliminar o reducir la corrupcion de fase (Rodriguez, 1984).

La técnica en cuestion es la autocalibracion, la cual solo es aplicable a interferémetros
con tres o mas radiotelescopios y se realiza de la siguiente forma: Primero se saca la trans-
formada de Fourier de la visibilidad observada cuando esté aun sin corregir para obtener un
mapa sucio, al tomar las partes de la fuente que estan notoriamente por arriba del ruido
se construye un modelo de ella, después a ese modelo se le saca la transformada inversa
de Fourier y se obtiene un modelo para la visibilidad de la fuente, ya que ese modelo se
obtiene con la emision dominante del mapa, se espera que las visibilidades observadas que
tienen poca corrupciéon entonces tengan un valor cercano al modelo y que las visibilidades
con corrupcion considerable tengan valores que difieran del modelo, ya que al aparecer en el

mapa como ruido no tendrian que ser tomadas en el modelo.

Para aplicar la autocalibracion debe haber una fuente relativamente intensa en el haz,



28 CAPITULO 3. INTERFEROMETRIA RADIOASTRONOMICA

ya que se necesita que cada visibilidad individual tenga suficiente cociente de senal a ruido y
tenga sentido pretender minimizarla. Las visibilidades se corrigen y entonces se vuelve a hacer
un mapa sucio, el cual de mostrar un resultado satisfactorio procederiamos a limpiarlo, de
no ser asi se puede hacer un nuevo modelo con el nuevo mapa sucio e iterar el procedimiento
hasta que el ruido de la imagen resultante se acerca al ruido teérico sin generar fuentes

ficticias.

La autocalibracién funciona, ya que si un punto de visibilidad presenta corrupcion por
problemas de fase, esta afecta de la misma forma a las componentes intensas y a las débiles,
de tal forma que al aplicar la correcciéon al componente intenso estamos corrigiendo tam-
bién el componente débil (Cornwell, 1982). Dado lo anterior, la autocalibracion tiene dos

consecuencias principales:

= Devuelve la emision de la componente dominante de las visibilidades que se encuentra
corrida o embarrada en el mapa a su posicion correspondiente, permitiendo ver las

componentes débiles.
= Mejora la definicién de todas las componentes del mapa.

Con estas técnicas de formacion de imagenes es posible detectar estructuras débiles
de regiones de interés con contrastes que nos permiten acceder a informacion ttil, como la
densidad de flujo y las velocidades, proveniente de emisiones en longitudes de onda que solo

son posibles de estudiar con radiotelescopios e interferémetros.



Capitulo 4

Metodologia

Para la realizacion de este trabajo se utilizo6 una observacion realizada por el interfero-
metro Atacama Large Millimeter Array (ALMA) en 2017 al disco protoplanetario de tipo
transicional asociado a la fuente 2MASS J16042165-2130284 ubicado a ~150 pc, el cual forma
parte del catalogo 2MASS (Two Micron All-Sky Survey /Reconocimiento en dos micrometros
de todo el cielo) y que se estima tiene una edad de entre 5 y 12 millones de afos (Canovas
et al., 2017). Los datos fueron procesados con el software CASA (Common Astronomy Soft-
ware Applications) y las iméagenes con la interfaz de CARTA (Cube Analysis and Rendering

Tool for Astronomy).

4.1. Atacama Large Millimeter /Submillimer Array (AL-
MA)

El Atacama Large Millimeter /Submillimeter Array (ALMA) es un interferémetro in-
ternacional que se encuentra ubicado en el desierto de Atacama, al norte de Chile, a 5,000
metros de altura sobre el nivel del mar. Esta formado por un conjunto de 66 antenas recon-
figurables de alta precision las cuales estan distribuidas en tres conjuntos, los cuales son un
conjunto principal de 50 antenas de 12 metros de didmetro, un conjunto de potencia total

de 4 antenas de 12 metros de didmetro y un conjunto compacto llamado Atacama Compact

29
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Array de 12 antenas de 7 metros de diametro. Este interferometro tiene un area total de
recoleccion de 6,600 metros cuadrados y por ser reconfigurable brinda la posibilidad de tra-
bajar una gran cantidad de lineas de base, permitiendo una fidelidad de imagen notable en
relacion con interferometros anteriores, ademas tiene una cobertura espectral de diez venta-
nas atmosféricas con un 50 % de transmision por encima de 35 GH z, con un ancho de banda

de 8 GHz y modos de correlador flexibles (Hills & Beasley, 2008).

4.1.1. Archivo cientifico del ALMA

Las primeras observaciones que realizo el observatorio ALMA fueron el 2 de marzo de
2011. Desde ese entonces, las observaciones de ALMA se han almacenado en el ALMA Science
Archive (ASA), traducido del inglés ‘Archivo Cientifico del ALMA’. EI ASA es de acceso
publico y se puede consultar utilizando varios criterios, contiene todas las observaciones
cientificas de los proyectos de investigacion, incluidos los proyectos regulares, los proyectos
que utilizan ALMA como un conjunto en fase para realizar interferometria de larga base,

etcétera (J. & J., 2024).

Asi mismo, el archivo cientifico también contiene datos de calibradores y datos de verifi-
cacion cientifica. Los datos tomados para los proyectos regulares de ALMA son de propiedad
exclusiva del solicitante durante 12 meses después de que se haya entregado el conjunto de
unidades de observaciéon al investigador principal y los datos para los proyectos de tiempo
discrecional de director son de propiedad exclusiva durante 6 meses después de la entrega.
Después del periodo de propiedad exclusiva, los datos se vuelven publicos. Todos los pro-
yectos de verificacion cientifica publicados también estan disponibles publicamente (J. & J.,

2024).

4.1.2. Estructura de datos del ALMA

El Archivo Cientifico de ALMA contiene paquetes de datos para cada proyecto pro-
puesto. Los proyectos cientificos se dividen en la etapa de propuesta en ‘objetivos cientificos’
segun el proposito, la configuracion espectral y la sensibilidad esperada de la observacion.

Un objetivo cientifico consiste en un conjunto de &mbitos que se observan utilizando un con-
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junto especifico de ajustes espectrales para lograr un conjunto de objetivos de sensibilidad y
resolucion angular especificos. Cada objetivo se traduce en la etapa de observacion, la reco-
pilacion de los datos de todas las repeticiones de las observaciones realizadas y la elaboracion

de una unidad descargable de los datos recabados de cada observacion (J. & J., 2024).

