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The truth is out there.

May the Force be with you.
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Resumen

Durante las etapas iniciales de la formación estelar, la incipiente estrella se haya altamente
incrustada en su nube madre. Razón por la cual el estudio profundo de la estrella en formación y de
los procesos que en ella ocurren son insuficientes a longitudes de onda del visible. Sin embargo, a
longitudes de onda más largas (en infrarrojo, sub-milimétrico y milimétrico) es posible traspasar
el polvo y la alta densidad del gas propias del medio, para tratar de develar los secretos de la
formación estelar. Uno de los procesos que se desencadenan para formar a la nueva estrella es el de
eyección de vientos, principalmente a lo largo del eje de rotación. Estos vientos son el indicio más
claro de la actividad de formación estelar y es posible observarlos en un amplio rango de longitudes
de onda desde el ultravioleta al radio. Dichas estructuras dan origen a los llamados flujos bipolares
moleculares, observados en longitudes de onda infrarrojas y de radio, que en el rango óptico se
manifiestan como jets y/u objetos Herbig-Haro (HH). Un aspecto que llama la atención en los jets
estelares es la amplia variedad de morfologías que los mismos presentan: jets alta y pobremente
colimados, con perfiles en forma de “S”, jets gigantes con dimensiones de parsecs, entre otros.
En la mayoría de los casos se observan cadenas de “knots" (u objetos HH), lo cual sugiere que la
fuente excitatriz (la proto-estrella) experimenta fases o estadios de intermitencia.

En la presente tesis se presenta un estudio observacional multi-frecuencia de tres jets estelares
lejanos que se encuentran en diversos entornos de formación : MHO 1502, MHO 2147 y HH 137-
138. Se utilizan datos propios obtenidos en el infrarrojo cercano con el instrumento GSAOI+GeMS
del telescopio Gemini Sur, y en el sub-milimétrico con el receptor SHeFI, del radiotelescopio
APEX. Además, para complementar los estudios multibanda, se emplean imágenes extraídas de
bases de datos públicas de los telescopios Spitzer, WISE y Herschel, en el infrarrojo medio y lejano,
y del relevamiento ATLASGAL en el sub-milimétrico. Se indagan no sólo las propiedades de los
jets sino también de la nube circundante y de la estrella excitatriz.

En el caso de MHO 1502 y MHO 2147, imágenes de alta resolución obtenidas con el telescopio
Gemini Sur permitieron develar con gran detalle la morfología de los mismos, la cual es reproducida
por un modelo orbital en el caso del primero y por precesión en el caso del segundo. MHO 1502
se encuentra en la vecindad de una región H II 263.619−0.533 la cual, dado el estudio de la
distribución de objetos estelares jóvenes (YSOs, por sus siglas en inglés) en las inmediaciones del
jet, se presume que ha desencadenado el proceso de formación estelar en la región del jet. En el
caso de MHO 2147, se determina la masa del grumo molecular en el cual se encuentra incrustada
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la fuente excitatriz, IRAS 17527−2439 fortaleciendo la afirmación de que se trata de un objeto
joven y masivo de Clase I.

Para el caso de HH 137-138, se presenta un estudio multifrecuencia que abarca un amplio
rango de longitudes de onda entre 2.122 µm (emisión en H2) y 1.1 mm, correspondiente a las
líneas moleculares observadas con el telescopio APEX (12CO(3−2), 13CO(3−2), C18O(3−2),
HCO+(3−2) y HCN(3−2)). Del análisis de las imágenes de alta resolución en H2 obtenidas con
GSAOI+GeMS/Gemini, se detecta la contraparte infrarroja de los knots ópticos identificados
previamente en la literatura, como así también de nuevos knots adyacentes identificados en el
campo. Las emisiones detectadas en 4.5 µm con Spitzer no solo coinciden con las de H2 y óptico
de HH 137, sino que también ajustan los knots correspondientes de HH 138. A su vez, se identifica
una estructura en 4.5 µm con forma de arco que coincide con picos de emisión en longitudes
de onda entre 8 y 870 µm, y picos en las líneas de emisión de alta densidad de HCO+(3−2) y
HCN(3−2). Coincidiendo con el arco en 4.5 µm se encuentran una fuente WISE y dos fuentes
jóvenes de Clase I identificadas en el catálogo de Spitzer, que refuerzan la hipótesis de que éstas
son las fuentes excitatrices y que pertenecerían a un sistema binario. Por otro lado, la distribución
espacial de la emisión de la línea de 12CO evidencia la presencia de tres outflows bipolares, de
los cuales dos de ellos coinciden con los jets ópticos HH 137 y 138 y sus contrapartes en H2 y
4.5 µm. Más aun, estos dos outflows en 12CO parecen ser originados por la/s fuente/s excitatriz/es
propuestas.



Abstract

During the early stages of star formation, the incipient star is highly embedded in its parent
cloud. For this reason, in-depth studies of the forming star and the processes occurring in it are
insufficient at visible wavelengths. However, at longer wavelengths (infrared, sub-millimetre and
millimetre) it is possible to penetrate the dust and high gas density of the medium to try to unravel
the secrets of star formation. One of the processes that are triggered to form the new star is the
ejection of winds, mainly along the rotation axis. These winds are the clearest indication of star
formation activity and can be observed in a wide range of wavelengths from the ultraviolet to the
radio. Such structures give rise to so-called bipolar molecular outflows, observed at infrared and
radio wavelengths, which in the optical range manifest themselves as jets and/or Herbig-Haro (HH)
objects. A striking aspect of stellar jets is the wide variety of morphologies they present: highly
and poorly collimated jets, S-shaped profiles, giant jets with parsec dimensions, among others. In
most cases, chains of knots (or HH objects) are observed, suggesting that the exciting source (the
protostar) undergoes phases or stages of intermittency.

This thesis presents a multi-frequency observational study of three distant stellar jets in different
formation environments: MHO 1502, MHO 2147 and HH 137-138. We use our own data obtained
in the near-infrared with the GSAOI+GeMS instrument of the Gemini South telescope, and in the
sub-millimetre with the SHeFI receiver of the APEX radio telescope. In addition, to complement the
multi-band studies, images extracted from public databases of the Spitzer WISE and Herschel space
telescopes in the mid- and far-infrared, and from the ATLASGAL survey in the sub-millimetre are
used. Not only the properties of the jets are investigated, but also those of the surrounding cloud
and the driving source.

In the case of MHO 1502 and MHO 2147, high-resolution images obtained with the Gemini
South telescope revealed in great detail their morphology, which is reproduced by an orbital model
in the case of the former and by precession in the case of the latter. MHO 1502 lies in the vicinity
of the HII region 263.619−0.533 which, given the study of the distribution of young stellar objects
(YSOs) in the vicinity of the jet, is presumed to have triggered the star formation process in the jet
region. In the case of MHO 2147, the mass of the molecular clump in which the driving source
IRAS 17527−2439 is embedded is determined, strengthening the claim that it is a young and
massive Class I object.

For HH 137–138, a multi-frequency study is presented covering a wide wavelength range
between 2.122 µm (H2 emission) and 1.1 mm, corresponding to the molecular lines observed
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with the APEX telescope (12CO(3−2), 13CO(3−2), C18O(3−2), HCO+(3−2) and HCN(3−2)).
From the analysis of the high-resolution H2 images obtained with GSAOI+GeMS/Gemini, the
infrared counterparts of the optical knots previously identified in the literature are detected, as well
as new adjacent knots identified in the field. The emission detected at 4.5 µm with Spitzer not only
matches the H2 and optical knots of HH 137, but also matches the corresponding knots of HH 138.
In addition, an arc-shaped structure is identified at 4.5 µm that coincides with emission peaks at
wavelengths between 8 and 870 µm, and peaks in the high-density emission lines of HCO+(3−2)
and HCN(3−2). Coinciding with the arc at 4.5 µm are a WISE source and two young Class I
sources identified in the Spitzer catalogue, which reinforce the hypothesis that these are the exciting
sources and would belong to a binary system. On the other hand, the spatial distribution of the
12CO line emission evidences the presence of three bipolar outflows of which two of them coincide
with the optical jets HH 137 and 138 and their counterparts in H2 and 4.5 µm. Moreover, these two
outflows in 12CO seem to be originated by the proposed drinving source(s).
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Introducción

El estudio del fenómeno de eyección de material por parte de las estrellas en formación comenzó
en la década de 1950 con los primeros descubrimientos por parte de Herbig (1951) y Haro (1952),
quienes observaron la presencia de pequeños objetos nebulares, los cuales presentaban abundantes
líneas de emisión en sus espectros ópticos. Dichas líneas son el resultado de la interacción del
viento estelar y la nube circundante. Inicialmente estos objetos fueron observados en el rango óptico
del espectro, pero con el correr de los años y el avance tecnológico, ha sido posible observarlos en
un amplio rango de longitudes de onda, desde los rayos X hasta las ondas de radio. La acción del
jet arrastra el material de la nube circundante dando origen a los flujos bipolares moleculares que
son observados en radio. Las estructuras de outflows y/o jets son entonces inherentes al proceso de
formación de la nueva estrella.

El objetivo específico del presente trabajo de tesis es el de analizar en detalle tres jets estelares
que presentan formas que se apartan de los jets ópticos altamente colimados. En dos de los casos
(MHO 1502 y MHO 2147) se indagan las causas de los perfiles en forma de “S”, en tanto que
en el caso del objeto HH 137/138 se presenta un estudio integral tanto del jet óptico-infrarrojo
como del o de/los outflows moleculares asociados. En todos los caso se vinculan la forma o
propiedades de los jets con las de sus entornos y fuentes excitatrices. Para llevar a cabo estos
estudios se emplean observaciones obtenidas con los telescopios Gemini y APEX y datos de bases
públicas correspondientes a los telescopios Spitzer, WISE y Herschel, además del relevamiento
sub–milimétrico ATLASGAL.

El desarrollo de la presente Tesis, comienza con esta breve introducción en la que se delinea el
propósito de la misma. En el Capítulo 1 se describen los lugares donde se forman las estrellas y los
escenarios actuales para la formación de las estrellas de baja y alta masa. Dentro de este contexto
se considera la formación de las estructuras de outflows moleculares y jets. En el Capítulo 2 se
describe la obtención de datos en el infrarrojo cercano con el telescopio Gemini Sur y el instrumento
GSAOI+GeMS y el proceso de reducción de datos empleado. Se mencionan sintéticamente diversos
relevamientos infrarrojos empleados en esta Tesis. Similarmente, en el Capítulo 3 se presentan las
observaciones realizadas con APEX y el proceso de reducción empleado para el tratamiento de
datos sub–milimétricos. Se menciona, brevemente, las características del relevamiento ATLASGAL,
cuyos datos son empleados para complementar los obtenidos con los dos telescopios mencionados.
El marco teórico para el análisis de las líneas moleculares, en particular de la molécula de monóxido
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de carbono (CO), y los parámetros físicos que pueden ser obtenidos de ésta y sus isótopos se
presentan en el Capítulo 4.

En el Capítulo 5 se presenta el estudio de los jets MHO 1502 y MHO 2147, para lo cual
se emplearon imágenes en H2 (2.12 µm) obtenidas con el telescopio Gemini, complementadas
con imágenes de bases de datos en el infrarrojo medio, cercano y en el sub–milimétrico. El
análisis de los objetos HH 137-138 se realiza en el Capítulo 6. Para estos objetos se llevó a
cabo un estudio multifrecuencia, empleando datos obtenidos con Gemini y APEX, además de
datos complementarios en el infrarrojo y sub–milimétrico. Se concluye la tesis con los resultados
generales obtenidos.



Capítulo 1

Formación Estelar

En el presente capítulo se presentan diversos aspectos del proceso de formación estelar tanto
para estrellas de baja como de alta masa. Se describen los lugares de formación estelar, en particular
las nubes moleculares y las llamadas nubes infrarrojas oscuras. Se introduce el esquema evolutivo
de estrellas de baja masa, basado en la morfología de las distribuciones espectrales de energía.
Se considera brevemente la etapa de FU Orionis (FUORS) y se explican diversos diagramas de
diagnóstico que permiten identificar estrellas en formación en distintas fase evolutivas. Se analizan
los escenarios propuestos para la formación de las estrellas de gran masa, las regiones H II y de
foto–disociación, asociadas con este tipo de estrellas. Además se discute brevemente el modelo de
formación estelar secuencial. Finalmente, se concluye el capítulo con la descripción y el análisis de
los llamados flujos bipolares moleculares, de los jets estelares y de los objetos Herbig-Haro (HH).

1.1. Regiones de Formación Estelar

1.2. Nubes moleculares

Las nubes moleculares son el lugar donde la formación de las estrellas se lleva a cabo. Existen
tres tipos de nubes moleculares, dependiendo de su masa y tamaño: las nubes moleculares gigantes
(como la de Orión, ver Figura 1.1), las nubes oscuras o complejos moleculares (como la de
Barnard 59 en la constelación Ophiuchus, ver Figura 1.2) y los llamados glóbulos de Bok (como
el conocido Barnard 68, ver Figura 1.3, Alves et al., 2001). Las primeras, las nubes moleculares
gigantes, tienen masas del orden de 106 M⊙, y tamaños de cientos de parcecs. Por su parte, las
nubes oscuras poseen masas típicas de 104 M⊙ y tamaños del orden de decenas de pc. Finalmente,
los glóbulos de Bok son estructuras pequeñas con masas de unas pocas masas solares y dimensiones
de unos pocos pc.

Respecto a su composición, las nubes moleculares están constituidas principalmente por
hidrógeno molecular (de ahí su nombre), y en menor proporción, de monóxido de carbono, polvo y
otras moléculas más complejas, a una densidad media de 102 cm−3 y temperatura de ∼ 10 K. En
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4 CAPÍTULO 1. FORMACIÓN ESTELAR

Figura 1.1 Imagen del complejo molecular de la nube de Orión, ubicada a 1350 a.l. de distancia. En el centro es
posible divisar la nebulosa Cabeza de Caballo y a su derecha la nebulosa de Orión. Créditos: Imagen extraída de la
página web: https://www.flickr.com/photos/deepskycolors/5124465639/ in/photostream/ .

el caso de la molécula de H2, esta es simétrica (homo-nuclear), su centro de carga coincide con
su centro de masa, por lo que no tiene momento dipolar permanente. Esto implica que no puede
emitir radiación en transiciones puramente rotacionales. Sólo en regiones de elevada temperatura,
como zonas afectadas por frentes de choque (ver Sección 1.5.3), la molécula de H2 puede emitir
radiación en transiciones vibracionales, o en el medio atómico neutro, donde emite en líneas del
infrarrojo. Por otra parte, las transiciones roto-vibracionales son demasiado energéticas para que
sus niveles estén poblados en un medio tan frío. Dicho de otra manera, la transición rotacional
de menor energía de la molécula de H2 no puede ser excitada colisionalmente a T∼ 10 K. Por lo
tanto, a las temperaturas típicas de las nubes moleculares, la molécula de hidrógeno no produce
ningún tipo de transición y por ende no es detectable.

La segunda molécula en abundancia es la del CO. Esta molécula y sus isótopos 12CO, 13CO,
C18O, etc., por el contrario, experimentan transiciones rotacionales de gran intensidad, observables
en longitudes de onda milimétricas (ver Capítulo 4). En particular, el primer nivel rotacional (J=1)
de la molécula de CO (CO(1-0)) requiere una temperatura de sólo 5.5 K, dando lugar a una línea en
2.6 µm. La abundancia de estas moléculas es muy pequeña en relación a la del hidrógeno molecular
(la razón de la abundancia del CO con respecto al H2 es ∼ 10−4 o 10−5, Bolatto et al. 2013);
sin embargo, su detección permite inferir la existencia del H2, por este motivo se las denomina
moléculas o especies trazadoras.

https://www.flickr.com/photos/deepskycolors/5124465639/in/photostream/
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Figura 1.2 Imagen de la nube oscura Barnard 59, también conocida como la nebulosa de la Pipa, ubicada a 600 a.l.,
en la constelación de Ophiuchus. Esta imagen fue tomada con el instrumento MPG, del telescopio de 2.2 mm de la
ESO, en los filtros ópticos B (en azul), V (en verde) e I (en rojo). Créditos: Extraído de la página oficial de ESO:
https://www.eso.org.