4.1.3. Interfaz de consultas y resultados del archivo cientifico del

ALMA

. L, . * . . ’
Dentro de la interfaz de la pagina web™ del archivo cientifico del ALMA se encuentran los
archivos descargables correspondientes a cada observacion, las noticias, consejos y preguntas

frecuentes acerca de ALMA.

El panel superior de la Figura 4.1a muestra la interfaz de busqueda y resultados de
bisqueda del archivo cientifico, tal como aparece cuando se abre por primera vez. La parte
superior izquierda muestra imagenes de una region del cielo utilizando Aladin Lite (atlas ce-
leste en linea, orientado a la visualizacion de regiones del cielo), cuando se amplia, este panel
muestra la cobertura del cielo de observaciones individuales de ALMA. En la parte superior
izquierda de la péagina, sobre el panel de imégenes, se encuentra el cuadro de biisqueda, que
es un rectangulo blanco con un icono de lupa. Al pasar el puntero sobre el cuadro de bus-
queda, se expande para mostrar una serie de claves de bisqueda como se muestra en el panel
inferior de la Figura 4.1b. El panel inferior de la interfaz muestra la tabla de resultados, de
forma predeterminada muestra todas las observaciones de ALMA cuando no se especifican
claves de busqueda. Asi mismo, en el panel superior derecho de la interfaz se muestra en
amarillo, la cobertura espectral de los datos en la tabla de resultados. Al pasar el cursor
sobre una observacion especifica en la tabla de resultados, se resaltara en amarillo dentro del
grafico espectral y los datos seleccionados de la tabla de resultados apareceran en naranja.
El panel también muestra de forma predeterminada una curva de transmisién atmosférica
tipica de ALMA y una seleccion de frecuencias de lineas espectrales moleculares desplaza-
das al corrimiento al rojo estimado de las observaciones mostradas. Las lineas espectrales

especificas pueden seleccionarse utilizando el cuadro desplegable “Molecules” o ingresando

“https://almascience.nrao.edu/aq/
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la linea molecular de interés o parte del nombre de la linea molecular en el cuadro “Lines”.
Ademas, la ubicacion de las lineas se puede ajustar insertando manualmente un corrimiento

al rojo. El panel de imégenes, el panel espectral y el panel de la tabla de resultados se pueden

redimensionar segin sea necesario.
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Figura 4.1: La interfaz web del archivo cientifico del ALMA. El panel superior muestra la
vista inicial. El panel inferior muestra el cuadro de busqueda ampliado, que estd marcado
por un rectangulo con una lupa en la parte superior izquierda de la pagina (J. & J., 2024).



4.2. COMMON ASTRONOMY SOFTWARE APPLICATIONS (CASA) 33

4.1.4. Proyecto 2017.1.01180.S

Los datos utilizados para el desarrollo de este trabajo se descargaron del archivo cientifi-
co del ALMA a través de codigo 2017.1.01180.S que corresponde a un proyecto propuesto por
Ryan Loomis como investigador principal titulado ‘Deteccién cinematica de deformaciones
en los discos de las estrellas Dipper’, la observacion solicitada para llevar a cabo dicho pro-
yecto, fue realizada en 2017; los datos resultantes son los utilizados en este trabajo, suman
16 gigabytes incluyendo productos, tablas de calibracion, pipelines, scripts y FITS (Flexible

Image Transport System) correspondientes a la observacion.

4.2. Common Astronomy Software Applications (CASA)

Common Astronomy Software Applications (CASA) es el principal software™ de pro-
cesamiento de datos para el Atacama Large Millimeter /Submillimeter Array (ALMA) y el
Karl G. Jansky Very Large Array (VLA) sin embargo, también se utiliza con frecuencia para
otros radiotelescopios. El software CASA puede procesar datos tanto de radiotelescopios de
antena tnica como de un conjunto de estas. Una de sus aplicaciones principales es respaldar
los procesos de reduccion de datos e imagenes para el ALMA, el Very Large Array (VLA)
y el Very Large Array Sky Survey (VLASS) por medio de funciones que se utilizan con el
lenguaje de programacion Python, este software se basa en las bibliotecas desarrolladas por
el Astronomical Image Processing System++ (AIPS++) (McMullin et al., 2007). CASA es
desarrollado por un equipo internacional de cientificos con sede en el National Radio As-
tronomy Observatory (NRAO), el European Southern Observatory’s (ESO) y el National
Astronomical Observatory of Japan (NAOJ), bajo la direccion del NRAO.

4.2.1. Procesamiento de datos

Los datos empleados en la realizacion de este trabajo se calibraron y autocalibraron
utilizando Common Astronomy Software Applications (CASA) en su version 6.4.1. La ob-

tencion de imagenes de las visibilidades calibradas se realiz6 con las tablas de calibracion

“*Disponible en: https://casa.nrao.edu/
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provenientes de los datos descargados del archivo cientifico del ALMA correspondientes al
proyecto con codigo 2017.1.01180.S usado en este trabajo utilizando las herramientas CLEAN
y TCLEAN de CASA. Se estableci6 el parametro ‘robusto’ que se encarga de pesar las ante-
nas y darle mayor resolucion a lo que demande nuestra observacion (en este caso a la emision
del disco) de la herramienta CLEAN en CASA en natural para las lineas espectrales del
CO (3-2) y del HCO™ (4-3) y en 0.5 para el continuo. Asi mismo, el pardmetro ‘threshold’
fue establecido en 1x1075. Los demas pardmetros definidos en CLEAN se mantuvieron con
sus valores por defecto. Seguido de estos cambios se ejecuté la herramienta TCLEAN con
100,000 iteraciones para cada imagen. Posteriormente, se realiz6 una autocalibracion a las
imégenes quitando el aporte de las lineas espectrales a la imagen de la emisiéon del continuo
y a su vez quitando el aporte del continuo a las imagenes de las lineas espectrales; en las imé-
genes resultantes el ruido de la imagen de la emision continua fue de 6.3x107> Jy/beam, el
de la linea espectral del CO (3-2) de 1.06x1072 Jy/beam y el de la linea espectral del HCO™
(4-3) de 1.05x1072 Jy/beam. Las imégenes obtenidas de estos procedimientos se utilizaron

para generar las imagenes finales en CARTA.

4.3. Cube Analysis and Rendering Tool for Astronomy
(CARTA)

Cube Analysis and Rendering Tool for Astronomy (CARTA) es una herramienta de
analisis y visualizacion de imagenes disenada para los observatorios ALMA, VLA y Square
Kilometre Array (SKA). CARTA adopta una estructura usuario-servidor que permite vi-
sualizar iméagenes con archivos de gran tamafio (de gigabytes a terabytes) que se obtienen
facilmente a partir de observaciones del ALMA, el VLA o el SKA. En una estructura como
esta, la computacion y el almacenamiento de datos se manejan mediante servidores remotos
de clase empresarial o clasters con almacenamiento de alto rendimiento, mientras que los
productos procesados se envian a los usuarios solo para su visualizacién con funciones web
como la renderizacion acelerada por unidad de procesamiento de graficos (GPU por sus siglés

en inglés). Esta arquitectura permite a los usuarios interactuar con los archivos cientificos
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de ALMA y VLA utilizando CARTA como interfaz. En CARTA se pueden realizar graficos
interactivos de posicion y velocidad, graficos de momentos, estadisticas de imégenes, espacios
de trabajo para guardar y compartir el estado de una sesion interactiva, entre otras (Ott &

Carta Team, 2024).

4.3.1. Procesamiento de imagenes

Las imégenes finales de este trabajo se obtuvieron con el visualizador Cube Analysis
and Rendering Tool for Astronomy (CARTA) a partir de las imagenes resultantes de los
procesos de calibraciéon y autocalibracion realizados con CASA hacia los datos del disco
protoplanetario 2MASS J16042165-2130284. En CARTA se utilizaron las imagenes libres de
los aportes de la emision continua para las lineas y de lineas espectrales para el continuo

descritas en la seccién 4.2.1.

Para la Figura 5.1 de este trabajo se utilizaron las imagenes del mapa original, el mapa
autocalibrado y el mapa autocalibrado sin el aporte de las lineas espectrales obtenidas con
CASA para la emision continua, el procesamiento dentro de CARTA consisti6 en establecer
un mapa de color especifico cuyo nombre dentro del programa es ‘inferno’ para las tres imé-
genes (que de hecho también fue utilizado para la mayoria de las imagenes de los momentos
de las lineas espectrales) y agregar las etiquetas correspondientes a la Ascension Recta y

Declinacion en el eje de las X y las Y respectivamente.

En el caso de la Figura 5.2 los once momentos (del 0 al 10) que la conforman fueron
generados en CARTA utilizando la imagen autocalibrada y sin el aporte de la emisién con-
tinua que se obtuvo en CASA para la linea espectral del CO (3-2), para ello en CARTA
se selecciono la region de la emision superponiendo un contorno que la encerrara antes de
generar los momentos, asi mismo se ajusto la posiciéon y tamano de la fuente respecto a la
imagen para que todas tuvieran las mismas dimensiones, después se le indico al software que
se generaran los once momentos en una sola ejecuciéon y una vez generados se les agrego la
escala de color con unidades y valores correspondientes a cada uno de ellos, las etiquetas
correspondientes a la ascension recta y declinacion en el eje de las X y de las Y de la imagen

respectivamente y se establecieron los mapas de color que usarian cada una de las imagenes
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siendo este el de nombre ‘inferno’ para todos los momentos a excepcion del 1, 4 y 9 en los
cuales se seleccion6 el mapa ‘seismic’ esta diferenciacion decidié emplearse, ya que los mo-
mentos 1, 4 y 9 muestran variaciones en términos de velocidad, estos cambios son mas faciles
de denotar plasmando un efecto doppler con la paleta de colores seleccionada y procurando

centrar la imagen en la velocidad central.

Por iltimo, para la generaciéon de las imagenes que conforman la Figura 5.3 se utilizo la
imagen autocalibrada y sin el aporte de la emision continua de la linea espectral del HCO™
(4-3) resultante del procesamiento en CASA; los once momentos del 0 al 10 que se observan
en las imagenes se realizaron en CARTA, de igual forma seleccionando primero la region de
la emision encerrandola en un contorno para después ajustar la imagen y generar todos los
momentos en una sola ejecucion y que de esta forma todas tuvieran la misma dimension.
Una vez obtenidos los momentos, igualmente se agregaron las escalas de color con unidades
y dimensiones correspondientes, se definieron las etiquetas del eje de las X y las Y de las
imégenes y se determinaron los mapas de color con los que se presentan los resultados, para
fines de homogeneidad todos los momentos a excepcion del 1, 4 y 9 (también para esta linea
espectral) fueron definidos con el mapa de color ‘inferno’ y los tres momentos de la excepcion
con el mapa ‘seismic’, ya que estos momentos denotan variaciones en términos de velocidad

y este mapa permite percibirlo de manera més clara.

El procesamiento realizado con CARTA hacia las imégenes que se obtuvieron con CASA
consistieron en términos generales en hacer un ajuste meramente visual a lo obtenido para
la emision continua y en generar los momentos 0, 1, 2, 3,4, 5,6, 7, 8, 9 y 10 de cada una de
las dos lineas espectrales observadas en el disco 2MASS J16042165-2130284 para cada linea
los resultados obtenidos de la generacion de dichos momentos se discuten en el capitulo 5 de

este trabajo.



Capitulo 5

Resultados

En este capitulo se presenta el analisis de los resultados obtenidos tras procesar con
CARTA las imagenes provenientes del tratamiento realizado en CASA a los datos del disco
protoplanetario transicional 2MASS J16042165-213028 que fueron recopilados del archivo de
ALMA de una observacion realizada en 2017 con el codigo de proyecto 2017.1.01180.S.

5.1. Mapa de emision continua

En la Figura 5.1 se presentan los mapas de la emision continua el disco 2MASS J16042165-
213028 en las diferentes etapas de su procesamiento siendo la Figura 5.1a la correspondiente
al mapa original de la emisiéon en el que se observa un aporte considerable de ruido repre-
sentado por el color morado visible fuera de la emision central. Asi mismo, en la Figura 5.1b
se observa el mismo mapa tras realizar los tratamientos de calibraciéon y autocalibracion con
el software CASA descritos en la secciéon 4.2.1 de este trabajo, en este mapa se observa la
emision del disco con un aporte minimo de ruido que puede notarse por la nitidez de la fuen-
te. Finalmente, en la Figura 5.1c observamos el resultado de tomar la imagen autocalibrada
y procesada presentada en 5.1b y quitarle el aporte generado por la presencia de las lineas

espectrales del CO (3-2) y del HCO™ (4-3) presentes en el disco.