En general, las nubes moleculares evidencian estructuras jerárquicas, con regiones localizadas
de mayor densidad, llamadas grumos y con zonas aún más densas llamadas núcleos moleculares
densos, los cuales representan propiamente el lugar donde se forman las estrellas. Los grumos
poseen dimensiones de entre 0.1 y ∼ 3 pc, masas entre 50 y 1000 M⊙ y densidades de 104 o
105 cm−3, mientras que los núcleos densos son estructuras más pequeñas (dimensiones de 0.1
a 0.3 pc), masa de unas pocas a cientos de M⊙ y densidad de > 105 cm−3 (Bergin and Tafalla,
2007). A su vez, los núcleos densos suelen subclasificarse en núcleos moleculares densos fríos
(“cold molecular cores” o CMCs) y núcleos moleculares densos calientes (“hot molecular cores”
o HMCs), dependiendo del estado evolutivo de los mismos. En general, los primeros no evidencian
signos de formación estelar en tanto que los HMCs han sido calentados por una incipiente proto-
estrella masiva o por un cúmulo de estrellas masivas extremadamente joven (Cesaroni et al., 2010;
Garay et al., 2004; Kurtz et al., 2000; Rosero et al., 2016, 2019).

Dado el amplio rango de densidades que presentan las nubes moleculares, para poder estudiar
su estructura es necesario el empleo de diversas moléculas trazadoras, las cuales son excitadas

https://www.eso.org
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Figura 1.3 Imagen combinada del conocido glóbulo de Bok, Barnard 68 (B 68), en los filtros B (en 440 nm, en azul),
V (en 557 nm, en verde) e I (en 768 nm, en rojo) con el telescopio VLT. El mismo está ubicado en la constelación de
Ophiuchus, a 500 a.l. de distancia. Créditos: Extraído de la página oficial de ESO: https://www.eso.org.

colisionalmente por la molécula del H2 a densidades particulares. Así por ejemplo, la molécula de
CO es un trazador de baja densidad (∼ 102 cm−3), las de 13CO y C18O de densidades intermedias (∼
103 cm−3) y las moléculas de NH3 o la del CS trazan las regiones más densas (∼ 104 −105 cm−3),
típicas, como se dijo, de los núcleos moleculares densos (Benson, 1986; Myers, 1999; Myers et al.,
1991).

1.2.1. Nubes obscuras infrarrojas (IRDC)

Si bien, como se dijo en la sección anterior, las nubes moleculares están constituidas principal-
mente por hidrógeno molecular, también el polvo está presente y juega un rol esencial. A finales
de los años noventa, los relevamientos sobre el plano galáctico con los telescopios Infrared Space
Observatory (ISO, Perault et al., 1996) y Midcourse Space Experiment (MSX, Carey et al., 1998;
Egan et al., 1998) identificaron por medio de contraste, siluetas oscuras sobre el fondo galáctico
difuso y brillante en el infrarrojo medio que comenzaron a ser llamadas “Infrared Dark Clouds”
(IRDC, Simon et al., 2006a). La Figura 1.4 muestra la nube obscura infrarroja de la Serpiente. Como
se observa en dicha imagen, muchas IRDCs son prácticamente opacas en el rango de longitudes de

https://www.eso.org
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Figura 1.4 La imagen muestra la nebulosa de la Serpiente fotografiada por los telescopios espaciales Spitzer y Herschel.
A longitudes de onda del infrarrojo medio, el denso material nebular bloquea la luz de las estrellas más distantes. Sin
embargo, en las longitudes de onda del infrarrojo lejano, la nebulosa brilla debido a la emisión del polvo frío. Créditos:
Imagen extraída de http://www.spitzer.caltech.edu/ .

onda de 7 a 100 µm. En su mayoría, presentan estructuras filamentarias y extendidas (con tamaños
típicos que van desde los 2 hasta los 15 pc).

Estudios milimétricos y sub-milimétricos demostraron que las IRDC son regiones de alta densi-
dad (> 105 cm−3), frías (T < 25 K), y con grandes densidades columnares (∼ 1023 −1025 cm−2,
Carey et al. 1998, 2000; Egan et al. 1998). Tanto las elevadas densidades como las bajas tem-
peraturas sugieren que son nubes moleculares en una fase temprana, anterior a la formación de
estrellas masivas, o de una formación estelar masiva incipiente (Jackson et al., 2008; Motte et al.,
2007; Peretto and Fuller, 2009; Simon et al., 2006a). Algunos indicios de formación estelar se
pueden inferir a través de la presencia de regiones H II ultra-compactas (Battersby et al., 2010),
núcleos calientes o “hot cores” (Rathborne et al., 2008), fuentes embebidas con emisión en 24 µm
(Chambers et al., 2009), outflows moleculares (Beuther and Steinacker, 2007; Sanhueza et al.,
2010), y emisión de masers (Chambers et al., 2009; Wang et al., 2006).

Por otro lado, el análisis de la distribución de estos objetos sobre el plano de la Galaxia las
ubican en la región más masiva y activa de formación estelar, en el brazo de Scutum–Centaurus,
dentro de un radio galáctico Rgal ∼ 5 kpc (Finn et al., 2013; Simon et al., 2006b). Teniendo en
cuenta estos factores, las IRDC son consideradas como regiones muy adecuadas para la formación o

http://www.spitzer.caltech.edu/
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el nacimiento de las estrellas masivas (Beuther et al., 2005; Beuther and Steinacker, 2007; Jackson
et al., 2008; Pillai et al., 2006; Rathborne et al., 2005, 2006, 2008, 2007; Simon et al., 2006b).

1.3. Formación de estrellas de baja masa

El proceso de formación de estrellas comienza con el colapso de un núcleo denso, frío y de
rotación lenta, cuando éste ya no puede sostenerse contra la gravedad. El material que cae más
rápidamente se acumula en el centro (la proto-estrella), la cual es rodeada por una envoltura densa.
La mayor parte del material de la envoltura no caerá directamente hacia la proto-estrella sino que
formará un disco alrededor del objeto central debido al exceso de momento angular (Cassen and
Moosman, 1981; Shu et al., 1993, 1987; Terebey et al., 1984). Luego el material de la envolvente
caerá hacia el disco y desde allí, hacia el centro a medida que se disipe el momento angular,
permitiendo de esta manera que la estrella gane masa y se forme.

Simultáneamente con el proceso de acreción de masa, la estrella en formación arroja material
de manera muy energética en forma de jets estelares y/o flujos bipolares moleculares (Adams and
Lin, 1993; Koenigl and Ruden, 1993). Estas eyecciones de material tienen un doble efecto: 1-
Contribuir en la disipación del exceso del momento angular que el disco le transfiere a la estrella
central, que de otro modo disgregaría a la proto-estrella; 2- Barrer el material de la región de la
envolvente, de modo que no quede material que pueda caer sobre el sistema proto-estrella+disco,
finalizando así la etapa de acreción de la nueva estrella.

1.3.1. Clases O, I, II y III

En base a la morfología de la distribución espectral de energía (SED, spectral energy distribu-
tion), los objetos proto– y pre–estelares de baja masa (típicamente con masas < 3 M⊙), se clasifican
en cuatro categorías que corresponderían a una secuencia evolutiva (Andre and Montmerle, 1994;
Andre et al., 1993; Feigelson and Montmerle, 1999; Lada, 1987). Como se muestra en el esquema
de la Figura 1.5, los objetos de Clase 0 son los más jóvenes, poseen edades de ∼ 104 años y se
encuentran muy incrustados en la nube madre. Por lo cual, estos objetos no son observados en lon-
gitudes de onda < 20 µm y están asociados con flujos moleculares bipolares, usualmente altamente
colimados. Otra de las características distintivas de la Clase 0 es que la envolvente posee más masa
que el centro estelar, lo que indica que se haya en pleno proceso de formación. Adicionalmente,
las líneas moleculares usualmente presentan perfiles con una asimetría (auto-absorción central,
con el ala roja menos intensa que la azul) que indica el colapso gravitacional (Mardones et al.,
1997; Ward-Thompson et al., 1996; Zhou et al., 1993). Sus SEDs (ver Figura 1.5, paneles inferiores
izquierdo), con picos en la región del infrarrojo lejano o del sub-milimétrico del espectro, pueden
ser aproximadas por cuerpos negros de muy baja temperatura, ∼ 20 y 30 K.

Los objetos de Clase I con edades entre ∼ 1−5×105 años (Kenyon et al., 1990; Myers et al.,
1987; Wilking et al., 1989), comparten algunas características con sus antecesores (los objetos
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Colapso gravitacional Fase de acreción de masa

Nube molecular Clase 0 Clase I Clase II Clase III

UA UA UAUA

Núcleo inicial

Acreción de masa

Figura 1.5 Esquema del proceso de evolución de una proto-estrella de baja masa (panel superior) durante el estadío de
Pre-Secuencia Principal, y sus correspondientes distribuciones espectrales de energía observadas (paneles inferiores).
Créditos: Imágenes adaptadas de las páginas: http://milkyway.sci.kagoshima-u.ac.jp/ tsukamoto/study_en.html (ima-
gen superior), y https://doi.org/10.6084/m9.figshare.1121574.v2 (imagen inferior).

de Clase 0) y con los objetos de Clase II, que le siguen en el esquema evolutivo de las SEDs. Se
encuentran incrustados en la nube progenitora y por lo tanto muy oscurecidos en longitudes de onda
cortas; sin embargo, es posible detectarlos en 2 µm, lo cual hace posible estudiarlos en el infrarrojo
cercano. Las SEDs presentan máximos en las regiones del sub-milimétrico e infrarrojo lejano del
espectro, evidenciando la presencia de grandes excesos infrarrojos y una clara absorción en 9.7 µm
debido al silicato interestelar. Para el modelado de estas SEDs se requiere de la presencia de una
envolvente, aunque de menor masa que para los objetos de Clase 0, y de un disco incipiente que
alcanzará máximo desarrollo en los objetos de Clase II. Están asociados con flujos moleculares
bipolares y/o “jets” estelares, en general menos energéticos y colimados que aquellos asociados a
objetos de Clase 0 (Bachiller, 1996; Bontemps et al., 1996; Gueth and Guilloteau, 1999; Stanke
et al., 2002).

La Clase II está constituida por objetos que poseen edades ∼ 1−5×106 años y se corresponden
con las estrellas T Tauri del sub–tipo CTTS (classical T Tauri stars). Las SEDs tienen picos en la
región del visible o del infrarrojo cercano con claros excesos no solo en el infrarrojo, sino también
en la región ultravioleta y óptica. El primero es atribuible a la presencia de discos circunestelares
de gas y polvo mientras que los excesos ultravioleta/óptico son considerados evidencia de la
transferencia de masa (acreción) entre el disco y el objeto central (Lynden-Bell and Pringle, 1974).

Los objetos de Clase III, correspondientes a una edad de ∼ 107 años, representan la etapa que
precede inmediatamente a la Secuencia Principal y evidencian características típicas de estrellas

http://milkyway.sci.kagoshima-u.ac.jp/tsukamoto/study_en.html
https://doi.org/10.6084/m9.figshare.1121574.v2
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T Tauri con emisión débil (WTTS, weak emission T Tauri stars). Las SEDs no presentan excesos
significativos con respecto a un cuerpo negro que corresponde a la fotósfera estelar.

1.3.2. Evento de tipo FU Orionis

Los objetos de Clases I y II experimentarían episodios cuasi-periódicos, de relativamente
corta duración (∼ 100 años) en los que la tasa de acreción de masa se incrementa varios órdenes
(típicamente 10−4 M⊙/ año, en comparación con las tasas de la Clase I ∼ 10−6 M⊙/año y la
de la clase II ∼ 10−7 M⊙/año). Esto hace que la estrella incremente su magnitud varias veces,
particularmente en el óptico. Estos episodios se conocen como eventos de tipo FU Orionis (o
FUORS), por ser justamente la estrella FU Orionis uno de los prototipos de la clase (Audard et al.,
2014; Hartmann and Kenyon, 1985, 1996a).

La mencionada repetitividad de los eventos de tipo FU Orionis se basa en argumentos puramente
estadísticos, ya que no se han registrado todavía dos estallidos consecutivos de un mismo objeto.
Se estima que el intervalo de tiempo entre ellos es del orden de 100 a 1000 años (Hartmann, 1998),
por lo cual podrían no haber sido detectados. Los mismos argumentos estadísticos indicarían que
toda estrella en formación experimentaría del orden de 10 estallidos durante la etapa FU Orionis,
por lo que, si asumimos una duración de los mismos de ∼ 100 años y una tasa de acreción de
10−4 M⊙/año, típicamente 0.1 M⊙ serían acretadas durante estos eventos. Notar que este valor es
igual al correspondiente a una tasa de 10−7 M⊙/años durante 106 años. En otras palabras, la estrella
en formación recibiría igual cantidad de masa del disco, ya sea acretando a una tasa constante
durante 106 años, o experimentando 10 eventos FU Orionis.

El aumento de la tasa de acreción del disco es atribuido a la existencia de inestabilidades en el
mismo. La situación más frecuentemente considerada es la de una inestabilidad térmica (Frank
et al., 1992). La perturbación que origina la inestabilidad térmica está dada por la acreción de
material desde la envolvente hacia el disco. Si la tasa de transferencia de masa de la envolvente
al disco es mayor que la de éste a la estrella central, se origina una acumulación de material y un
aumento de la densidad y la temperatura del disco lo que eventualmente produce un incremento
abrupto en la tasa de acreción del disco a la estrella. Cabe mencionar que el número de objetos
de este tipo conocidos al presente es relativamente pequeño, de alrededor de 30 (Connelley and
Reipurth, 2018).

1.3.3. Diagramas de diagnóstico

Dado que la observación directa de objetos estelares jóvenes o YSOs en nubes moleculares es
muy difícil debido a que éstos se encuentran en zonas oscurecidas por el polvo y de altas densidades,
la única forma de investigar qué está sucediendo en estas regiones es a partir de su emisión infrarroja
y observaciones en longitudes de onda sub–milimétricas y milimétricas, en radio. Con el doble
propósito de identificar YSOs de estrellas de campo u de otros tipos de objetos astronómicos
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Figura 1.6 Diagramas de diagnóstico Color–Color en filtros infrarrojos. Panel izquierdo: Diagrama (J–H) vs. (H–K)
del complejo molecular de Taurus–Auriga. La curva inferior en línea continua indica la ubicación de las estrellas en
Secuencia Principal (SP) desenrojecidas, las líneas discontinuas marcan los valores superiores e inferiores de la SP y
se corresponden con la banda de enrojecimiento para la fotósfera de una estrella normal. Objetos por fuera de esta
banda y a la derecha, indican presencia de excesos infrarrojos intrínseco, propio de discos o material envolvente. Los
símbolos indican la clasificación de los objetos en Clase I (estrellas), Clase II o CTTS (círculos negros) y Clase III o
WTTS (círculos vacíos). Panel derecho: Diagrama [3.4]–[4.6] vs. [4.6]–[12] de la región de Tauro. Los puntos están
clasificados en objetos sin discos (puntos negros), de Clase II (puntos amarillos), de Clase I con SEDs planas (puntos
azules), e YSOs de Clase I (puntos rojos). Las líneas de puntos delimitan las regiones donde se ubica cada clasificación
en este tipo de diagrama. Créditos: Imágenes extraídas del trabajo de Lada and Adams (1992) y Koenig et al. (2012).

(galaxias, estrellas evolucionadas, etc.) y de inferir su estado evolutivo en base a la clasificación
en las cuatro clases antes indicadas (ver Sección 1.3.1), se emplean los llamados “diagramas de
diagnóstico”. Estos diagramas se basan en las relaciones de magnitudes entre determinadas bandas,
donde los diagramas del tipo Color–Magnitud (o diagramas C–M), permiten discernir los YSOs
de otros objetos, y los diagramas Color–Color (o diagramas C–C), posibilitan su clasificación
evolutiva en las Clases I, II y III o estrellas de campo. Los más conocidos son los diagramas C–C
en el infrarrojo cercano (J–H) vs. (H–K) (Lada and Adams, 1992) y en el infrarrojo medio W1–W2
vs. W2–W3 (Koenig et al., 2012) que emplean los filtros de los relevamientos 2MASS y WISE,
respectivamente (ver Figura 1.6).

Otros dos diagramas muy utilizados, y que serán empleados en este trabajo, son los que emplean
las magnitudes obtenidas de las bandas del telescopio Spitzer. En particular, en este trabajo serán
empleados los diagramas de diagnóstico C–M y C–C de Harvey et al. (2007, 2006), Allen et al.
(2004) y Megeath et al. (2004).

Diagrama Color–Magnitud: En los trabajos de Harvey et al. (2007, 2006) se utilizan, entre otros,
el diagrama color-magnitud [8.0] vs [4.5]− [8.0] como diagrama de diagnóstico para identificar
objetos jóvenes de otras poblaciones o grupo de objetos, tales como estrellas que se encuentran por
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Figura 1.7 Diagramas de diagnóstico en las bandas de IRAC/Spitzer. Panel superior: Diagrama C–M, [8.0] vs.
[4.5]–[8.0], donde se ha diferenciado los candidatos a YSOs (cruces negras) de la muestra total de estrellas con
fotosferas enrojecidas de 2MASS y Spitzer, y de otros tipos de objetos extragalácticos (círculos negros). Panel inferior:
Diagrama C–C, [3.6]–[4.5] vs. [5.8]–[8.0]. Los objetos de Clase II yacen en la región determinada por el recuadro
celeste, en tanto que los objetos situados arriba de la misma pertenecen a la Clase I, los que se encuentran a la derecha
del recuadro, son de Clase I/II y los ubicados a la izquierda, hacia abajo del recuadro, son preferentemente, objetos de
Clase III y/o estrellas de campo que se encuentra adelante o por detrás de la región de formación estudiada. Las líneas
de colores muestran modelos de fuentes con envolturas (objetos clase I) para diferentes valores de luminosidades de
la fuente central (magenta, verde, azul y rojo para 0.1, 1, 10 y 100 L⊙, respectivamente). Las flechas negras indican
el vector de enrojecimiento para Av = 30, calculado a partir de dos modelos de espectros diferentes y utilizando las
leyes de extinción de Draine and Lee (1984, vector de la izquierda) y Mathis (1990, vector de la derecha). Créditos:
Imágenes extraídas de Harvey et al. (2006, superior) y Allen et al. (2004, inferior).
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delante (foreground) o por detrás (background) de la nube, estrellas evolucionadas en la rama de
las gigantes y objetos extra-galácticos. Luego, los criterios utilizados para identificar YSOs son los
siguientes:

[4.5]− [8]> 0.5 ⇒ Excluye los objetos con componente estelar

[8]< 141−([4.5]− [8])⇒ Excluye fuentes extragalácticas.

En la Figura 1.7, panel superior, se muestra el diagrama C–M del trabajo de Harvey et al.
(2006), para la región de Serpens, ubicada a 260 pc de distancia.

Diagrama Color–Color: Allen et al. (2004) propusieron el empleo del diagrama color-color
[3.6]− [4.5] vs [5.8]− [8.0], haciendo uso de las cuatro bandas de la cámara IRAC de Spitzer,
para identificar potenciales objetos jóvenes. Luego, Megeath et al. (2004) refinaron los criterios
empíricos que limitan la identificación de los objetos por los que se describen a continuación:

([3.6]− [4.5])> 0.8 y ([5.8]− [8.0])> 1.1 ⇒ Clase I

0 < ([3.6]− [4.5])< 0.8 y 0.4 < ([5.8]− [8.0])< 1.1 ⇒ Clase II

([3.6]− [4.5]) = 0 y ([5.8]− [8.0]) = 0 ⇒ Clase III/Background/Foreground

([3.6]− [4.5])< 0.4 y ([5.8]− [8.0])> 1.1 ⇒ Class I/II

Luego, los objetos arriba y a la derecha de la región de Clase II son considerados Clase I,
mientras que aquellos que se ubican hacia abajo y hacia la izquierda son preferentemente objetos
de Clase III y/o estrellas normales (de secuencia principal) que se encuentran por detrás o por
delante de la nube.

Cabe mencionar que los diagramas color-color o color-magnitud en las bandas de IRAC/Spitzer
(esto es en el infrarrojo medio) están menos afectados por la contribución interestelar que, por
ejemplo, el diagrama (J-H) vs. (H-Ks) las bandas del infrarrojo cercano del 2MASS (Flaherty et al.,
2007; Indebetouw et al., 2005).

1.4. Formación de estrellas masivas: Escenario de Acreción,
Colisional y de Acreción competitiva

La formación de las estrellas masivas sigue siendo un tema actual de debate. Esto se debe
a que, a diferencia de las estrellas de baja masa, las estrellas de alta masa tienen escalas de
tiempo de Kelvin-Helmholtz más pequeñas que su tiempo dinámico, por lo empiezan a quemar
sus combustibles nucleares mientras todavía están acretando el gas circundante (ver por ejemplo,

1Esta magnitud debe ser reajustada, dependiendo de la distancia a la que se encuentre la región de estudio.
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Yorke, 2004; Yorke and Sonnhalter, 2002, y us referencias). Luego, el flujo de gas que cae al disco
circundante debe enfrentar un gran obstáculo en forma de presión radiativa que producirá estas
estrellas masivas mientras aún se están formando.

Los primeros modelos de acreción esférica sugieren que la presión radiativa resultante podría
limitar la masa final de la estrella a 40 M⊙ si la tasa de acreción no es lo suficientemente alta
(≳ 10−3 M⊙ año−1, Kahn, 1974; Wolfire and Cassinelli, 1987). Simulaciones bidimensionales más
recientes mostraron que las limitaciones en la masa final de la estrella masiva pueden relajarse
si se incluye la acreción a través del disco protoestelar en los modelos (Yorke and Sonnhalter,
2002). Sin embargo, incluso este resultado arroja límites de masa de 43 M⊙. Krumholz et al. (2005)
argumentaron que los efectos de la presión de la radiación están limitados por el escape de la
radiación a través de una cavidad de flujo de salida.

Para explicar el proceso de formación de las estrellas de gran masa o masivas (en general
con masas > 8 M⊙) se han propuesto tres escenarios (Zinnecker and Yorke, 2007). El primero
de ellos, conocido como modelo de colapso monolítico o modelo de acreción, es un escenario de
tipo observacional, en tanto que los otros dos, los modelos colisional o de merger y de acreción
competitiva, han sido desarrollados mediante simulaciones numéricas.

El modelo de colapso monolítico o modelo de acreción resulta de escalar el modelo estándar de
formación de estrella de baja masa (ver Sección 1.3) por la masas del objeto en formación (Banerjee
and Pudritz, 2007; McKee and Tan, 2003). Así, por ejemplo, la tasa de acreción característica de
estos objetos es del orden de dos a tres órdenes de magnitud mayor que la tasa típica para las
estrellas de baja masa. Esta versión amplificada del modelo de formación de estrellas de baja masa
implica la existencia de tres estructuras básicas: la envolvente, el disco y el flujo molecular bipolar
(ver Figura 1.8, panel superior).

Por su parte, los modelos colisional o de merger postulan que las estrellas masivas se formarían
mediante las fusiones de núcleos proto-estelares de masas bajas e intermedias, en el centro de
cúmulos densos (ver Figura 1.8, panel inferior, Bally and Zinnecker, 2005; Bonnell et al., 1998;
Stahler et al., 2000). Un condicionamiento importante de este modelo es que son necesarios
ambientes muy poblados, de muy elevadas densidades estelares, para que las colisiones tengan
lugar en escalas de tiempo compatibles con las edades de las estrellas jóvenes (∼ 106 años).

Finalmente, el tercer escenario, conocido como acreción competitiva (Bonnell and Bate, 2006;
Bonnell et al., 2001), propone que las estrellas que se forman en o cerca del centro del cúmulo tienen
la posibilidad de acretar una mayor cantidad de gas en comparación con las estrellas formadas
en la región periférica del mismo. Esto es así simplemente porque las estrellas del centro se
encuentran dentro de la parte más profunda del pozo del potencial gravitatorio de la nube madre
(Bonnell et al., 1997, 2001, 2004). Los embriones estelares, una vez formados, pueden acretar el
gas remanente (esto es, que no ha formado ya otro embrión) de la nube madre y continuar, de esta
manera incrementado su masa. El escenario es competitivo ya que el gas de la nube es limitado y
los embriones compiten entre sí para adquirir la mayor cantidad de masa que les sea posible. Los
núcleos más masivos adquieren más masa, más eficiente y rápidamente que los menos masivos.
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Figura 1.8 Panel superior: Esquema de formación de estrellas de alta masa por modelo de acreción. Panel inferior:
Simulación numérica del modelo colisional de formación de estrellas de alta masa. Créditos: Imágenes adaptada de la
página web: http://physics.uwyo.edu/~chip/cluster_res.html (superior) y del trabajo de Bonnell et al. (2003).

Diversas simulaciones numéricas del colapso global de una nube apoyan este escenario de acreción
preferencial en la parte más interna de la nube (Bonnell and Bate, 2006; Clark et al., 2008; Hsu
et al., 2010). Este modelo predice entonces un efecto de segregación de masas, con las estrellas
más masivas formándose en la región central y las de baja masa en las zonas más alejadas.

Cabe mencionar que estos modelos no son necesariamente mutuamente excluyentes. Así por
ejemplo el colapso monolítico podría operar en forma combinada con el de acreción competitiva.
El objeto en formación desarrolla las estructuras de disco y de outflow y, al mismo tiempo, acreta
gas de la nube madre a través del disco.

1.4.1. Regiones H II, Ultra-Compactas (UCHII) y Regiones de foto-disociación

Las regiones H II son regiones ionizadas alrededor de estrellas o cúmulos de estrellas de tipos
espectrales OB, que emiten una alta tasa de fotones del continuo de Lyman, los cuales se originan
dentro de la nube molecular, donde la fuente excitatriz de alta masa se está formando. La emisión
libre–libre en el continuo de radio de la región H II alrededor de la estrella proporciona uno de los
primeros indicios observables para comprender la formación de las estrellas masivas (Hoare et al.,
2007). Esta emisión libre-libre surge del gas ionizado, de los electrones libres que se desaceleran

http://physics.uwyo.edu/~chip/cluster_res.html
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cuando son deflectados por los iones, y el exceso de energía es transportado por fotones dando
lugar a un espectro característico. Esas regiones también pueden ser observadas en líneas de
recombinación, principalmente del H y He, tanto en el óptico como en el infrarrojo y radio. Por otra
parte, el polvo que es calentado dentro del gas ionizado reprocesa la radiación UV en longitudes de
onda submilimétricas e infrarrojas.

Cuando la fuente excitatriz (la estrella que emite grandes cantidades de fotones ultra-violeta)
es muy joven (< 105 años), la región H II generada es muy pequeña y densa (tamaño < 0.2 pc,
densidades > 104 cm−3), por lo cual es llamada región H II ultra-compacta (UCH II, Churchwell,
2002; Wood and Churchwell, 1989). A medida que la estrella excitatriz evoluciona lo hace también
la región H II asociada, pasando de la fase ultra-compacta a la fase de región H II clásica, con
dimensiones de decenas a centenas de pc. Una fase evolutiva más temprana que la de UCH II es
la de HCH II (Hyper-Compact H II Region), que fue adicionada posteriormente a la secuencia
evolutiva (Kurtz et al., 2000).

Como se mencionó en la Sección 1.3, las estrellas, y en particular las estrellas masivas (tipos
espectrales OB), se forman en el interior de las nubes moleculares. Rodeando propiamente a
la joven estrella se encuentra la región UCH II inmersa en el gas molecular de la nube madre.
Entre ambas regiones existe una interfase llamada “región de foto-disociación” , donde el campo
de radiación ultra-violeta de la estrella excitatriz es lo suficientemente intenso para disociar las
moléculas de H2 (Tielens and Hollenbach, 1985). Sin embargo, la radiación UV de las estrellas
ionizantes se atenúan rápidamente dada la opacidad del medio de alta densidad que protege al resto
del gas en la nube molecular (∼ 103 cm−3). Como consecuencia, generalmente se produce una
zona de transición muy marcada entre las diferentes fases (H II, H I y H2), dando como resultado
una estructura en capas (Hollenbach and Tielens, 1997). La Figura 1.9, panel superior, muestra un
esquema de las diferentes capas que se forman entre la región H II y la de H2, y en el panel inferior,
se presenta a modo de ejemplo la región de Formación de Carina, donde se encuentra el cúmulo
Trapis 14 (Tr 14).

Las regiones de foto-disociación son usualmente detectadas a través de la emisión de PAH2. Las
bandas espectrales debidas a las emisiones de PAH son características dominantes en el infrarrojo
cercano y medio (3−20 µm). Dado que los PAH son excitados por los fotones de UV (6−13.6 eV),
la emisión de PAH es característica de las regiones de foto-disociación (PDR) y se observan a
longitudes de onda de 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.0, 12.7, 13.5, 14.2, 15.8, 16.4, 17.4, 17.8 y 18.9 µm.
Particularmente en las bandas [5.8] y [8.0] de la cámara IRAC de Spitzer caen algunas de las
bandas más intensas.

2Los PAH (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons), en español Hidrocarburos Aromáticos Policíclicos, son compuestos
orgánicos presentes en el medio interestelar.
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Figura 1.9 Panel superior: Esquema de una región H II con fotodisociación y fluorescencia. Los fotones UV que
provienen de la estrella masiva, excitan las moléculas de H2 en las bandas de Lyman y Werner. La caída en cascada de
los electrones a los estados inferiores generan líneas de emisión en 2.12 µm. Panel inferior: Imagen de una parte de la
región de formación de Carina. La imagen está compuesta por la emisión de [O III] en 5007 Å (en azul), Brγ (en verde),
y H2 1-0S(1, en rojo). En la esquina superior izquierda se observa el cúmulo compacto de estrellas tipo O, llamado
Tr 14. La escala asume una distancia de 2.9 kpc. Créditos: Imágenes extraídas del trabajo de Hartigan et al. (2012).
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1.4.2. Formación estelar secuencial

Otro aspecto relacionado con las regiones H II generadas por estrellas de gran masa jóvenes,
es que las mismas pueden barrer y comprimir el medio molecular circundante (ver panel 2 de
la Figura 1.10), de modo tal que en las envolturas (moleculares) resultantes pueden formarse
nuevas estrellas mediante un proceso de formación estelar inducida. Este proceso puede ser
retroalimentado, es decir, la nueva generación de estrellas puede comprimir el medio molecular
circundante y volverse a desencadenar la formación de otras estrellas de manera secuencial. Esto
ocurrirá en tanto haya material molecular disponible. Existen dos mecanismos principales para la
formación esterar inducida por la presencia de una región H II. Uno es el mecanismo de “collect
and collapse”3 y el otro es el de “radiative driven implosion”4 o RDI, los cuales se describen
brevemente. La Figura 1.10 muestra un esquema típico de formación estelar secuencial a partir de
una nube molecular y una región H II.

En el caso del mecanismo de “collect and collapse” el frente de onda generado por la expansión
de la región H II comprime el material molecular circundante creando una envoltura la cual colapsa
y se fragmenta, desencadenando la formación de estrellas (ver panel 2 y 3 de la Figura 1.10,
Elmegreen and Lada, 1977). En el caso del mecanismo de “radiative driven implosion” es necesaria
la existencia previa de un grumo o núcleo denso el cual colapsa por acción de la presión proveniente,
en este caso, de una región H II joven y cercana (Lefloch and Lazareff, 1994a). El mecanismo de
“collect and collapse” suele ser empleado para explicar la formación de estrella masivas en tanto
que el de “radiative driven implosion” es el favorecido para la formación de estrellas de masa baja
e intermedia (Deharveng et al., 2005; Valdettaro et al., 2008).

1.5. Jets Estelares y Flujos Bipolares Moleculares

1.5.1. Jets estelares

Los jets estelares están usualmente constituidos por una cadena de pequeños knots5, de apa-
riencia cuasi-nebular, que reciben el nombre de objetos Herbig–Haro (HH) en honor de sus
descubridores (Haro, 1952; Herbig, 1951). En otros casos, la emisión que delinea el cuerpo del jet
es continua, sin la presencia de knots. El caso combinado de emisiones continua y discreta también
es frecuente.

Los objetos HH son regiones de choque donde un viento supersónico interactúa con el medio
ambiente. La determinación de movimientos propios de diversos objetos HH o knots mostraron
que estos se mueven a velocidades supersónicas (velocidades > 200 km s−1), originados por una

3El término “collect and collapse” podría ser traducido como acumulación de material y colapso.
4El término “radiative driven implosion” podría traducirse como efecto de implosión producido y desencadenado

por radiación.
5La palabra knot podría traducirse como nodo. A partir de aqui se adoptará este término para hacer referencia a las

subestructuras internas que componen los jets estelares
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Figura 1.10 Esquema de formación estelar secuencial, a partir de una nube molecular donde se formaron inicialmente
estrellas de tipo OB. Crédito: Imagen modificada del trabajo de Lada (1987).

fuente central (la proto-estrella), usualmente muy incrustada en la nube madre (Cudworth and
Herbig, 1979; Herbig and Jones, 1981). Un ejemplo de esto son el caso de HH 1 y HH 2, donde
estos objetos se alejan en sentidos opuestos desde una estrella excitante común (Hester et al., 1998;
Noriega-Crespo and Raga, 2012; Pravdo and Angelini, 1995).