37
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Declination

217 16:04:21.6
Right ascension

(a) Mapa original (b) Mapa autocalibrado

Declination

Right ascension

(c) Mapa autocalibrado sin lineas espectrales

Figura 5.1: Comparaciéon del mapa de la emision contintia

5.2. Momentos de la emisiéon en lineas

Los momentos obtenidos de las imégenes procesadas de la emision en lineas espectrales

del disco protoplanetario 2MASS J16042165-2130284 son:

= Momento 0: Valor integrado de las intensidades en el eje de velocidad.

Momento 1: Coordenada de velocidad ponderada por intensidad.

Momento 2: Dispersion de velocidades ponderada por intensidad.

Momento 3: Mediana de intensidades en el eje de velocidad.

Momento 4: Coordenada de la mediana del momento 3.



5.2. MOMENTOS DE LA EMISION EN LINEAS 39

= Momento 5: Desviacion estandar alrededor del promedio de las intensidades.
= Momento 6: Raiz cuadrada media del espectro.

= Momento 7: Valor absoluto de la desviacion estandar respecto al promedio en el eje de

velocidad.
= Momento 8: Valor de la mayor intensidad entre todos los canales del eje de velocidad.
= Momento 9: Coordenada del momento 8.

= Momento 10: Valor de menor intensidad entre todos los canales del eje de velocidad.

5.2.1. Linea espectral del CO (3-2)

En la Figura 5.2 se presentan las imagenes correspondientes a los momentos 0 a 10,
provenientes del procesamiento en CARTA a la imagen resultante del tratamiento en CA-
SA al cubo de datos de la emision de la linea espectral del CO (3-2) presente en el disco
protoplanetario transicional 2MASS J16042165-213028 procedente del archivo de ALMA. A

continuacion, se describen cada una de estas subfiguras y sus caracteristicas principales:

» Momento 0 (Figura 5.2a): Representa el valor integrado de la intensidad de la
emision a lo largo del eje de velocidad, que se encuentra en el rango de 0.1 a 0.5

1

Jy/beam - km s~ con valores minimos en el centro y en los bordes externos de la

emision de acuerdo con la escala de color definida.

» Momento 1 (Figura 5.2b): Muestra las coordenadas de la velocidad ponderada por
la intensidad, expresadas en km s~1. Se observa un patrén de rotacién en el disco, donde
la region roja se aleja y la azul se aproxima al observador debido al efecto Doppler, con
una velocidad central de aproximadamente 4.6 km s~ y con valores minimo y méximo

de 3.4 y 5.8 km s~! respectivamente.

» Momento 2 (Figura 5.2c): Representa la dispersion de velocidades ponderada por
la intensidad, con valores que varian entre 0.1 y 0.4 km s~! y que se encuentran distri-
buidos de mayor a menor desde el centro de la emisiéon hasta los bordes exteriores de

la misma de acuerdo con la escala de color mostrada.
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Momento 3 (Figura 5.2d): Corresponde a la mediana de intensidades en el eje de
velocidad, en un rango que va de 0.14 a 0.41 Jy/beam mostrando valores mayores al

centro y al borde externo de la emision en funcion la escala de color seleccionada.

Momento 4 (Figura 5.2e): Ilustra la coordenada de la mediana del momento 3, con
valores que van de los 4.0 a los 5.8 km s !, esta representada con efecto Doppler y es

posible distinguir una velocidad central de 4.6 km s~! gracias al mapa de color usado.

Momento 5 (Figura 5.2f): Representa la desviacion estandar alrededor del promedio
de las intensidades, que de acuerdo a la escala mostrada tiene valores en el rango de 0.04

a 0.12 Jy/beam con valores maximos presentes en el centro y en los bordes externos.

Momento 6 (Figura 5.2g): Corresponde a la raiz cuadrada media del espectro que

va desde los 0.13 hasta los 0.37 Jy/beam, de acuerdo con el cédigo de color.

Momento 7 (Figura 5.2h): Muestra el valor absoluto de la desviacion estandar
respecto al promedio en el eje de velocidad que se encuentra entre 0.03 y 0.12 Jy/beam

con valores mayores al centro y a los extremos de la emision.

Momento 8 (Figura 5.2i): Representa el valor maximo de intensidad entre todos los
canales del eje de velocidad, sus valores van de los 0.1 a los 0.5 Jy/beam, en funcion

de la barra de color.

Momento 9 (Figura 5.2j): Ilustra la coordenada correspondiente al momento 8, con

1

valores que van de 3.6 a 5.6 km s mostrando efecto Doppler y una velocidad central

de 4.6 km s 1.

Momento 10 (Figura 5.2k): Corresponde al valor minimo de intensidad entre todos
los canales del eje de velocidad, con un rango de 0.055 a 0.070 Jy/beam, segtn la escala

de color.

Cada una de las imagenes de los momentos obtenidas para esta linea espectral proporcio-

na informacion clave sobre la distribucion y dinamica del material en el disco protoplanetario,

destacando fenémenos como la rotaciéon y las variaciones en la intensidad y velocidad del

mismo.



5.2. MOMENTOS DE LA EMISION EN LINEAS

Declination

Declination

26

27

29

31 -21:30:30

32

26

27

29

31 -21:30:30

32

- -
.
L]
._ -
bl b by by by b b L b L a1y
21.90 2180 16:04:21.70  21.60 21.50 21.40
Right ascension
(a) Momento 0
- L
.
L]
-_ -
bl b b b by b b L b ba a1y
21.90 2180 16:0421.70  21.60 21.50 21.40

Right ascension

(c) Momento 2

0.5

0.4

0.3

0.2

0.1

0.4

0.3

0.2

0.1

Jy/beam.km/s

km/s

Declination

Declination

31 -21:30:30 29 28 27 26

32

31 -21:30:30 29 28 27 26

32

- L
[ -
i »
L 1 ..
3 .
._ -
bl L b b b b b b b L a1y
21.90 2180 16:04:21.70  21.60 21.50 21.40
Right ascension
(b) Momento 1
- Ll
[ -
[ .
__ -
bl L b b b b b b b Lua a1y
21.90 2180 16:04:2170  21.60 21.50 21.40