Los espectros ópticos de los objetos HH evidencian continuo prácticamente inexistente y
numerosas líneas de emisión del H y líneas prohibidas de elementos como el [O I], [N II] y [S II].
Imágenes en alta resolución (en filtros como Hα y [S II]) muestran una clara forma de “bow–
shock” o choque de proa. Es justamente esta morfología la que permite explicar las características
espectrales de los objetos HH (ver Figura 1.11). Dado que los objetos HH se forman en la región de
recombinación por detrás de la zona de choque, la forma de arco de los mismos explica la existencia
de elementos de muy diversos potenciales de excitación, ya que en la zona del ápex las velocidades
son más elevadas que en la zona del choque oblicuo, en oposición a un choque plano-paralelo
que no lo permitiría (Hartigan et al., 1987; Hartmann and Raymond, 1984; Raymond et al., 1988;
Schwartz, 1975).
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Figura 1.11 Esquema de la superficie de choque terminal de los jets. Crédito: Imagen extraída de la página web:
http://www.eso.org/~tstanke/ thesis/chap2_16.html.

Más específicamente, es posible diferenciar dos regiones en el bow–shock: el llamado choque
frontal (forward shock) y el choque posterior (reverse shock). En el primero se produce una
aceleración y excitación y/o ionización colisional del material y por ende un calentamiento del
mismo, en el segundo se produce una desaceleración y enfriamiento donde se emiten las líneas de
recombinación del hidrógeno y líneas las prohibidas de diversos metales.

1.5.2. Flujos bipolares moleculares

Como se mencionó en la Sección 1.3, las etapas más tempranas de formación de las estrellas, en
particular de baja masa, involucran la aparición de los llamados “flujos bipolares moleculares”. El
trazador más usado para delinear los outflows moleculares bipolares es las transiciones rotacionales
puras de baja energía en J de 12CO. Como se mencionó en la Sección 1.1 el CO es el elemento más
abundante luego del H2. Sus niveles de energía más bajos (Eu/k = 5.5, 16.5 y 33 K sobre el nivel
fundamental, para los estados rotacionales J = 1, 2 y 3, respectivamente) se pueblan fácilmente por
colisiones a las densidades y temperaturas típicas de las nubes moleculares. Otra ventaja importante
es que estas líneas pueden ser observadas desde tierra en las ventanas atmosféricas de 3, 1.3 y
0.85 µm.

Un flujo (bipolar) de alta velocidad eyectado por la estrella en formación arrastra el material
de la nube circundante y lo pone en movimiento originando dos lóbulos opuestos en la dirección
del eje de rotación y perpendicular al plano del disco (Bachiller, 1996). Estos flujos bipolares
moleculares pueden ser “altamente colimados” o bien “pobremente colimados” (ver Figura 1.12).
Los primeros se asemejan mucho a los jets estelares que se observan en longitudes de onda del

http://www.eso.org/~tstanke/thesis/chap2_16.html
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Figura 1.12 Ejemplos de outflows pobre y altamente colimados. Panel izquierdo: Imagen del objeto HH 211 de Clase 0
en 1.3 mm (contornos rojos en el centro), 12CO(en contornos blancos) y H2 en 2,12 µm(en rojo). Este objeto presenta
un outflow altamente colimado. Panel derecho: Mapa de 12CO(2–1) del objeto NGC 6334 de Clase I, con un outflow
pobremente colimado. Créditos: Imágenes obtenidas de la página web: https://www.slideserve.com/hilel-mccarty/
observaciones-de-objetos-estelares-j-venes.

óptico tales como [S II], Hα y la línea del hidrógeno molecular en 2.122 µm y del [Fe II] en
1.644 µm (Bally, 2016; Reipurth and Bally, 2001).

Los outflows altamente colimados usualmente corresponden a material que se mueve a altas
velocidades ∼ 100− 300 km s−1, poseen longitudes de 0.01 a 0.1 pc y factores de colimación6

Rcol > 10; es decir, tan colimados como los jets estelares. Muchos de ellos presentan una morfología
similar también a la de los jets ópticos con una sucesión de emisiones discretas, cuasi-regularmente
espaciadas denominadas bullets. El tamaño típico de estos bullets es de ∼ 0.01 pc, sus masas
de ∼ 10−4 M⊙ y los tiempos dinámicos entre bullets sucesivos de 102 a 103 años. Las fuentes
excitantes de este tipo de outflows son usualmente objetos de Clase 0 (panel izquierdo de la
Figura 1.12).

Los outflows pobremente colimados (panel derecho de la Figura 1.12), o outflows clásicos,
presentan simetría esferoidal y poseen velocidades de 10−50 km s−1, longitudes entre 0.1 y 5 pc,
factores de colimación R < 5, y masas de entre 0.01 y cientos de masas solares. Poseen escalas de
tiempos dinámicos de entre 103 y 105 años y usualmente están asociados a objetos de Clase I y II.

1.5.3. La línea en 2.122 µm del H2

Las transiciones roto-vibracionales del H2 ocurren en el cercano infrarrojo y son un trazador
muy confiable del material excitado por choques. Por este motivo, estas transiciones son muy
empleadas en el estudio de los jets estelares (Caratti o Garatti et al., 2006; Gredel and Reipurth,
1994; Walawender et al., 2009).

6El factor de colimación Rcol se define como el cociente entre los ejes mayor y menor del outflow.

https://www.slideserve.com/hilel-mccarty/observaciones-de-objetos-estelares-j-venes
https://www.slideserve.com/hilel-mccarty/observaciones-de-objetos-estelares-j-venes
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Como se mencionó en la Sección 1.1, la molécula de H2 es simétrica (homo–nuclear), por
lo que no posee momento dipolar permanente, sin embargo sí posee momento cuadrupolar. Las
transiciones más importantes corresponden a las transiciones roto-vibracionales para el estado
electrónico fundamental. Cada transición vibracional se descompone en sub-niveles rotacionales
formando una banda roto-vibracional. La parte rotacional corresponde al momento cuadrupolar
eléctrico. El estado electrónico fundamental posee 14 niveles vibracionales ligados, cada uno de
los cuales se subdivide en numerosos estados rotacionales. Estos niveles roto-vibracionales del H2

son poblados por colisiones con otras moléculas de H2, átomos, iones o electrones.
Para las transiciones cuadrupolares no existen reglas de selección para los distintos esta-

dos ν . Por el contrario para el número cuántico rotacional, las transiciones entre los niveles
roto-vibracionales deben satisfacer J= 0,±2, con J= 0 − 0 prohibida. Las transiciones roto-
vibracionales son usualmente denotadas indicando la diferencia en J (rotacional) de un dado estado
ν (vibracional). La diferencia en J se indica con las letras mayúsculas O, Q y S, correspondientes a
J=+2,0,−2. Además se agrega el número cuántico rotacional J del estado final. Para el caso de la
línea en 2.12 µm, correspondiente a la transición ν = 1−0S(1), su notación completa sería ν = 1
a ν = 0, J = 3 a J = 1.

Como el primer estado vibracional excitado (v = 1) del H2 requiere ∼ 0.5 eV, se necesitan
temperaturas del ∼ 1000 K para que exciten colisionalmente los niveles vibracionales del estado
fundamental de H2. Dado que la tasa de disociación del H2 aumenta muy rápidamente con la
temperatura, a T ∼ 4000−5000 K (el potencial de disociación del H2 es de 4.48 eV), la molécula
de H2 se disociará rápidamente, por lo que la mayor parte de excitación colisional de H2 ocurrirá
para un rango limitado de temperatura, alrededor de 2000 K. La Figura 1.13 muestra un ejemplo de
un objeto Herbig-Haro observado en 2.12 µm correspondiente a la línea del H2.

1.5.4. Los EGOs y Green Fuzzies

En años más recientes, concretamente desde la puesta en operación del telescopio espacial
Spitzer, con su cámara IRAC, se han detectado unos objetos denominados EGOs (“Extended Green
Objects”; Cyganowski et al., 2008) o “Green Fuzzies”7 (Chambers et al., 2009). Estos objetos
presentan un intenso y característico color verde, con formas del tipo nebular, cuando se emplea
la usual combinación de las bandas de IRAC ([3.6] en color azul, [4.5] en verde y [8.0] en rojo).
Es justamente en la banda en [4.5] donde se encuentran varias de la líneas de H2 (ν = 0−0, S(9,
10, 11)), como también las cabezas de las banda del CO (ν = 1−0). Estas líneas son comúnmente
excitadas por regiones de choque tales como las originadas por flujos bipolares moleculares o
jets estelares (Noriega-Crespo et al., 2004; Reach et al., 2006; Zhang and Wang, 2009). Luego, la
detección de estos objetos EGOs o Green Fuzzies es considerada como indicadores de la presencia
de jets.

7El término Green Fuzzies hace referencia a objetos de apariencia nebular con una marcada emisión en la banda de
4.5 µm del telescopio Spitzer.
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Figura 1.13 La imagen muestra en la línea del H2 en 2.12 µm al objeto Herbig-Haro HH 212, localizado en la
constelación de Orión (El Cazador), en una región densa de formación estelar. Los outflows o chorros, producidos por
la proto-estrella en el centro de HH 212 de tan sólo unos pocos miles de años, son notablemente simétricos, con varios
knots que aparecen a intervalos relativamente estables (de aproximadamente 30 años). Créditos: Imagen extraída de la
página web: https://www.eso.org/ .

1.5.5. Outflows y jets gigantes

Tanto en el óptico como en el infrarrojo cercano (H2 en 2.122 µm), medio (banda [4.5] de
IRAC/Spitzer) y en longitudes de onda de radio (12CO) se han detectado jets y/o outflows estelares
con longitudes del orden del pc. Más aún, muchos de estos jets gigantes tienen longitudes de
alrededor de un orden de magnitud mayor que el núcleo proto-estelar del cual se originan, e incluso
pueden extenderse bastante fuera del mismo, como sucede por ejemplo, con los objetos HH 34
(Devine et al., 1997), HH 111 (Reipurth et al., 1997), HH 46/47 (Stanke et al., 1999). Un par de
ellos son mostrados en las Figuras 1.15 y 1.16.

Muchos de estos jets evidencian variaciones de dirección en su eje que describen una forma de
“S” (Bally and Reipurth, 2001; Cesaroni et al., 2005; López et al., 2010). La principal hipótesis que
explicaría tal perfil es la binaridad de la fuente excitante, ya sea por el movimiento orbital de la
fuente emisora del jet (Fendt and Zinnecker, 1998) o bien por la precesión de eje del mismo debido
al efecto tidal o de marea de la compañera sobre el disco de la estrella excitatriz (Beltrán et al.,
2016; Choi et al., 2017; Podio et al., 2016).

Por otro lado, el perfil en “S” usualmente está constituido por una sucesión o cadena de knots,
lo cual sugiere una cierta intermitencia de la fuente central. Es decir, que las eyecciones de la

https://www.eso.org/
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Figura 1.14 Imagen combinada de L1157 en las bandas de Spitzer, en 3.4 (en azul), 4.5 (en verde) y 8.0 µm(en rojo)
Créditos: Imagen extraída de la página web: http://www.spitzer.caltech.edu/ .

estrella serían más bien localizadas temporalmente, lo cual recuerda a los eventos de tipo FU
Orionis (Sección 1.3.2). Diversos autores han sugerido entonces una conexión entre las emisiones
periódicas o intermitentes de los jets y los eventos eruptivos de la estrella central (Bally and
Reipurth, 2001; McGroarty and Ray, 2004; Reipurth, 1985). En esta interpretación, los primeros
knots de la cadena que se encuentran más alejados de la fuente central fueron producidos por los
primeros eventos de acreción–eyección de la proto–estrella (Hartmann, 1998; Reipurth, 1989).

1.5.6. HH 46/47: Un ejemplo prototipo

Con el objetivo de presentar un panorama integrador del efecto de los outflows y jets, en esta
sección se describe al objeto HH 46/47 como un prototipo de estos objetos y de la interacción
outflow–jet.

La Figura 1.17 muestra una imagen en Hα de gran campo (21′×14′, esto es 2.7 pc×1.8 pc a
una distancia de 450 pc) del objeto HH 46/47 tomada del trabajo de Stanke et al. (1999). En ella se
identifican distintos knots, además de la posición de la fuente excitante (HH 47IRS o IRAS 08242-
505, objeto de Clase I) inmersa en el glóbulo de Bok GDC1=ESO 210 6A (Reipurth, 1983), cuya
silueta queda delineada por la extinción visual del propio glóbulo. Varios de los knots escapan de la
nube madre formando un flujo gigante con una extensión de 2.6 pc (desde el knot HH 47 noreste al
HH 47 sudoeste). La presencia de múltiples choques de proa sugieren la intermitencia de la fuente
excitatriz.

http://www.spitzer.caltech.edu/
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Figura 1.15 Imagen completa de HH 34, desde el objeto HH 33 al HH 87/88, en Hα (azul) y [SII] (rojo), y con una
extensión total de 3 pc. Crédito: Imagen extraída de la presentación power point de Bally (2011), disponible en la
página web: https://casa.colorado.edu/~bally/PowerPoint/2018_Outflows_and_Jets_Tenuta_Monacelle.ppt.pdf .

La Figura 1.18, tomada del trabajo de Noriega-Crespo et al. (2004), muestra una combinación
de imágenes de gran campo (∼ 6.5′×10.6′) en las cuatro bandas de IRAC/Spitzer (3.6 µm en azul,
4.5 + 5.8 µm en verde y 8.0 µm en rojo). Cabe destacar la complementariedad de las Figuras 1.17 y
1.18, donde esta última permite develar el lóbulo sudoeste, completamente oscurecido en longitudes
de onda ópticas. Notar cómo la posición del glóbulo de Bok puede verse en emisión translúcida de
color rojizo, principalmente atribuible a la emisión de los PHA.

La Figura 1.19, tomada del trabajo de Bally (2016), superpone observaciones en distintas
longitudes de onda obtenidas a lo largo del tiempo por distintos autores. La imagen de fondo
corresponde a un filtro en banda angosta centrado en 2.12 µm y muestra la emisión del jet en color
verde y fue tomada por J. Bally empleando la cámara NEWFIRM del telescopio Blanco de 4-m
de Cerro Tololo. Los contornos en amarillo muestran la emisión óptica en [S II] (Hartigan et al.,
2011) y aquellos en cian y rojo, corresponde a los lóbulos azul y rojo, respectivamente, del outflow
mapeado en la línea CO (J=1-0) empleando el telescopio ALMA (Arce et al., 2013). El lóbulo azul
en CO coincide con la parte más brillante de la emisión en [S II] en tanto que el lóbulo rojo lo hace
con la emisión en H2 en 2.12 µm.

Finalmente, la Figura 1.20, tomada de la presentación de John Bally, construye el escenario
propuesto para HH 46/47, que podría considerarse el modelo más aceptado en la actualidad para la
interacción entre los jets estelares y los flujos bipolares moleculares. La Figura muestra una imagen
en [S II] en color rojo. El disco proto-planetario está indicado en color violeta, en tanto que las
elipses rojas indica las líneas de acreción magnética (Shu et al., 1994). En dirección perpendicular
al disco, desde la zona polar surge el jet óptico, indicado con una cadena de knots (objetos HH),

https://casa.colorado.edu/~bally/PowerPoint/2018_Outflows_and_Jets_Tenuta_Monacelle.ppt.pdf
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Figura 1.16 Imagen combinada del jet HH 111 en los filtros ([SII] (en 671.6 µm, en azul), Hα (en 656.3 µm, en
naranja), [FeII] (en 1.64 µm, en turquesa) y H2 (2.12 µm, en rojo) tomadas por el telescopio espacial Hubble (Reipurth
et al., 1999). Los contornos verdes marcan las paredes del outflow, trazado en la molécula de CO(1–0), tomadas por el
arreglo BIMA y el radiotelescopio de 14 m FCRAO (Lee et al., 2000). La estrella amarilla marca la posición de la
fuente excitatriz. El óvalo gris en la parte inferior derecha indica el tamaño de beam de los datos con BIMA. El tamaño
total del outflow es de ≈ 0.2 pc. Créditos: Imagen extraída del trabajo de McKee and Ostriker (2007).

hasta el knot más alejado que evidencia un perfil de choque de proa. El outflow molecular, en
distintos trazadores (en particular en CO) delinea la cavidad, que el mismo crea en la nube madre,
arrastrando el material de la misma. Notar que el jet óptico yace sobre el eje polar del sistema
disco+estrella, en tanto que el outflow molecular se aleja considerablemente de éste.
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Figura 1.17 Imagen en Hα que muestra la interacción outflow–jet en el objeto HH 46/47. Mientras que HH 47noroeste
(NE) presenta una gran estructura de choque de proa, la morfología de HH 47sudoeste (SW) no está bien definida.
Créditos: Imagen extraída del trabajo de Stanke et al. (1999).

Figura 1.18 Sistema HH 46/47 mapeado en las cuatro bandas de IRAC/Spitzer: 3.6 µm en azul, 4.5 + 5.8 µm en verde
y 8.0 µm en rojo. Créditos: Imagen extraída del trabajo de Noriega-Crespo et al. (2004).



28 CAPÍTULO 1. FORMACIÓN ESTELAR

Figura 1.19 Sistema HH 46/47 mapeado en diferentes longitudes de onda: milimétrico y sub-milimétrico (ALMA),
infrarrojo cercano (NEWFIRM) y óptico. Créditos: Imagen extraída del trabajo de Bally (2016).

Figura 1.20 Modelo unificado de jets/outflows en una estrella en formación, donde se pueden observar también las
moléculas trazadores de cada región. Crédito: Imagen extraída de la presentación de John Bally, “Jets & Explosive
Outflows from Forming Stars”, disponible en su página personal: https://casa.colorado.edu/~bally/ .

https://casa.colorado.edu/~bally/


Capítulo 2

Datos en el Infrarrojo

El estudio de objetos estelares a través de datos tomados en longitudes de ondas infrarrojas
(1–100 µm) ha permitido obtener información fundamental acerca de la formación estelar. En este
capítulo se presentan las características de los telescopios e instrumentos utilizados en este rango
espectral para realizar el estudio de los objetos que se desarrollarán en los siguientes capítulos. En
particular, se detallan las características del instrumento GSAOI y GeMS del telescopio Gemini. A
su vez, se describen las particularidades que presenta la nueva tecnología en Óptica Adaptativa (OA)
que emplea GeMS, para obtener datos de altísima resolución espacial (0.08′′). También se detalla
el proceso de reducción implementado para procesar las imágenes obtenidas con estas nuevas
tecnologías que implicó el uso de un nuevo software. Por último, se presentan las características
principales de otros telescopios e instrumentos infrarrojos de donde se extrajeron datos para
complementar el estudio de los objetos de interés.

2.1. Gemini: GSAOI+GeMS

El observatorio Gemini1 consta en dos telescopios reflectores gemelos de 8.1 m de diámetro
ubicados en ambos hemisferios: Gemini Sur, localizado en Cerro Pachón a 2700 msnm, en el norte
de Chile; y Gemini Norte Frederick C. Gillett (ver Figura 2.1), en Mauna Kea a 4213 msnm, en la
isla de Hawai. Ambos poseen la misma configuración de montura azimutal, con foco Cassegrain, en
cuyas bases es posible montar varios instrumentos al mismo tiempo (ver Figura 2.1, panel derecho).
En particular, en este trabajo se utilizaron observaciones tomadas con el telescopio Gemini Sur y el
instrumento GSAOI (por sus siglas en inglés Gemini South Adaptive Optics Imager) junto con el
sistema de Óptica Adaptativa GeMS (por sus siglas en inglés, Gemini Multi-Conjugate Adaptive
Optics System).

GSAOI es una cámara de óptica adaptativa en el infrarrojo cercano que provee imágenes en
un rango de longitudes de onda de entre 0.9 y 2.4 µm. El instrumento tiene una distancia focal de
f/32, su campo de visión o FoV (field of fiew) es de 85′′×85′′, con una escala de 0.0197′′/pixel.

1https://www.gemini.edu/
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Figura 2.1 Panel izquierdo: Telescopio Gemini Norte. Panel derecho: Base del telescopio Gemini Sur donde pueden
observarse varios instrumentos y detectores montados, listo para la noche de observación. Créditos: Observatorio
Gemini/AURA.

Su detector está constituido por un mosaico o arreglo (2× 2) de cuatro detectores individuales
Rockwell HAWAII-2RG de 2048× 2048 pixels cada uno, con un espacio vacío entre ellos o

“gap” de ∼ 2 mm, que equivalen a ∼ 2.5′′ en el cielo (ver Figura 2.3). A su vez, GSAOI opera en
conjunto con el instrumento de óptica adaptativa GeMS que posee el telescopio de Gemini Sur.
Este instrumento permite obtener imágenes uniformes en el límite de difracción, en longitudes de
onda del infrarrojo cercano (NIR), sobre un FoV extendido de más de 1 minuto de arco.

2.1.1. Óptica Adaptativa: GeMS

La Óptica Adaptativa es un sistema acoplado a los detectores de un telescopio, que permite
la corrección del frente de onda proveniente de las fuentes estelares que sufre una degradación al
atravesar la atmósfera terrestre. Estos ajustes del frente de onda por medio de esta nueva tecnología
son más eficientes en longitudes de ondas largas, en particular en la región del infrarrojo.

Una de las piezas fundamentales de la OA son los sensores de frente de onda, los cuales miden
la fase de perturbación integrada a lo largo de la línea de la visual. Estos sensores captan la luz
proveniente de fuentes artificiales, o comúnmente denominadas estrellas guías, creadas a través de
sistemas de láseres que chocan con la atmósfera, para realizar las correcciones correspondientes.
Para diferentes estrellas guía, la fase de perturbación es distinta, lo que genera una degradación
fuera del eje de corrección del frente de onda. La rapidez con la que se manifiesta esta degradación
depende de varios factores, principalmente de la distribución vertical de la turbulencia y de la
longitud de onda. Además, estos sistemas utilizan estrellas naturales guías o NGS (Natural Guide
Star) para mantener en foco el telescopio y compensar las variaciones lentas de los lasers de sodio
debido a la variación de altura en la atmósfera2.

2Para más información consultar la siguiente página web: https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gems/
introduction-gems/bto.

https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gems/introduction-gems/bto
https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gems/introduction-gems/bto
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Figura 2.2 Izquierda: Imagen del telescopio Gemini Sur en operación con el sistema de lasers de la óptica adaptativa
GeMS encendidos. Derecha: Puede observarse la constelación de cinco estrellas que generen los lásers al proyectarse
sobre la atmósfera. Créditos: Galería de imágenes de Gemini: http://www.gemini.edu/gallery.

El instrumento GeMS3 del telescopio Gemini Sur es un sistema de OA multiconjugada o
MACAO (Multi-Conjugate Adaptive Optics), que está compuesto de tres subsistemas principales
que consisten en: un banco láser, que genera láser de sodio de 50 W de potencia; un dispositivo que
permite la transferencia del láser hasta el cielo, denominado Beam Transfer Optics (BTO) y que
está montado en el espejo secundario del telescopio; y un banco óptico llamado CANOPUS, que
posee el resto de los instrumentos que permiten compensar el frente de onda distorsionado por los
efectos atmosféricos.

En particular, el banco láser de GeMS genera una constelación cuadrada (de 60′′ de lado)
de 5 estrellas artificiales denominados LGS (ver Figura 2.2), producidas por láseres de sodio de
10 W de potencia cada uno, que sirve para corregir los efectos de la atmósfera. Dependiendo del
ángulo cenital con el que se realicen las observaciones, el láser es capaz de propagarse hasta la

3https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gems

http://www.gemini.edu/gallery
https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gems
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Figura 2.3 Imagen del campo del detector de GSAOI donde se evidencia el arreglo de 4 detectores, como así también,
los espacios vacíos o "gaps" entre ellos. Crédito: Imagen tomada de la página web de GSAOI.

atmósfera entre 90 y 180 km de altura, para un rango de ángulo cenital permitido de entre 0 y
60°. Adicionalmente, el sistema utiliza tres estrellas naturales guía (NGSs) en el campo4, para
compensar las deformaciones del frente de onda (tip-tilt) y los errores dinámicos en la resolución.
Una de estas NGS, usualmente la CWFS3 (CANOPUS Wave Front Sensor 3), es utilizada también
para compensar las variaciones lentas de las capas de sodio por altitud.

Por su parte, el banco óptico CANOPUS está conformado por sensores de frente de onda
(tip–tilt mirror) y espejos deformables encargados de tomar muestras de la calidad del cielo a una
velocidad de 1000 veces por segundo, para analizar el frente de onda proveniente de las estrellas
artificiales generadas con los láseres de sodio y compensar en tiempo real la deformación generada
por la atmósfera. También integran este instrumento: un compensador de dispersión atmosférica; un
focalizador; y el sistema LGSWFS (Laser Guide Source Wave Front Sensor) encargado de generar
la constelación de 5 fuentes lásers de sodio.

Sin embargo, dada las características de esta tecnología, se generan tres efectos sobre las
imágenes:

Deformaciones asimétricas en el campo hacia posiciones alejadas del eje del frente de onda,
denominadas anisoplanatism;

4GeMS también puede funcionar con dos o una NGS, pero su desempeño será de menor calidad, viéndose degradado
su FWHM en el campo de visión de manera proporcional a la distancia con el sensor de frente de ondas del sistema
CANOPUS (CWFS) (ver por ejemplo, Schirmer et al., 2015)
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Figura 2.4 Ejemplos de efecto de anisoplanatismo en dos imágenes tomadas por la cámara infrarroja KIR (izquierda)
y el sistema PUEO de OA en el telescopio Canada–Francia–Hawai (derecha). Créditos: Observatorio Gemini.

Cubrimiento limitado del cielo; y

Efecto de “cono”.

Anisoplanatismo

Los sensores del frente de onda miden la fase de perturbación integrada solo a lo largo de la
dirección de la línea de la visual. Cuando se observa hacia distintas direcciones respecto de la
posición de la estrella guía, la fase de perturbación integrada es diferente, causando una degradación
en la corrección hacia afuera del eje del frente de onda. La rapidez con la que se manifiesta esta
degradación depende de ciertos parámetros, entre los cuales están: la distribución vertical de la
turbulencia, la longitud de onda, y la rapidez con la que el sistema de OA ajusta las perturbaciones
y las corrige. Este fenómenos es conocido como anisoplanatismo, y se produce cuando el ángulo
isoplanático, definido como el ángulo que separa dos estrellas cuya luz pasa por la misma región
turbulenta, genera un cociente de Strehl5 reducido en un 50%. Dicho ángulo varía con la longitud
de onda y la masas de aire, siendo valores típicos ángulos isoplanares de 20′′ para la banda J, 30′′

para la banda H y 40′′ para la banda K. La Figura 2.4 muestra dos ejemplos de anisoplanatismo en
imágenes en la banda K tomadas con la cámara infrarroja KIR (izquierda) y el sistema PUEO de
OA en el telescopio Canada–Francia–Hawai (derecha).

5El cociente de Strehl es una medida de la calidad del sistema óptico de un telescopio utilizado para comparar el
rendimiento real del mismo respecto a su rendimiento teórico. Se define como el cociente entre el pico máximo de
intensidad observado en el plano de detección de una fuente puntual, respecto del pico teórico del sistema en su límite
de difracción y puede tomar valores de entre 0 y 1.
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Cubrimiento del cielo

La corrección por óptica adaptativa usando estrellas guías naturales solo es posible en las
regiones cercanas de estrellas relativamente brillantes (R∼ 15 mag). Esto representa una gran
restricción en el cubrimiento de todo el cielo, acotándolo a aproximadamente el 5%. A partir de
esta limitación, se ideó el sistema de LGS, el cual genera un patrón de estrellas brillantes guía
mencionado anteriormente, que pueden ser usados para las respectivas compensasiones en cualquier
posición del cielo.

Efecto de “cono”

Se produce porque la constelación de estrellas artificiales LGS es proyectada a una determinada
distancia en la atmósfera (90−160 km); sin embargo, el haz de luz que retorna, y que usa el sensor
de frente de onda, no ha pasado por el mismo volumen de aire que las fuentes astronómicas. Este
efecto geométrico empeora a medida que aumenta el diámetro del telescopio. Para corregir esto, los
sistema de MCAO como GeMS utilizan una combinación de estrellas naturales y estrellas lásers
guías, con varios espejos deformables, para generar una imagen homogénea sobre un campo más
amplio que por medio de la OA regular.

2.1.2. Reducción de datos: THELI

Como se detalló en las secciones anteriores, una de las dificultades que presenta la reducción
de las observación con GSAOI+GeMS es la toma de imágenes de campo ligeramente desplazadas
a través de dithering y la corrección por frente de onda realizada por la OA que genera un patrón
de distorsión único para cada imagen. Es por ello que, para reducir y apilar las imágenes obtenidas
con GSAOI en cada filtro se requieren de pasos adicionales en el proceso.

El observatorio Gemini se encarga de proveer a sus usuarios con paquetes adaptados, para llevar
a cabo la reducción con sus imágenes. Cabe destacar que actualmente Gemini tiene disponible
la reciente plataforma de reducción de datos DRAGONS6 (Data Reduction for Astronomy from
Gemini Observatory North and South) y el paquete de reducción Disco–Stu, el cual permite la
alineación y apilado de las imágenes que hayan sido previamente procesados con el paquete de
Gemini en IRAF o con DRAGONS. Tanto Disco–Stu como DRAGONS están basados íntegramente
en lenguaje Python.

Sin embargo, al momento de trabajar con los datos obtenidos de GSAOI, el paquete corres-
pondiente para el software de IRAF carecía del último paso, relativo al apilado de las imágenes.
En su lugar, se optó por la utilización de un nuevo programa de procesamiento de imágenes
llamado THELI7 (Erben et al., 2005; Schirmer, 2013). El mismo es una herramienta para reducción

6DRAGONS está disponible a través de la página web: https://www.gemini.edu/node/11823.
7THELI puede ser descargado de la página web: https://www.astro.uni-bonn.de/theli/

https://www.gemini.edu/node/11823
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/
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automatizada de imágenes astronómicas en longitudes de onda ópticas, infrarrojas cercanas (NIR)
y media (MIR) que posee varios beneficios, entre los cuales destacan:

90 instrumentos pre–configurados8.

Realizar múltiples procesos en paralelo, también denominado “paralelización”.

Corregir errores generados por el modo de lectura del detector, también denominado “cross-
talk”, y por respuesta de “no-linealidad” del mismo.

Corregir por fondo de cielo y transparencia atmosférica.

Corrección automática por distorsión y creación de grandes mosaicos.

Apilado de las imágenes de campo generadas por dithering, denominado “coaddition”.

Calibración en flujo absoluto.

A su vez, el entorno gráfico de THELI presenta una secuencia sucesiva de pestañas (ver
Figura 2.5) con los pasos que deben seguirse para el procesado de las imágenes individuales hasta
la obtención de las imágenes finales. A continuación, se describen de manera sintética los pasos
sucesivos que deben efectuarse para la reducción de los datos con este programa para obtener
las imágenes finales9. A su vez, los pasos que se mencionan a continuación deben repetirse para
cada grupo de datos y para cada filtro que se tenga. Cabe destacar que THELI utiliza dentro de su
software los programas SExtractor10 (Bertin and Arnouts, 1996), para los procesos iniciales de
preparación, substracción del cielo y pesado (“weighting”), SCAMP11 (Bertin, 2006), para realizar
la calibración astrométrica, y SWarp12 (Bertin et al., 2002), para el paso final de apilado de las
imágenes (“coaddition”), los cuales deben ser tenido en cuenta a la hora de asignar valores a los
parámetros intervinientes en cada tarea.

Inicialización

El primer paso de la reducción consiste en definir en el programa dónde se encuentran las
imágenes de interés y qué instrumento fue empleado para su obtención. Dichas imágenes deben ser
ordenadas en carpetas de acuerdo a si son imágenes de ciencia o de calibración. Las imágenes de
calibración, a su vez, deben ser discriminadas en imágenes Bias, Dark, Flat o comúnmente llamadas
Flat On13, Flat Off 14 e imágenes de Cielo o Sky. También es posible agregar las estrellas estándares

8También es posible configurar manualmente nuevos instrumentos para realizar el procesamientos de los datos.
9Para más detalle se puede consultar el trabajo de Schirmer (2013) y el manual de THELI: https://www.astro.

uni-bonn.de/theli/gui/index.html#gui-documentation-label.
10SExtractor está disponible en la página web: https://www.astromatic.net/software/sextractor
11SCAMP está disponible en la página web: http://www.astromatic.net/software/scamp
12SWarp está disponible en la página web: https://www.astromatic.net/software/swarp
13Los Flats On son aquellos flats tomados manteniendo encendida una fuente de iluminación sobre la pantalla.
14Los Flats Off son tomados sobre una superficie uniforme, pero con la fuente de iluminación apagada.

https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/index.html#gui-documentation-label
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/index.html#gui-documentation-label
https://www.astromatic.net/software/sextractor
http://www.astromatic.net/software/scamp
https://www.astromatic.net/software/swarp
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Figura 2.5 Imagen del entorno gráfico del programa de reducción THELI, donde se observa la configuración inicial,
cómo deben ser ordenadas las imágenes disponibles y el listado de instrumentos pre–configurados, del cual debe
seleccionarse el correspondiente al utilizado para las imágenes obtenidas. A su vez, en la parte superior, se aprecian las
pestañas, ordenadas secuencialmente (de izquierda a derecha), a través de las cuales se debe realizar el proceso de
reducción.

(en Figura 2.5, parámetro “Standard”) para la calibración en flujo. En este caso particular, no se
disponía de estrellas estándares que fueran útiles para el proceso de calibración.