Right ascension

(d) Momento 3

4.6 5.2 5.8

km/s

4.0

3.4

0.14 0.23 0.32 0.41

05

41

Jy/beam



42

Declination

Declination

29 28 27 26

31 -21:30:30

32

26

27

29

31 -21:30:30

32

| o
.
L]
p .
N p
.
T TR P PRV P T TR PR PR P
21.90 21.80 16:04:21.70 21.60 21.50 21.40
Right ascension
(e) Momento 4
| La
.
L]
._ -
bl oo b Lo b g b b oo baa g baa g laa gl
21.90 21.80 16:04:21.70 21.60 21.50 21.40

Right ascension

(g) Momento 6

4.6 5.2 5.8

4.0

0.21 0.29 0.37
Jy/beam

0.13

0.05

km/s

Declination

Declination

31 -21:30:30 29 28 27 26

32

31 -21:30:30 29 28 27 26

32

CAPITULO 5. RESULTADOS

T T T PRV PR P FUTIY FETEE PP P
21.90 21.80 16:04:21.70 21.60 21.50 21.40
Right ascension

(f) Momento 5
B -
[ -
[ L
._ -
bl L b b b b b b b Lu a1y
21.90 21.80 16:04:21.70 21.60 21.50 21.40

Right ascension

(h) Momento 7

0.12

0.08

Jy/beam

0.04

0.06 0.09 0.12

0.03

Jy/beam



5.2. MOMENTOS DE LA EMISION EN LINEAS

\
o
el o e o
o o
IS < &
™ o
% %
ol o
= =
g mg 8 A L M
EJ °3 fi, re
= d L =9 ~
3} = 3} -
5 =y o
Ao Ao e
@ @ v
(=3 (=3
@ ~ @
3 s 3
.
- -
=
ol °© ol
& &
- -
ol b b b b b e 1y o e b b L b 1y
16:04:21.70  21.60 21.50 21.40 16:04:21.70 2160 21.50
Right ascension Right ascension
(i) Momento (j) Momento 9
o
s . 5
S
L .
o
n
o
©
o L o
ol
=
ST £
= F <
far g
8 [ e =2
(S i
K
o
=4
a
n
n
— o
o - o
[l
“Io .
bl Lo b by b b 1o 1 ool
21.90 2180 16:042170  21.60 21.40

5.6

5.1

4.6

4.1

3.6

43

km/s

Right ascension

(k) Momento 10

Figura 5.2: Momentos 0-10 de la emisién molecular del CO (3-2)
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5.2.2. Linea espectral del HCO™ (4-3)

En la Figura 5.3 se presentan las imagenes correspondientes a los momentos 0 a 10,
provenientes del procesamiento en CARTA de la imagen resultante del tratamiento en CASA
al cubo de datos de la emision de la linea espectral del HCO™ (4-3) presente en el disco
protoplanetario transicional 2MASS J16042165-213028 procedente del archivo de ALMA. A

continuacion, se describen cada una de estas subfiguras y sus caracteristicas principales:

» Momento 0 (Figura 5.3a): Describe el valor integrado de la intensidad de la emision
de la linea a lo largo del eje de velocidad, existente en el rango de 0.06 a 0.24 Jy/beam

1

- km s™" con valores minimos en el centro y en los bordes externos de la emision en

funcién de la escala de color definida.

» Momento 1 (Figura 5.3b): Muestra las coordenadas de la velocidad ponderada por
la intensidad en km s~!. Se observa un movimiento de rotacién en el disco denotado
por efecto Doppler donde la region roja se aleja y la azul se aproxima al observador,

1

se tiene una velocidad central de aproximadamente 4.6 km s~ y valores minimo y

maximo de 4.1 y 5.6 km s™! respectivamente.

» Momento 2 (Figura 5.3c): Representa la dispersion de velocidades ponderada por
la intensidad, con valores que varfan entre 0.1 y 0.4 km s~! y que se encuentran distri-
buidos de mayor a menor desde el centro de la emisiéon hasta los bordes exteriores de

la misma de acuerdo con la escala de color mostrada.

» Momento 3 (Figura 5.3d): Corresponde a la mediana de intensidades en el eje de
velocidad, que se encuentra en un rango que va de 0.12 a 0.33 Jy/beam mostrando
valores mayores al centro y al borde externo de la emision de acuerdo la escala de color
seleccionada.

» Momento 4 (Figura 5.3e): Ilustra la coordenada de la mediana del momento 3,

cuenta con valores que van de los 3.9 a los 5.3 km s*

, esta representada con efecto
Doppler y es posible distinguir una velocidad central de 4.6 km s~! gracias al mapa de

color usado.

» Momento 5 (Figura 5.3f): Representa la desviacion estandar alrededor del promedio
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de las intensidades, de acuerdo a la escala mostrada esta entre el rango de valores que
va de 0.03 a 0.12 Jy/beam con valores maximos presentes en el centro y en el borde

externo de la emision.

» Momento 6 (Figura 5.3g): Corresponde a la raiz cuadrada media del espectro que

va de 0.11 a 0.29 Jy/beam, de acuerdo con la escala de color.

» Momento 7 (Figura 5.3h): Muestra el valor absoluto de la desviacién estandar
respecto al promedio en el eje de velocidad que para esta linea va de 0.03 y 0.09

Jy/beam con valores mayores al centro y a los extremos de la emision.

» Momento 8 (Figura 5.3i): Representa el valor méximo de intensidad entre todos
los canales del eje de velocidad, sus valores se encuentran entre 0.1 y 0.4 Jy/beam de

acuerdo con la escala de color mostrada.

» Momento 9 (Figura 5.3j): [lustra la coordenada correspondiente al momento 8, con
valores minimo y maximo que van de 3.9 a 5.3 km s™! respectivamente, mostrando

efecto Doppler y una velocidad central de 4.6 km s,

» Momento 10 (Figura 5.3k): Corresponde al valor minimo de intensidad entre todos
los canales del eje de velocidad que para esta linea se encuentra en un rango entre 0.055

y 0.070 Jy/beam en funciéon de la escala de color.