Además, es necesario seleccionar el instrumento con el que fueron obtenidos los datos, el
cual puede ser indentificado de la lista de 90 instrumentos pre–configurados que se encuentra a la
derecha. El programa también permite configurar nuevos instrumentos de una manera muy sencilla
que no será detallado en este capítulo. La Figura 2.5 muestra un ejemplo de configuración que fue
utilizada.

Preparación de los datos

A continuación, los datos originales o crudos (“raw”) son preparados por el programa para
luego ser manipulados por el mismo (ver Figura 2.6). Si los datos no fueron ordenados en categorías,
esto es: bias, dark, etc, el comando “Sort data using FITS key” se encarga de ello. Si los mismos
fueron separados en carpetas o directorios, se procede directamente con el comando “Split FITS /
correct header”. Cuando las imágenes tienen extensiones múltiples FITS (MEF), como los que se
generan cuando se tienen arreglos de detectores similar al de GSAOI, el proceso de preparación
descompone todas las imágenes de entrada en archivos de imágenes FITS simples, que luego serán
manipuladas mediante procesos en paralelo. A su vez, el header de la imagen es actualizado para
especificar que el archivo ha sido preparado por el programa. A lo largo de todos los pasos, el
header es actualizado para definir qué procesos de la reducción se han aplicado.
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Figura 2.6 Proceso de preparación de las imágenes con THELI.

Dependiendo del modo de lectura del detector, se pueden generar efectos o imágenes fantasmas,
dados principalmente por estrellas muy brillantes e incluso saturadas. THELI ofrece la posibilidad
de especificar la manera de lectura del detector y corregirlo, dicha tarea se denomina “crosstalk”.
En el caso de GSAOI, cada detector del arreglo realiza su propia lectura, por lo que se utilizó la
opción “Multi crosstalk”.

Cabe destacar que en la parte inferior de la pantalla se encuentra una espacio titulado “Com-
mands”, en el cual se van detallando los procesos que son corridos, y los nombres de las extensiones
de las imágenes que son creadas. También puede especificarse las tareas que serán corridas para
cada filtro. Este proceso se denomina “paralelización”, y por cada operación que se aplique, deben
agregarse la misma cantidad de líneas de comando, para cada filtro por separado.

Calibración

Durante este paso (ver Figura 2.7 se realizaron los procesos de reducción estándar, es decir, las
respectivas combinaciones de Bias, Darks, Flats, y las posteriores substracciones (Bias y Dark
combinados) y divisiones (Flat combinado). En los nuevos detectores, la corriente oscura o dark
suele ser mínima y en general no es recomendable aplicar esta corrección. Para el caso de GSAOI,
no fue necesario aplicar las correcciones por bias y darks. A su vez el detector tiene una respuesta
de no–linearidad que fue tenida en cuenta al momento de la reducción y que está previamente
configurada para este instrumento.

En cada proceso de la calibración es necesario introducir valores mínimos y máximos de
intensidad que permitirán rechazar las imágenes de calibración como Flats sobre expuestos o
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Figura 2.7 Proceso de calibración de las imágenes con THELI.

demasiado débiles. Luego, la manera de realizar la calibración es correr las tarea correspondientes
de manera sucesiva (bias, dark, flat, calibración), una después de la otra. Para el caso particular de
los datos obtenido, solamente se corrieron los procesos de flat y calibración de datos. Nuevamente,
esta tarea puede ser editada en la zona de Commands para que pueda realizarse conjuntamente para
varios filtros a la vez.

Corrección por fondo de cielo o “Background”

Para las imágenes en longitudes de ondas infrarrojas cercanas y más aun medias, la contribución
del fondo del cielo es considerable y variable con el tiempo. Los factores que contribuyen con esta
contaminación pueden ser los siguientes: iluminación inadecuada de la pantalla de flat, dispersión
de luz en los flats de cielo, luz de la Luna, luminiscencia nocturna o “airglow” y patrones de
interferencia en las imágenes, denominado “fringing”, entre otros. Por lo cual, es necesaria su
substracción antes de continuar con otros procesos de reducción y posterior análisis.

Para el caso particular de las imágenes en NIR obtenidas, dado que la exposición individual
de las mismas fue inferior a los 5 minutos, las variaciones del cielo son lentas, por lo que la
substracción de un modelo estático simple es suficiente15. La substracción del fondo de cielo o
background se debe realizar en dos pasos. En la primer pasada, se genera un modelo de fondo
de cielo medio, combinando todas las imágenes obtenidas sin enmascarar objetos (dejando los
parámetros vacíos) y aplicando una función de rechazo de píxeles calientes. Luego de la primer

15Para imágenes en el MIR, o exposiciones superiores a los 5 minutos, se necesita aplicar un modelo dinámico de
fondo de cielo.
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Figura 2.8 Proceso de corrección por fondo de cielo de las imágenes con THELI.

pasada, se debe aplicar una corrección por gradiente de intensidad en el plano (en el programa,
parámetro “Collapse correction task”).

En la segunda pasada, los objetos de interés deben ser enmascarados colocando valores adecua-
dos y cuidando que los mismos no generen un enmascarado excesivo de objetos. En la Figura 2.9
se observa ejemplos de máscaras malas, en las que los parámetros fueron demasiado bajos (panel
superior izquierdo) o demasiado altos (panel inferior izquierdo) y terminaron enmascarando imper-
fecciones del detector. Si los valores son adecuados, las máscaras reconocerán fuentes y objetos
extensos de manera adecuada (ver Figura 2.10, panel izquierdo), los cuales no serán afectados por
el proceso de corrección. Finalmente, se aplica la corrección por substracción del modelo de fondo
de cielo a todas las imágenes.

Pesado de las imágenes o “Weighting”

Este paso consiste en el “pesado” o valoración de los píxeles de cada imagen que serán tenidos
en cuenta en el último proceso, cuando se sumen todas las imágenes calibradas para generar la
imagen final (proceso denominado “coaddition”). Esta tarea está diseñada para la detección de
defectos persistentes, propios del detector, como líneas muertas o conjuntos de píxeles malos, como
por ejemplo, en el caso de GSAOI, el “árbol de navidad”, que puede apreciarse en la Figura 2.9,
panel inferior derecho.

Para las imágenes con GSAOI, se utilizaron en primer lugar, la tarea para crear los pesos de
manera global, utilizando inicialmente los valores por defecto, un valor de tolerancia o background
igual a 0.08 y rechazando píxeles con valores atípicos (en el programa, parámetro outlier rejection).
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Figura 2.9 Ejemplo de máscaras malas (paneles izquierdos) donde puede observarse las consecuencias en las imágenes
finales (paneles derechos).

Figura 2.10 Ejemplo de una máscara buena (panel izquierdo), donde se observa que la misma toma la forma de los
objetos de interés para no afectarlo por la corrección de fondo de cielo (panel derecho).
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Figura 2.11 Proceso de pesado de las imágenes con el programa THELI.

Una vez que se han inspeccionado los mapas de pesaje para comprobar que las máscaras no
fueron excesivas, se aplicó el pesado individual (en el programa, el parámetro Create WEIGHTS),
introduciendo valores adecuados a las imágenes, correspondientes a cada parámetro.

En esta etapa, también pueden realizarse otras correcciones del tipo cosméticas como el
deblooming, que consiste en reemplazar los píxeles con valores por encima de un nivel de saturación,
con valores de celdas vecinas quitando de esa forma las líneas brillantes que se generan; o realizar
un binneado para visualizar rápidamente las imágenes, particularmente si proviene de un arreglo de
detectores, dado que todas las componentes son reagrupadas para mostrar una imágen del campo
completo.

Astrometría y Fotometría

En este paso de la reducción, es posible incorporar y calibrar la astrometría y fotometría16

(opcional) a las imágenes. Para realizar la astrometría se debe utilizar un catálogo de referencia
(imagen previamente calibrada astrométricamente) que reconozca sobre el mismo campo de las
observaciones, una cantidad de fuentes aceptable y lo más homogéneamente distribuida sobre
éste. Para ello, THELI busca en los headers las coordenadas centrales del campo, sin embargo,
es decisión del usuario seleccionar el catálogo de referencia apropiado, acorde con el rango
de longitudes de ondas observado y el límite de magnitud para el reconocimiento de fuentes

16Como se mencionó al final de la Sección 2.1.2, no se describirá el proceso de calibración fotométrica dado que no
fue implementados con el programa THELI para las imágenes obtenidas.
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(usualmente se utiliza un valor de 23 mag). Dicha selección puede realizarse desde el listado de
catálogos que dispone en el programa (ver Figura 2.12, donde aparece 2MASS).

En el caso particular de las imágenes con GSAOI, se utilizó el catálogo de 2MASS. Sin embar-
go, dado que la resolución de GSAOI es aproximadamente 50 veces mejor que la de 2MASS, se
generan ambigüedades en el reconocimiento de fuentes. Por otro lado, el campo de observación
de GSAOI es demasiado chico (85′′×85′′, ver Sección 2.1) en comparación a la mayoría de los
grandes relevamientos, lo que resulta en una cantidad de fuentes identificadas sobre el campo pobre
o insuficiente. En consecuencia fue necesario recurrir a un segundo catálogo con mejor resolución
angular. Este segundo catálogo puede obtenerse de otra imagen previamente calibrada astrométrica-
mente con otro instrumento, extraída de bases de datos, dentro del rango de longitudes de ondas
de las observaciones propias. Para el caso particular con GSAOI, se utilizaron adicionalmente
imágenes de VISTA17 y el instrumento ISAAC18 (VLT Infrared Spectrometer And Array Camera)
instalado en el telescopios UT3 de VLT.

Dado que THELI no admite la manipulación de imágenes que no hayan sido procesadas por
el propio programa, fue necesario preparar las imágenes obtenidas de bases de datos con dicho
programa. Para ello se debió repetir todos los pasos de reducción hasta el final (incluyendo el
último paso de apilado de imágenes o coaddition que se explicará en la siguiente sección), no
siendo necesarias las calibraciones estándares de bias, darks. Si resulta fundamental la parte de
calibración astrométrica, donde se realiza una combinación de ambos catálogos que posteriormente
será utilizado para el tratamiento de las imágenes propias.

Una vez que se tienen todos los catálogos necesarios y se reconoce un buen número de fuentes
sobre el campo de interés, THELI ofrece cuatro métodos diferentes para la calibración astrométrica.
El método recomendado, y que fue utilizado para las imágenes obtenidas con GSAOI es el de
SCAMP, puesto que es más rápido, fue desarrollado para arreglos de múltiples detectores, similar al
de GSAOI, y genera gráficos de control de la calidad astrométrica obtenida19. Estos gráficos de
control son fundamentalmente imágenes que indican la distribución de las fuentes reconocidas
de los catálogos junto con las fuentes detectadas en las propias imágenes, mapa de distorsión del
campo y los residuos de la solución astrométrica obtenida (Bertin, 2006).

Apilado de las imágenes o “Coaddition”

Finalmente, el último paso de la reducción con el programa THELI consiste en efectuar la subs-
tracción del fondo del cielo y el apilado de las imágenes reducidas y calibradas astrométricamente
(denominado “coaddition”) para la obtención de la imagen final (denominado “stacking”). En
primer lugar debe realizarse un modelado del cielo. Para las observaciones con GSAOI se utilizaron
los parámetros por defecto, guardando el modelo de cielo generado.

17VISTA Science Archive: http://horus.roe.ac.uk/vsa/index.html
18ISAAC: http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/isaac.html
19Para más detalle ver manual de THELI en línea: https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/index.html#

gui-documentation-label

http://horus.roe.ac.uk/vsa/index.html
http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/isaac.html
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/index.html#gui-documentation-label
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/index.html#gui-documentation-label
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Figura 2.12 Proceso de calibración astrométrica y fotometría de las imágenes con el programa THELI.

Luego, para el apilado de las imágenes, el programa retoma la solución astrométrica obtenida
en la etapa anterior y utiliza el paquete SWarp. Dado que los procesos anteriores se pueden correr
paralelamente para todas las imágenes con diferentes filtros, habiéndolos separado en carpetas
adecuadamente, en este paso es necesario indicar a THELI el filtro que será procesado. Este
paso implica identificar las imágenes correspondientes a cada detector, separadas de la imagen
original en la preparación de los datos, y juntarlas nuevamente, rearmando la distribución original
(similar a la Figura 2.3). También son necesaria las coordenadas de referencia y otros datos
fundamentales que se observan en la Figura 2.13, panel inferior. Si no se especifican valores, THELI
leerá los correspondientes parámetros del header de las imágenes. Por último, es fundamental
para la obtención de las imágenes finales, reconocer y seleccionar los siguientes parámetros
apropiadamente:

El método de muestreo de las imágenes: Este parámetro especifica la función de inter-
polación espacial que será utilizada para muestrear las imágenes. Para GSAOI se utilizó la
función recomendada LANCZOS3 que tiene mejores resultados para una interpolación bilineal
que preserva la señal y reduce la generación de efectos adicionales sobre las imágenes.

El tipo de proyección20: Se debe especificar el tipo de curvatura del campo observado. Para
GSAOI se utilizó la opción de proyección TAN.

El tipo de coordenadas: GSAOI utiliza coordenadas ecuatoriales.

20Las diferentes curvaturas del cielo pueden ser consultadas en la página web: https://www.astro.uni-bonn.de/theli/
gui/coaddition.html#sky-projections

https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/coaddition.html#sky-projections
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/gui/coaddition.html#sky-projections
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El tipo de combinación de las imágenes: Para las imágenes obtenidas con GSAOI se eligió
la opción WEIGHTED que produce la mejor relación señal–ruido, y aplica el mapa de pesado
obtenido en el proceso de weighting que se detalló anteriormente.

Finalmente, si se observó el mismo campo con diferentes filtros, es posible apreciar que las
imágenes finales tiene diferencias espaciales entre si. Esto es producidos porque la solución en la
proyección geométrica de cada conjunto de imágenes, dada la óptica adaptativa, es diferente por
haber sido tratadas por separado. Para ello, el programa THELI cuenta con una tarea que permite
corregir estas variaciones de campo entre imágenes en diferentes filtro denominada “Prepare color
picture”. Luego de este proceso, las imágenes están totalmente reducidas y corregidas, para su
posterior análisis.

No obstante, es importante resaltar que a pesar de haber completado todo el proceso de
reducción, aun es probable observar en las imágenes finales algunos efectos de elongación en las
fuentes que se encuentran preferentemente en las zonas periféricas de los campos (ver Sección 5.2.2).
Esto es ocasionado principalmente por la OA, recordando que como se mencionó en la Sección 2.1.1,
cada imagen tiene su propio patrón de corrección del campo. Cuando se realiza el apilado, se
considera una corrección promedio de la distorsión de cada imagen por lo cual este efecto no puede
ser corregido en su totalidad, pero si disminuido. La manera más efectiva de disminuir este efecto
es la selección de tres NGS que estén distribuidas como un triángulo equilátero y que cubran la
mayor parte del campo de observación.

2.2. Datos complementarios

Para complementar los datos observacionales obtenidos y descriptos previamente (ver Sec-
ción 2.1) se utilizaron diversas bases de datos públicas, en longitudes de ondas infrarrojas, que se
describen a continuación.

2.2.1. Spitzer

Spitzer21 fue un telescopio espacial capaz de observar en longitudes de ondas infrarrojas, en un
rango de entre 3.6 y 160 µm, desarrollado por la agencia espacial estadounidense NASA (National
Aeronautics and Space Administration). Fue lanzado el 25 de agosto de 2003, hasta el 30 de enero
de 2020, cuando fue puesto fuera de servicio. Estaba compuesto por un telescopio reflector de 85 cm
de diámetro, puesto en una órbita similar a la de la Tierra, con tres instrumentos principales a bordo
que proveen imágenes y espectros, con temperaturas de enfriamiento de hasta los 5.5 K (durante
su primera fase “criogénica” desde 2003 a 2009, Werner et al., 2004). Sus instrumentos a bordo
eran la cámara infrarroja IRAC (Infrared Array Camera, Fazio et al., 2004), capaz de observar
en 4 bandas centradas en 3.6, 4,5, 5.8 y 8.0 µm, y resoluciones angulares de 1.6′′, 1.6′′, 1.8′′ y

21http://ssc.spitzer.caltech.edu/

http://ssc.spitzer.caltech.edu/
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Figura 2.13 Proceso de substracción del fondo de cielo y apilado de las imágenes que realiza el programa THELI. En
el panel inferior se muestran los parámetros del proceso final de apilado de las imágenes.