Cada una de las imagenes de los momentos obtenidas para esta linea espectral proporcio-
na informacion clave sobre la distribucion y dinamica del material en el disco protoplanetario,
destacando fenémenos como la rotaciéon y las variaciones en la intensidad y velocidad del

mismo.
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Figura 5.3: Momentos 0-10 de la emision molecular del HCO™ (4-3)
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5.3. Espectros de la emision en lineas

Dentro del software Cube Analysis and Rendering Tool for Astronomy (CARTA) es
posible generar espectros de lineas moleculares a partir del cubo de datos o imagen de la
emision para obtener datos calculados por el software mismo de velocidad central, amplitud
de la densidad de flujo, ancho total a la altura media de la emision maxima (FWHM por
sus siglas en inglés) y densidad de flujo integrado por velocidad con sus respectivos errores
de calculo asociados. Para ello se sobrepone una funcion Gaussiana al espectro de la emision

Len el eje de las X y

y se genera un grafico de la velocidad radial de la fuente en km s~
el valor correspondiente a la emision en Jy/beam en el eje de las Y. Para este trabajo se
generaron los espectros de las lineas del CO (3-2) y del HCO™ (4-3) presentes en el disco

protoplanetario 2MASS J16042165-2130284.

5.3.1. Linea espectral del CO (3-2)

La Figura 5.4 corresponde al espectro generado por CARTA de la emisiéon molecular
del CO (3-2) a partir de la imagen procesada en CASA de dicha linea, a continuacion se

muestran los datos obtenidos:

Velocidad central: 4.6167 km s~!. Error asociado: 0.0015 (0.033 %).

Amplitud de la densidad de flujo: 0.05402 Jy/beam. Error asociado: 0.000229
(0.423 %).

Ancho total a la mitad de la emisién maxima: 0.7266 km s~'. Error asociado:

0.003552 (0.489 %).

Densidad de flujo integrado por velocidad: 0.04178 Jy/beam - km s~!. Error
asociado: 0.000177 (0.423 %).
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Component #1

—C0(3-2)

5.00e-2 Center = 4.616761 (ka/s)
Center Error = 0.001308 (8.833%)
E  4.00e-2 Amplitude = 0.054021 (Jy/beam)
i) Amplitude Error = 0.000229 (0.423%)
=  3.00e-2 FWHH = 0.726639 (km/s)
= FWHM Error = 6.003552 (6,.489%)
5 Olie-2 Integral = 8.041785 (Jy/beam * km/s)
s Integral Error -= @.800177 (8.423%)

Figura 5.4: Espectro de emision de la linea CO (3-2)

5.3.2. Linea espectral del HCO™ (4-3)

La Figura 5.5 corresponde al espectro generado por CARTA de la emisiéon molecular del
HCO™ a partir de la imagen procesada en CASA de dicha linea, a continuacion se muestran

los datos obtenidos:

Velocidad central: 4.6275 km s~!. Error asociado: 0.001894 (0.041 %).

Amplitud de la densidad de flujo: 0.019278 Jy/beam. Error asociado: 0.000097
(0.504 %).

Ancho total a la mitad de la emisién maxima: 0.7669 km s~'. Error asociado:

0.004461 (0.582 %).

Densidad de flujo integrado por velocidad: 0.015738 Jy/beam - km s™!. Error
asociado: 0.000079 (0.504 %).

Cosponent 41 — HCO+ (4-3)
Center = 4.627366 (knfsh
cen r = 8.881294 (8.841%)

1.00e PN Error = 8.004401 (9.582%)
Integral = ©.915738 (Jy/beam * kays)

Integral Erfer -= 0.000079 (0.504%)

[LSRK] Radio velocity (km/s

Figura 5.5: Espectro de emision de la linea HCO™ (4-3)
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5.4. CAalculo de masas

5.4.1. Masa total de gas y polvo

El proceso de emision mas importante en el continuo a longitudes de onda del infrarrojo,
submilimétricas y milimétricas en regiones de formacion estelar, es la radiacion térmica de los
granos de polvo. El polvo (cuyo tamano de particulas oscila en los 0.01-1 pm) se encuentra
en el medio interestelar en una proporcion de ~1 con respecto a la masa del gas (Estallela

& Anglada, 2007).

Para obtener la masa total de gas y polvo partimos de la ecuaciéon de transferencia
radiativa. Se puede considerar un rayo de luz que viaja y transporta energia, este rayo no
cambia su intensidad en el vacio, pero, el medio en el que se dispersa cambia sus caracteris-
ticas. Entonces, tenemos que el cambio de la intensidad a lo largo del camino recorrido es
la pérdida (intensidad absorbida por el medio) en funciéon de la misma intensidad més una

emision del medio, de tal forma que:

dl,

T _kuju vy 5.1
¥ +J (5.1)

donde dl es el grosor del medio, k, es el coeficiente de absorcion, I, la intensidad especifica

y J, el coeficiente de emision. Si multiplicamos (5.1) por kl tenemos:

P =Lt (5.2)

Ahora, por definiciéon k,dl es igual a la profundidad optica dr,, ademas ]‘g—" es la funcién

fuente S,. Si sustituimos en (5.2) entonces:

dl,
= 1,485, (5.3)
dr,
despejamos S, de (5.3):
dI,
—+1,=25,, (5.4)

dr,
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integramos (5.4) con el método de factor de integracion usando e™:

dl,
v 4+ 1,)=28,€", 5.5
G+ 1) = Sue (5.5)
d(I,e™)
=35,em. 5.6
dr, ¢ (56)

Suponiendo que S, es independiente de la profundidad optica 7,:

I,e™ T
/ d(I,e™) =8, / e dr!, (5.7)
I 0

. (O)GTV (0)

Le™ — 1,000 = Sl,/ e dr!. (5.8)
0

Ya que no se ha entrado en el medio 7,(0) = 0 entonces:
([,,GT” — 1,(0) = S,,/ e dr! ) e, (5.9)
0

I, —L,(0)e ™ =25, / e dr,. (5.10)
0

Despejamos [, de (5.10) :
I, =1,00)e™ + Sy/ e~ () dr! (5.11)
0
De aqui tomamos en cuenta que para el caso épticamente delgado:

e x1l—-r1,

Entonces resolvemos y sustituimos 1 —e~™ en (5.11) de tal forma que:

I,=S,(1—e™). (5.12)
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Si consideramos el comportamiento como cuerpo negro entonces S, = B, (7). Si lo sustitui-

mos en (5.12) tenemos que:

I, = B(T)(1—e™), (5.13)

donde T} es la temperatura del polvo. Recordando que S, = f 1,dQY — S, = 1,0 entonces

(5.13) queda de tal forma que:
S, =B, (Ty)(1 —e ™). (5.14)

Ahora, tenemos que B, (T) es la funcion de Planck, que, a primer orden, en la aproximacion

de Rayleigh—Jeans en la que Z—; < 1, es:

2hv? 1
B,(T) = 2 hv
c exT — 1
B 2hv? 1
- ) hv
R (5.15)
B 2hv3 kT
2 h
2k1?
= T.

Si en (5.15) cambiamos T por la temperatura del polvo Ty, y consideramos la dependencia
de 7 con la densidad columnar N, la cual es masa entre area, al sustituir en (5.14) tenemos

que:

lef—. (516)

Por otra parte, el coeficiente de absorcion depende de la frecuencia de la radiacion, k =

(0.1cm?g™1) (m)ﬁ (Estallela & Anglada, 2007), lo que podemos sustituir esta igualdad

en (5.16), entonces:

2kv? . v 8 M
S0 =" Tul01en’e™) (qr50am) oo (5.17)
despejamos la masa M de (5.17):
1 1 1 1
M = S,D*¢* — - — - —— - (1000GHz)” (5.18)
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yecon S, = 1078 —5_ "D = 3.1 x 108cm, ¢ = 3 x 10 em/s y k = 1.38 x 1071¢ erg/K

s-cm?-Hz’

tenemos que, por lo tanto:

_ oy [ v e[S [T [P
M =16 x 107°M, [1000GHZ] {Jy < | (5.19)

Una vez teniendo la ecuacion final (5.19) para el célculo masa total de gas y polvo M uti-
lizamos en ella los pardametros correspondientes al disco protoplanetario 2MASS J16042165-
2130284 el cual de acuerdo con Canovas et al., 2017 poseé una temperatura Ty, = 30 K y
se encuentra a una distancia D aproximada de 150 pc y considerando la informacién de la
observacion utilizada para el desarrollo de este trabajo tenemos que el disco tiene un flujo
S, = 0.2106Jy y esta a una frecuencia central v = 345GHz. Con una = 1.5 (Estallela &
Anglada, 2007), tenemos que para el disco protoplanetario 2MASS J16042165-2130284:

M= 16 % 10-5 M [345GHZ]_2+1'5 [O.2016Jy] {301{}‘1 [150pc
1 .- . . .

2
1000GHz Jy K pc ] (5.20)

Por lo tanto, la masa total de gas y polvo (M) de 2MASS J16042165-2130284 es de 0.01 M.

5.4.2. Masa dinamica

Para estimar la masa de la protoestrella central (M,) en 2MASS J16042165-2130284
consideraremos que toda la masa del sistema se encuentra repartida solamente en dos com-
ponentes:

M, = Mp — M, (5.21)

donde Mp es la masa dinamica del sistema y M es la masa total de gas y polvo calculada en
la seccion 5.4.1. Para calcular la masa dinamica (Mp) partimos de la suposicion de que existe
una particula en 6rbita circular alrededor de una estrella central cualquiera. La estrella tiene
una masa My, la particula tiene una masa m y la 6rbita un radio Ry. Si consideramos que
My > m entonces el centro de masa del sistema se encuentra en el centro de M,. Dado lo

anterior es posible aplicar la segunda ley de Newton a la particula m para conocer y describir
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su movimiento. Para este caso tenemos que la fuerza gravitatoria (F,) de M, a m es la tnica
en accion, por lo que podemos decir que la fuerza centripeta (F,) es proporcional a la fuerza

gravitatoria (F}) de tal forma que:

F,=F.. (5.22)
Donde:
MOmG
F, P (5.23)
0

y F,. es el resultado de la suma de fuerzas:
F. = ma. (5.24)

Considerando un movimiento circular uniforme, la aceleracion es centripeta y esta dada por:

V2
o= R_Oo' (5.25)

Sustituyendo (5.25) en (5.24) vemos que (5.22) puede tomarse como:

MOmG %2
—— =M 5.26
=M (5.26)

al eliminar términos comunes en (5.26) obtenemos:

MyG

2

Para poder estimar una masa tipica en estos sistemas, podemos considerar que, para un
sistema ficticio, conocemos su tamaiio (Ry) y su velocidad (V4), entonces podemos encontrar
su masa (My) despejandola de (5.27):

_ Wk

M,
0 G

(5.28)

Con valores tipicos de Vj = 1 x 10° ecm/s y Ry = 1 au = 1.5 x 10" cm y la constante

gravitacional G = 6.67 x 10~8cm?/g-s obtenemos M a partir de la ecuacién (5.28) y usando
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los valores de las variables en el Sistema Cegesimal de Unidades (CGS):

(1 x 10°cm/s)?(1.5 x 10'3cm)

6.67 x 1078cm3/g - s
_ 1.5 x 103! (5.29)
6.67

= 2.249 x 10%g.

MOI

El valor obtenido de (5.29) se puede comparar con el de la masa solar (Mg) que es de

~ 2 x 10%g de tal forma que:

M, 2.249 x 10%
ol = s = 1125 x 1075, (5.30)
Mg 2 x 10°°g
Ahora, si comparamos una masa cualquiera Mp = %{ con la masa de referencia, My = @

obtenemos la siguiente relacion:

My V'R (VYR -
My V@ Ry \W) Ry |
De (5.31) despejamos Mp:
v\’ R
Mp=»My|—= ) — 5.32
D 0(‘/0) R07 ( )

y sustituimos M, con el valor obtenido en (5.30) y Ry y Vi con los valores tipicos considerados

en (5.29):

2
Mp =1.125 x 1073 M, Lk VS_I] Ll: ] : (5.33)
m u

Ahora, si utilizamos la relacion encontrada en (5.33) con los datos correspondientes al
disco protoplanetario 2MASS J16042165-2130284, podemos calcular la masa dinamica del
sistema. El tamano del disco podemos obtenerlo a partir de la imagen de momento 0 de
alguna de la emision en lineas del disco, en este caso utilizaremos la del CO (3-2) (5.2a)
estimando que el nivel de ruido es de ¢ = 2 mJy, por lo que la emisiéon arriba de 30 = 0.6
mJy ya es cosiderada parte de la fuente. Esta region define el tamano del disco visto casi de
frente, y tiene una extension de € = 3.6 segundos de arco de diametro, lo que, considerando

la distancia aproximada a la protoestrella de d = 150 pc, puede convertirse a un tamano
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fisico de D = df = 540 au y, por lo tanto, un radio de R = 270 au. La velocidad de rotacion
del disco podemos obtenerla a partir del mapa de momento 1 realizado en este trabajo, el
cual muestra que para dicho radio de disco, la velocidad v es de 0.2 km s~!. Sin embargo,
tomando en cuenta la incliunacion del disco respecto al plano del cielo de ¢ = 6°, la velocidad

real tiene un valor de :

V. 0.2km g1
sini  sin6°

V= =1.91km s~ . (5.34)

Entonces, podemos sustituir los valores correspondientes para aplicar la ecuacion (5.33)

1.91km slr [270au]

1km s—1

Mp = 1.125 x 107> M, [

lau (5.35)

Por lo tanto, la masa dindmica (Mp) de 2MASS J16042165-2130284 es de 1.1M,.