1.9′′ ; el espectrógrafo infrarrojo IRS (Infrared Spectrograph, Houck et al., 2004), construido para
tomar espectros de resolución baja a mediana (R= λ/∆λ ≈ 90−600) operativo en un rango de
longitudes de onda de entre 5.3 y 38 µm; y finalmente, el fotómetro multibanda MIPS (Multiband
Imaging Photometer for Spitzer, Rieke et al., 2004), que proveía de imágenes en las bandas de 24,
70 y 160 µm, con resoluciones de 6′′, 18′′ y 40′′.
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Con los instrumentos a bordo de Spitzer se realizaron importantes relevamientos que cubrieron
diferentes áreas del cielo. Uno de los más destacados y completos, que ha sido utilizado para
diversos análisis en los siguientes capítulos, es el que emplea a IRAC, denominado GLIMPSE

“Galactic Legacy Infrared Midplane Survey Extraordinaire” (Benjamin et al., 2003). En su primera
versión, GLIMPSE I, observó la región entre 10° ≤ |l| ≤ 65° y |b| ≤ 1°, y en su versión extendida,
GLIMPSE II, cubrió la región comprendida desde 5° < |l| ≤ 10° con |b| ≤ 1°, con |b| ≤ 1.5° para
2° < |l| ≤ 5° y |b| ≤ 2° para |l| ≤ 2°. A su vez, el catálogo MIPSGAL “A 24 and 70 Micron Survey
of the Inner Galactic Disk with MIPS” (Carey et al., 2009) relevó 248 grados cuadrados del plano
galáctico en 24 y 70 µm, cubriendo las latitudes galácticas |b| ≤ 1° para l < 69° y l > 292°.

2.2.2. WISE

WISE22 es un telescopio espacial diseñado para relevar todo el cielo en el infrarrojo medio, con
una sensibilidad 100 veces mayor que la banda en 12 µm de IRAS, desarrollado también por la
agencia gubernamental estadounidense NASA junto con otras instituciones (Wright et al., 2010).
Fue lanzado el 14 de Diciembre de 2009 y actualmente sigue operando, pero en un modo “caliente”
denominado NEOWISE (Mainzer et al., 2014, 2011). Está compuesto por un espejo primario de
40 cm de diámetro, que genera un campo de visión de 47′, y bandas infrarrojas centradas en 3.4,
4.6, 12 y 22 µm, con resoluciones angulares de 6.1′′, 6.4′′, 6.5′′, y 12.0′′, respectivamente.

2.2.3. Herschel

Herschel23 fue un telescopio espacial capaz de observar en longitudes de ondas del infrarrojo
lejano al sub–milimétrico desarrollado por la Agencia Espacial Europea (ESA). Fue lanzado y
puesto en operaciones el 14 de Mayo de 2009 hasta el 29 de Abril de 2013. Estaba conformado
por un espejo de 3.5 m e instrumentos que cubren un amplio rango de longitudes de ondas desde
el infrarrojo medio al lejano, entre 55 µm – 671 µm. Los tres instrumentos principales que
llevaba a bordo fueron: el Photodetector Array Camera and Spectrometer (PACS, Poglitsch et al.,
2010), capaz de observar en las bandas en 70, 100 y 160 µm con resoluciones espaciales de 3.2′′

para las primeras dos bandas y 6.4′′ para la tercera; Spectral and Photometric Imaging REceiver
(SPIRE, Griffin et al., 2010), con bandas en 250, 350 y 500 µm y resoluciones de 18.1′′, 25.2′′ y
36.6′′, respectivamente; y el Heterodyne Instrument for the Far-Infrared (HIFI, de Graauw et al.,
2010). Uno de los relevamientos más completos del telecopio Herschel es el denominado Hi–GAL
(Herschel infrared Galactic Plane Survey, Molinari et al. 2010) que cubrió el plano de la Vía
Láctea en 5 bandas centradas en longitudes de ondas de entre 60 y 600 µm.

22https://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/wise.html
23https://www.cosmos.esa.int/web/herschel/home

https://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/wise.html
https://www.cosmos.esa.int/web/herschel/home


Capítulo 3

Datos en el Sub–milimétrico

La observación en longitudes de ondas sub–milimétricas y milimétricas ha permitido completar
el estudio integral de diversos objetos en el universo, en particular de la composición de las regiones
de formación estelar y el medio que las rodea. A pesar de la confirmación de la existencia de gas
frío en movimiento en el medio interestelar a principios del siglo XX, y el descubrimiento del polvo
interestelar en los años treinta, las etapas más tempranas de formación estelar, que usualmente
ocurren en regiones altamente oscurecidas por el polvo, seguían siendo un interrogante. No fue
hasta mediados del siglo XX, con el desarrollo de las técnicas de observación en longitudes de onda
en el infrarrojo lejano, sub–milimétricas y milimétricas, en que fue posible superar la extinción de
este material interestelar y estudiar de manera natural los diversos procesos físicos que ocurren en
regiones muy frías. A su vez, estas observaciones permitieron entender que tanto el polvo como el
gas interestelar tenían una composición química compleja, donde se hacía presente una abundante
variedad de moléculas en el medio.

En este capítulo se presenta la característica del telescopio APEX y el instrumento SHeFI
utilizado para realizar el estudio de los objetos que se desarrollarán en los siguientes capítulos.
También se detalla el proceso de reducción implementado con el paquete CLASS del programa
GILDAS, para procesar los datos obtenidos. Por último, se presentan las características principales
de otro relevamiento sub–milimétrico utilizado de donde se extrajeron datos para complementar el
estudio de los objetos de interés.

3.1. Radiotelescopio APEX

El radiotelescopio Atacama Pathfinder EXperiment o APEX1 está ubicado en el llano de
Chajnantor, a 5105 msnm, y a 50 km al este de San Pedro de Atacama, en el norte de Chile
(ver Figura 3.1). Inicialmente fue creado como un prototipo modificado de las antenas de ALMA.
Comenzó sus operaciones el 25 de septiembre de 2005 y sigue en funcionamiento hasta la actualidad.
Su configuración presenta una montura altazimutal y un “disco simple” o superficie colectora

1http://www.apex-telescope.org/
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Figura 3.1 Imagen del radiotelescopio APEX. Créditos: Extraído de la siguiente página web: https://mapio.net/pic/
p-247122/

de 12 m de diámetro, permitiendo la observación en un amplio rango de longitudes de ondas
largas que va desde los 216 µm a los 1885 µm (o en el rango de frecuencias de entre 159 a
1390 GHz). La estructura interna del telescopio permite la instalación de variados instrumentos
con configuraciones Cassegrain o Nasmyth. En la Figura 3.2 se observa la tabla de instrumentos
actualmente disponibles y decomisionados del telescopio. Actualmente, con los instrumentos que
tiene operativos, APEX es capaz de observar en un rango de frecuencias de 159 a 727 GHz.

Un punto importante de los radiotelescopios es que aprovechan la ventana de la región del
sub–milimétrico de la atmósfera terrestre. Sin embargo, estas observaciones se ven altamente
afectadas por la concentración de moléculas de agua. Es por ello que la construcción de estos
telescopios debe realizarse en ubicaciones con climas desérticos y a una elevada altura sobre el nivel
del mar, que permita minimizar los efectos atmosféricos. Asimismo, durante las observaciones
es fundamental el control de dicha concentración de agua en la atmósfera. Este parámetro es
denominado como vapor de agua precipitable o precipitable water vapor (pmv). Para el caso de
APEX, para pmv > 5 mm no se realizan observaciones científicas.

En este trabajo se utilizó el instrumento SHeFI2 (Swedish Heterodyne Facility Instrument). Es
un receptor heterodino, lo que implica que toma la frecuencia recibidas de una fuente y la combina,
mezclándola y combinándola con otras, para producir una frecuencia en otro rango intermedio que
facilite su amplificación y modulación. Este instrumento realiza observaciones de líneas espectrales
con cuatro receptores heterodinos de un solo píxel, con frecuencias centrales de 230, 345, 460 y
1300 GHz (Dumke and Mac-Auliffe, 2010). Los cuatro receptores son conocidos como APEX–1,
APEX–2, APEX–3 y APEX–T2. En particular, fueron utilizados los receptores APEX–1 y APEX–2.
El ancho del haz a potencia mitad o HPBW del telescopio depende de la frecuencia. Para APEX–1,

2http://www.apex-telescope.org/heterodyne/shfi/

https://mapio.net/pic/p-247122/
https://mapio.net/pic/p-247122/
http://www.apex-telescope.org/heterodyne/shfi/
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Figura 3.2 Tabla de instrumentos disponibles y decomisados del radiotelescopio APEX. Créditos: Extraído de la
página de APEX.

el HPBW está entre 30′′ y 23′′ en el rango [211−275] GHz, mientras que para APEX–2, el HPBW
va desde 23′′ a 17′′ en el rango [275−370] GHz (Vassilev et al., 2008). A su vez, dicho instrumento
tiene tres modos de observación: On-Off, raster map y On-The-Fly (OTF). Para este trabajo se
utilizó el modo OTF (ver Figura 3.3, panel superior).

El modo On-The-Fly (OTF): El modo On-The-Fly (OTF) es útil para la observación de líneas
intensas en grandes áreas del cielo, permitiendo construir cubos de datos que, a diferencia de lo
que ocurre con las imágenes de continuo, proporcionan información de frecuencias o velocidades.
Consiste en un escaneo continuo, a lo largo de un mapa rectangular, donde se obtienen sucesivos
espectros a medida que se va barriendo el campo de observación. El patrón de barrido que utiliza
usualmente es el de “zig-zag”, donde la primera fila es escaneada en pasos, definida por el parámetro

“dump step”, a medida que aumenta el valor de la coordenada X (generalmente coincide con la
ascensión recta). Con el objetivo de minimizar efectos en los datos creados por el patrón de
barrido de la observación, generalmente se realiza un segundo mapeo sobre el mismo campo, pero
adoptando ahora una dirección ortogonal a la anterior.

En la Figura 3.3, panel superior, se muestra el resultado obtenido con el simulador de SHe-
FI/APEX, donde se aprecia la distribución y cantidad de apuntamientos necesarios para realizar
la observación de un campo con un determinado tamaño, en una frecuencia específica. A modo
esquemático, las lineas gruesas de puntos y rayas sucesivas, indican el movimiento que realiza
el telescopio sobre el campo de observación. Este movimiento de barrido pasa por los diferentes
apuntamientos indicados con una “×” amarilla. Los círculos azules indican el tamaño del beam
de la observación. En la Figura 3.3, panel inferior, se presenta el mapa con los apuntamientos que
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fueron necesarios para realizar la observación de uno de los campos utilizados en la investigación
en este trabajo.

Cubos de datos: Los datos generados con el telescopio en modo OTF producen un cubo de datos
con la información de la región de interés para cada molécula observada. Estos cubos consisten en
un conjunto de datos que pueden ser ubicados en un sistema de coordenadas ortogonales, como
muestra esquemáticamente la Figura 3.4, donde los ejes X e Y son las coordenadas ecuatoriales:
ascensión recta (α) y declinación (δ ). El tercer eje del sistema (eje Z) puede ser la frecuencia de las
líneas espectrales o, mediante el efecto Doppler, la velocidad radial. El rango total de velocidades o
frecuencia observada es a su vez dividido en “canales”, los cuales son equivalentes a los píxeles en
las observaciones ópticas e infrarrojas. Esta unidad implica rangos fijos de frecuencia o velocidad
que pueden ser establecidos por el observador para mejorar la señal–ruido de los datos, pero que
está limitada por la resolución o rms alcanzado en la observación.

3.1.1. Reducción de datos: CLASS/GILDAS

Si bien, los datos distribuidos por el observatorio APEX ya tienen los pasos de calibración
en frecuencia e intensidad estándares, los cuales no se detallarán en este trabajo, es necesario
realizar un último proceso de reducción que permita extraer los cubos y transformarlos a unidades
adecuadas para poder ser analizados. Para reducir los datos obtenidos con APEX se utilizó el
software CLASS3 (Continuum and Line Analysis Single-dish Software) del programa GILDAS4.
Este programa tiene múltiples capacidades, entre ellas: manipular fácilmente un amplio volumen
de datos, graficar espectros individuales o mapas de líneas espectrales, ajustar las líneas mediantes
múltiples funciones Gaussianas, construir cubos de datos y mapas de emisiones integradas, entre
otras aplicaciones5.

En la Sección 4.2 se menciona que en radioastronomía es usual trabajar con espectros cuyos
parámetros son, además de las medidas de velocidades y/o frecuencia, la temperatura que alcanza,
por ejemplo, una líneas molecular. A diferencia de los datos usuales en longitudes de ondas ópticas
e infrarrojas, en que se miden intensidades, con los datos sub–milimétricos y milimétricos la medida
es en temperatura. Esta conversión de intensidades a temperatura es posible dado que la intensidad
de un cuerpo negro que emite en una determinada frecuencia, depende de la temperatura. A su vez,
en el rango de las ondas de radio se tiene que hν ≪ kT , por lo que la expresión de la intensidad de
una fuente toma la forma de la aproximación de Rayleigh-Jeans, donde la intensidad emitida por el
cuerpo negro es directamente proporcional a la temperatura (ver ecuación 4.14). Por esta razón, en
la mayoría de las fórmulas en las que aparece la intensidad, la misma puede sustituirse en el rango
de longitudes de ondas largas simplemente por la temperatura de brillo.

3https://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/doc/html/class-html/class.html.
4http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/.
5Para más detalles sobre las funciones del paquete CLASS se puede consultar el manual del mismo, disponible en

la página web: http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS.

https://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/doc/html/class-html/class.html
http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS
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Figura 3.3 Panel superior: Salida del simulador para el instrumento SHeFI en modo On-The-Fly que permite calcular
la cantidad de apuntamientos necesarios para barrer un área determinada, a una dada frecuencia. La línea de puntos y
raya gruesa encima de la imagen indica de manera esquemática el movimiento de barrido en forma de zig-zag que
realiza el telescopio. Panel inferior: Visualización del mapa de apuntamientos realizados en modo OTF para los datos
tomados el 18 de junio de 2016, con el programa CLASS/GILDAS.
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Figura 3.4 Imagen representativa tridimensional de los cubos de datos generados por APEX. A la izquierda se observan
de los ejes XYZ las coordenadas α , δ y velocidad radial, mientras que a la derecha se observa el espectro resultante en
una determinada posición. Créditos: Figura adaptada de la página https://doi.org/10.1038/nphoton.2009.205.

Ahora bien, la temperatura inicial de los datos crudos se denominan “temperatura de antena”.
La misma está integrada no solamente por la contribución de la fuente (T f ), sino también por la
atmósfera (TA), ya que la radiación de la fuente debe propagarse hasta llegar a la antena, y la del
sistema receptor (Trec). Esta temperatura del sistema receptor incluye la temperatura de la propia
antena, cables, amplificadores, mezcladores, y cualquier otro equipo que se encuentre dentro del
circuito entre la superficie colectora de la señal y el instrumento final de medida. Luego, para poder
analizar las propiedad de un objeto a través de sus espectros, es necesario filtrar la temperatura de
antena de todas las contribuciones externas que afectan dicha medida y transformarla a una escala
homogénea. Esta escala se denomina “temperatura de brillo” del haz principal del telescopio (Tmb)
y se define como la temperatura de un cuerpo negro que emite la misma intensidad que el objeto
que se está estudiando dentro del haz principal. Esto permite expresar la intensidad en unidades de
temperatura (K).

Luego, para realizar dicho proceso de reducción se llevaron a cabo los siguientes pasos:

1- Identificar dentro de los archivos .apex las líneas observadas y revisar los espectros en busca
de defectos, como también determinar los canales en que se encuentra emisión. Esto permitirá
definir las ventanas en donde no se aplicará un ajuste de la línea de base del espectro.

2- Ajustar de línea de base a cada espectro a partir de los canales en los que no hay emisión
aplicando polinomios, generalmente de bajo grado. Para los datos obtenidos se utilizaron
polinomios de entre grado 1 y 3. La Figura 3.5, panel izquierdo, muestra un ejemplo de este
proceso en que se definieron ventanas espectrales (recuadros inferiores rojos) y se ajusta un

https://doi.org/10.1038/nphoton.2009.205
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Figura 3.5 La imagen muestra a la derecha un espectro tomado con el telescopio IRAM, de 30 m de diámetro, donde
se observa la emisión de la molécula de CO. Los rectángulos rojos en al base indican las ventanas de observación
seleccionadas y la curva roja sobre el espectro la línea de base que será ajustada. En el panel de la derecha, la línea de
base fue aplicada y puede apreciarse cómo el continuo del espectro ahora sigue una recta horizontal. Créditos: Imagen
extraída del tutorial de CLASS disponible en la página web: http://www.iram.fr/~gildas/demos/class/class-tutorial.pdf

polinomio a la linea de base del espectro (curva roja). En el panel derecho de la misma figura,
se observa el resultado del ajuste.