5.4.3. Masa de la estrella central

Planteamos que con el célculo de la masa total de gas y polvo (M) y el de la masa dina-
mica (Mp) realizados en la seccion 5.4.1 y 5.4.2 correspondientemente, es posible aproximar
la masa de la estrella central de la fuente 2MASS J16042165-2130284. Para ello partimos de
la relacion definida en (5.21) y sustituimos los valores de la masa total de gas y polvo y la

masa dinamica obtenidos, de tal que:

(5.36)

Por lo tanto, hemos calculado que la masa de la estrella central (M,) de 2MASS J16042165-

2130284 es de 1.09M,, lo que es similar al valor reportado por Preibisch y Zinnecker (1999).
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Capitulo 6

Conclusiones

Durante el desarrollo de esta tesis se han presentado los conceptos teodricos sobre la for-
macion estelar y la estructura de los discos protoplanetarios asociados, ademas de describir
la técnica de interferometria radioastronémica que se emplea para la obtencién de observa-
ciones astrondémicas. También se explic6 como se obtuvieron los datos correspondientes al
disco protoplanetario de la fuente 2MASS J16042165-213028 y se uso6 el softaware CASA pa-
ra calibrar y autocalibrar los datos asi como el software CARTA para procesar las imagenes
de las que se obtuvieron los parametros fisicos del disco. A continuacién, se presentan las

conclusiones mas importantes de este trabajo.

En términos de la técnica utilizada para la obtenciéon de los mapas autocalibrados con
los que posteriormente se generaron las figuras mostradas en este trabajo, tenemos que se
empled el software CASA disenado para el procesamiento de datos provenientes de obser-
vatorios como el ALMA. El interferometro ALMA estéa dirigido a realizar observaciones de
estrellas de todas las edades incluyendo los discos protoplanetarios, polvo, moléculas y pla-
netas en formacion que puedan estar asociados a ellas, por lo que seguir el procesamiento
de datos sugerido por el observatorio supone alcanzar resultados 6éptimos. Sin embargo, la
obtencion de imagenes a través de interferometria radioastronémica se basa en la teoria des-
crita en el capitulo 3, siendo la metodologia seguida en el desarrollo de este trabajo, descrita
dentro del capitulo 4, consistente con dichas bases adecuadas a la observacion utilizada y al

observatorio del que proviene empleando las herramientas dispuestas por el mismo. Dado lo

59
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anterior, es posible adaptar los parametros usados para llevar a cabo el proceso de calibracion
y autocalibracion que se realiza con el software CASA a cualquier observacién proveniente
del observatorio ALMA en funcién de la naturaleza de cada una. Para este trabajo se obtu-
vieron los mapas autocalibrados de la region correspondiente al disco protoplanetario 2MASS
J16042165-2130284 cuyo ruido fue capaz de aproximarse al tedrico. Dada la observacién rea-
lizada por el interferometro ALMA para el codigo de proyecto 2017.1.01180.S utilizado en
este trabajo, inicamente se obtuvieron datos para procesar las lineas espectrales del HCO™
(4-3) y del CO (3-2) presentes en el disco estudiado y cuyos parametros fisicos han sido

reportados por primera vez.

Asf mismo, con el visualizador CARTA se generaron los momentos 0 a 10 de la emisiéon
en lineas espectrales encontradas en la observacion. La Figura 5.2b del momento 1 corres-
pondiente a la linea de CO (3-2) nos permitié encontrar que la velocidad de rotacion del
disco es de V = 1.2 km s~ ! asf como el tamafio del mismo, el cual tiene un radio R = 270 au,
se uso6 la informacién obtenida de esta linea porque esté resuelta de forma mas uniforme que
la imagen del momento 1 de la linea del HCO™ (4-3). También se encontr6 que la velocidad

1

sistémica del disco es de 4.6 km s™ esta informacion, fue recuperada de las iméagenes de

momento 1 de las lineas y coincide para las dos que fueron estudiadas en este trabajo.

Se calcul6 la masa dindmica partiendo de la segunda ley de Newton, resultando en, Mp
= 1.1 M, ademas, utilizando la velocidad y radio del disco encontradas con la Figura del
momento 1 de la linea de CO (3-2) antes mencionada, se realizo el calculo de la masa total de
gas y polvo para este disco obteniendo que M = 0.01 M. Por otro lado, con la informacion
de ambas masas se encontré que la masa de la estrella central es de M, = 1.09 M, misma
que resulta ser consistente con el trabajo realizado por Preibisch y Zinnecker (1999) para

esta fuente.

De cada linea espectral se obtuvieron los parametros fisicos reportados en este trabajo
incluyendo la velocidad central, la amplitud de la densidad de flujo, el ancho total a la mitad
de la emision méaxima (FWHM por sus siglas en inglés) y la densidad de flujo integrada por
velocidad, los valores correspondientes a cada parametro se muestran para cada linea en la

tabla 6.1.
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HCO™ (4-3) | CO (3-2)
Velocidad central 4.63 4.62
(km s 1)
Amplitud de la densidad de flujo 0.02 0.05
(Jy/beam)
FWHM 0.77 0.73
(km s 1)
Densidad de flujo integrado por velocidad 0.02 0.04
(Jy/beam - km s 1)

Tabla 6.1: Parametros fisicos de las lineas HCO™ (4-3) y CO (3-2) del disco protoplanetario
2MASS J16042165-2130284.

Con base en los resultados obtenidos del procesamiento de los datos empleados para
la realizacion de este trabajo se ha logrado estudiar la estructura del disco protoplanetario
2MASS J16042165-2130284 tanto en su emisiéon continua como en sus lineas espectrales,
asi como analizar los pardmetros fisicos més relevantes de las mismas. Ademaés, con estos
resultados fue posible obtener el tamano, velocidad sistémica y de rotacion, asi como la masa
total de gas y polvo, la masa dinamica y la masa de la estrella central del disco estudiado

en este trabajo.
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