3- Remuestrear los espectros para seleccionar y conservar solamente los canales en que se
encuentra la emisión, centrar el espectro en un determinada velocidad y determinar el ancho
de cada canal (siempre que sea mayor o igual a la resolución en velocidad observada).

4- Convertir la temperatura de antena, TA, en temperatura de brillo del haz principal (Tmb),
aplicando la siguiente ecuación a cada perfil:

Tmb =
ηe f f

ηmb
TA, (3.1)

donde ηe f f es la eficiencia hacia adelante o forward efficiency y ηmb es la eficiencia del
haz principal. La primera está definida como el cociente entre la radiación recibida desde la
dirección del frente y la radiación que llega desde todas las direcciones. Para los receptores
APEX–1 y APEX–2, estos valores son iguales a 0.97 y 0.96, respectivamente, por lo que
se los aproxima a la unidad. Respecto a la la eficiencia de haz principal, para APEX–1 y
APEX–2 sus valores fueron determinados por Vassilev et al. (2008), y es igual a ηmb = 0.72
para ambos detectores. La incerteza en la nueva calibración de temperatura es de ∼ 0.3 K en
todos los espectros.

5- Finalmente, construir los cubos de datos de las observaciones realizadas a partir de los
espectros. En este proceso se genera una tabla donde se escriben los espectros como columnas
(archivo con extensión .tab) y se remuestrean los espectros que no estuvieran espaciados
regularmente dentro del área de la grilla confeccionada al momento de definir los canales.

http://www.iram.fr/~gildas/demos/class/class-tutorial.pdf
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Las Figuras 3.6 y 3.7 muestra los mapas de espectros de las observaciones tomadas en la línea de
12CO(3–2) y HCO+(3–2), respectivamente, del objeto HH 137 (ver Capítulo 6). En estas imágenes
se puede observar la grilla de espectros generada en el procedimiento de remuestreo y centrado
de las línea del paso 3. Notar que los espectros que presentan emisión en las correspondientes
líneas están ubicados en la región central del campo, donde para 12CO(3–2) la zona de emisión
más extendida que para HCO+(3–2).

Finalmente, la Figura 3.8, muestra la visualización de un cubo de datos del objeto HH 137
(ver Capítulo 6) con el programa CLASS. En éste se observa que en el panel superior izquierdo
se muestra la emisión molecular correspondiente a la velocidad −5 km s−1 (canal 240) indicada
en línea vertical roja sobre el espectro del panel superior derecho. El panel inferior izquierdo
muestra la emisión molecular integrada y el panel inferior derecho el perfil medio resultante del
promediado de todos los espectros del campo observado. El color amarillo indica que la integración
fue realizada en todo el rango espectral.

3.2. Datos complementarios: ATLASGAL

ATLASGAL6 o “APEX Telescope Large Area Survey of the Galaxy” (Schuller et al., 2009), fue
un relevamiento del interior del plano galáctico, que mapeó alrededor de 420° cuadrados, en 870 µm,
con una sensibilidad uniforme y una resolución espacial de 19.2′′. Utilizó el bolómetro LABOCA
(“LArge BOlometer Camera”), instalado en el radiotelescopio APEX. Desde su inicio en 2007,
hasta su finalización en 2010, cubrió las regiones de |l| ≤ 60° para |b| ≤ 1.5°, y 280° ≤ |l| ≤ 300°
para −2° ≤ |b| ≤ 1° (Contreras et al., 2013; Csengeri et al., 2014; Schuller et al., 2009; Urquhart
et al., 2014). Su objetivo era el de relevar el gas frío y denso que incluye regiones de formación
estelar en la zona sur de la Vía Láctea, como así también, complementar las observaciones realizadas
con los satélites Planck y Herschel.

6http://www3.mpifr-bonn.mpg.de/div/atlasgal/index.html

http://www3.mpifr-bonn.mpg.de/div/atlasgal/index.html
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Figura 3.6 Mapa de los perfiles de la molécula de 12CO(3–2) observado para el objeto HH 137, para un área de 5′×4′

(ver Capítulo 6). Se observa que los cuadros centrales muestran espectros con línea de emisión correspondientes con la
ubicación del objeto de interés.
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Figura 3.7 Mapa de los perfiles de la molécula de HCO+(3–2) observados para el objeto HH 137, para un área de
3′×3′ (ver Capítulo 6). A igual que en la Figura 3.6, se observa que los cuadros centrales muestran espectros con línea
de emisión correspondientes con la ubicación del objeto de interés.
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Figura 3.8 La imagen muestra la visualización de un cubo de datos del objeto HH 137 (ver Capítulo 6). El panel
superior izquierdo muestra la emisión molecular correspondiente a la velocidad −5 km s−1 (canal 240) indicada en
línea vertical roja sobre el espectro del panel superior derecho. El panel inferior izquierdo muestra la emisión molecular
integrada y el panel inferior derecho el perfil medio resultante del promediado de todos los espectros del campo
observado. El color amarillo indica que la integración fue realizada en todo el rango espectral.





Capítulo 4

Líneas moleculares

Desde los inicios de la radioastronomía, ha sido posible conocer la existencia de moléculas en
el medio interestelar (MIE). Al día de hoy se han identificado alrededor de 200 moléculas, pero aún
quedan muchas más por reconocer. De todas las moléculas conocidas, las más abundantes en el
MIE son el hidrógeno molecular (H2) y el monóxido de carbono (CO), seguidas por las moléculas
de HCO+, HCN, NH3, H2O, CH3OH, etc. Según las condiciones físicas del MIE, estas moléculas
emitirán o absorberán radiación. De modo que, estudiar las propiedades de emisión o absorción
de estas moléculas es muy importante a la hora de comprender las características del medio y los
fenómenos físicos que se están llevando a cabo.

Como se mencionó en la Sección 1.2, el H2 no es observable directamente debido a que no
posee un momento dipolar eléctrico permanente1. En cambio, el segundo elemento más abundante
en el medio interestelar es la molécula de 12C16O, o simplemente CO (con [H2/CO] = 5.6×
103), junto con sus isótopos 13CO, C18O, y en menor medida C17O y 13C18O. Los mismos
experimentan transiciones (rotacionales) de gran intensidad que son observables en longitudes
de onda milimétricas y permiten inferir la existencia del H2, por este motivo se las denomina
moléculas o especies trazadoras.

Uno de los objetivos de este trabajo es estudiar los entornos de formación estelar los cuales están
inmersos en regiones con abundante gas y polvo. En este capítulo se hará una breve descripción de
los espectros moleculares, con especial énfasis en el comportamiento de las moléculas del CO y
sus isótopos dentro de las regiones de formación estelar, y de cómo pueden obtenerse propiedades
de las nubes moleculares a través de ellas.

4.1. Monóxido de Carbono

La molécula del monóxido de carbono tienen una estructura lineal diatómica simple con una
fuerte energía de ligadura (∼ 11.1 eV) que les permite mantenerse como tales frente a las reacciones

1El dipolo eléctrico de una molécula diatómica es una medida de la separación entre las cargas positivas y negativas
del sistema de partículas.

59



60 CAPÍTULO 4. LÍNEAS MOLECULARES

Figura 4.1 Representación esquemática de los niveles vibracionales y rotacionales en una molécula diatómica en un
nivel electrónico. Las coordenadas del gráfico se corresponden con la distancia internuclear (R) y la energía potencial
de la transición (Ep). Crédito: Imagen extraída de Vazzano (2018).

producidas en el medio gaseoso. Sin embargo, en la regiones más internas de la formación de
estrellas masivas, la radiación UV con λ < 0.1 µm tiene la energía necesaria para disociarla.

Dependiendo de las condiciones físicas del medio interestelar, tanto el CO como cualquier
otra molécula pueden realizar tres tipos de transiciones: electrónicas, vibracionales y rotacionales.
Las transiciones electrónicas se producen entre los diferentes niveles de energía electrónicos de
una molécula y poseen energías de unos pocos eV que corresponden a longitudes de onda del
visual y del UV. Las transiciones vibracionales son causadas por las oscilaciones de las posiciones
relativas de los núcleos con respecto a sus posiciones de equilibrio y poseen energías típicas de
0.1−0.01 eV correspondientes a la región infrarroja del espectro. Las transiciones rotacionales
se originan en la rotación de los núcleos alrededor de su centro de masa y poseen energías típicas
de 10−3 eV, correspondientes al rango de longitudes de onda milimétricas principalmente. En la
Figura 4.1 se muestra esquemáticamente los niveles vibracionales y rotacionales de una molécula
diatómica, que es una representación de la energía potencial (Ep) versus la distancia entre los
átomos que componen dicha molécula (R). La Tabla 4.1 muestra las energías medias para las
distintas transiciones, sus frecuencias, temperaturas y rangos espectrales característicos.

Tanto las transiciones vibracionales como rotacionales, tienen niveles energéticos cuantificados,
cada uno con un número cuántico diferente, denominados v para la energía vibracional y J para la
energía rotacional. En la Figura 4.2 se muestra los niveles energéticos rotacionales para el estado



4.1. MONÓXIDO DE CARBONO 61

Tabla 4.1 Propiedades de las transiciones rotacionales, vibracionales y electrónicas.

Transiciones Energías ν λ T Rango Espectral
(eV) (GHz) (K)

Rotacionales ∼ 4×104 9.7×101 3.1 mm 5 milimétrico - radio
Vibracionales ∼ 0.06 1.3×104 23 µm 600 infrarrojo cercano
Electrónicas ∼ 7.5 1.8×106 1700 Å 9×104 ultravioleta

vibracional base (v = 0) de 12CO. También se indican las transiciones J= 1−0 y J = 3−2, y sus
respectivas longitudes de onda.

Para que las moléculas de CO emitan desde niveles de energía rotacionales cada vez más
elevados, es necesario que la densidad del entorno supere un valores críticos (ncrit). Estas densidades
de hidrógeno molecular van a depender principalmente de los niveles de energía superiores (J) y de
la temperatura cinética (TK) del gas como indica la siguiente ecuación:

ncrit =
Cul

vσ
= Aul

√
TK, (4.1)

donde Cul es la tasa de desexcitación colisional, u y l los niveles superiores e inferiores, respec-
tivamente, σ es la sección eficaz de colisión, v es la velocidad media de la partículas y Aul es el
coeficiente de Einstein de emisión espontánea. Luego, la no detección de una molécula en una
determinada región no indica necesariamente que la molécula no esté presente, sino más bien, que
las condiciones de la región no son óptimas para que la molécula se excite y emita radiación. La
Tabla 4.2 lista el valor de las densidades críticas para diferentes transiciones rotacionales de las
moléculas de 12CO, HCO+ y HCN, para una temperatura de 10 K, utilizadas en este trabajo.

Dado que las temperaturas cinéticas típicas de nubes moleculares son del orden de T = 10 K,
las únicas transiciones moleculares que tendrán lugar serán las rotacionales. A continuación se
presentarán los conceptos principales que describen la emisión de radiación molecular en transicio-
nes consecutivas rotacionales (J+1 → J) para una molécula diatómica, y luego se desarrollan las
expresiones que permiten estimar los parámetros físicos del gas molecular en base a las moléculas
de 12CO, 13CO y C18O.

Tabla 4.2 Densidades críticas de 12CO, HCO+ y HCN

12CO HCO+ HCN
Transiciones ν ncrit ν ncrit ν ncrit

J = (GHz) (cm−3) (GHz) (cm−3) (GHz) (cm−3)
1 → 0 115.271 4.243×103 89.188 1.640×105 88.631 2.196×106

2 → 1 230.538 2.040×104 178.375 1.078×106 177.261 1.449×107

3 → 2 345.795 6.996×104 267.557 3.443×106 265.886 5.591×107

4 → 3 461.041 1.708×105 356.734 9.099×106 354.505 1.213×108

5 → 4 576.267 4.885×105 445.902 1.731×107 443.116 2.422×108

Créditos: Tabla tomada de http:// th.nao.ac.jp/MEMBER/tomisaka/research_resources/catalog.html.

http://th.nao.ac.jp/MEMBER/tomisaka/research_resources/catalog.html
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Figura 4.2 Niveles energéticos rotacionales para el estado vibracional base (v = 0) de la molécula 12C16O. Se indican
las longitudes de onda de dos transiciones: J = 1−0 y J = 3−2. Créditos: Imagen adaptada de Stahler et al. (2000).

4.1.1. Transiciones Rotacionales

Para una molécula diatómica, la energía rotacional depende del momento angular (L) y el
momento de inercia del sistema (I) de la siguiente manera:

Erot =
L2

2I
, (4.2)

donde I = m1m2
m1+m2

r0, m1 y m2 son las masas de los átomos y r0 es la distancia entre los núcleos.
Resolviendo la ecuación de Schrödinger para este sistema de partículas, se obtiene que el

momento angular para un nivel energético J es:

L =
√

J(J+1)h̄, (4.3)

con J = 1, 2, 3, ..., y h̄ = h/2π , donde h es la constante de Plank. Cuando se produce una transición
desde un nivel superior (J) a un nivel inmediatamente inferior (J−1), se produce un fotón cuya
frecuencia está dado por:

νJ,J−1 =
Erot,J −Erot,J−1

h
=

h
4π2I

J. (4.4)

En esta expresión, se define la constante rotacional como Bo = h
8π2I , de modo que la energía

rotacional en el nivel J y la frecuencia del fotón al pasar a un nivel inferior J−1 son:
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Erot = hBoJ(J+1) (4.5)

y

νJ,J−1 = 2BoJ. (4.6)

Como la frecuencia depende del nivel J, entonces, los niveles energéticos son equidistantes. Las
frecuencias de los diferentes isótopos del CO son ligeramente diferentes debido principalmente a la
pequeña diferencia del momento de inercia, el cual depende de las masas de los átomos y de la
distancia entre ambos.

4.2. Transporte radiativo

Un campo de radiación puede ser descripto por la intensidad específica monocromática, Iν , que
es la energía por unidad de tiempo que atraviesa un área unitaria dA en dirección θ respecto a la
normal del área (n̂), con frecuencia comprendida entre ν y ν +dν , y se propaga dentro del ángulo
sólido dΩ (ver Figura 4.3):

Iν =
dE

dAdt dν cos(θ)dΩ
. (4.7)

dΩ

Figura 4.3 Esquema de un ángulo sólido dΩ inclinado un ángulo θ respecto a la normal, n̂, de un elemento de área dA
usado para definir la intensidad específica Iν . Crédito: Imagen extraída de la página web: https:// slideplayer.es/ slide/
132020/ .

Integrando la ecuación 4.7 sobre todo los ángulos sólidos posibles se obtiene la densidad de
flujo, Sν , que es la energía que atraviesa un elemento de área dA, en una unidad de tiempo dt,
comprendida dentro de intervalo de frecuencia dν y en todas las direcciones posibles:

https://slideplayer.es/slide/132020/
https://slideplayer.es/slide/132020/
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Sν =
∮

4π

IνdΩ. (4.8)

En radioastronomía esta cantidad suele tomar valores muy pequeños, por lo que se define una
unidad para la densidad de flujo llamada Jansky (Jy), tal que 1 Jy = 10−26 Wm−2Hz−1.

Cuando la radiación viaja desde la fuente al observador sufre cambios por eventuales absor-
ciones y/o emisiones debidas al medio en el que ésta se propaga. Considerando una porción de
materia de extensión ds, caracterizada por una densidad másica, ρ , un coeficiente de absorción u
profundidad óptica, κν , y un coeficiente de emisión por unidad de masa, εν , se encuentra que el
campo de radiación dentro de esa porción de materia satisface:

dIν

dτν

=
εν

κν

− Iν , (4.9)

donde εν/κν es la densidad de flujo Sν . Bajo la condición de equilibrio termodinámico local (LTE)2

vale la ley de Kirchhoff, también es conocida como función fuente. Por otro lado, la cantidad dτν es
la profundidad óptica y está relacionada con el coeficiente de absorción másico y con el recorrido
de la radiación dentro de la porción de materia, ds, de la siguiente manera:

dτν = κν ρ ds. (4.10)

Integrando la ecuación 4.9 dentro de una región de materia que se extiende desde s = 0 hasta
s = ds, en donde la profundidad óptica aumenta en el sentido de la propagación de la radiación,
como se muestra en la Figura 4.4, y asumiendo que la función fuente sólo depende de la frecuencia
y que el sistema se encuentra en un estado de LTE, se determina que la solución de la ecuación 4.9
tiene la forma:

Iν(τν) = Iν(0)e−τν +Sν(1− e−τν ). (4.11)

Si se considera el caso en que las emisiones y absorciones sean debidas a transiciones entre
dos niveles discretos en una molécula, y que los niveles rotacionales estén determinados por la
ecuación de Boltzmann para una determinada temperatura de excitación, Tex, se encuentra que la
función fuente tiene la forma:

Sνo =
2hν3

o
c2

1
exp(hνo/kTex)−1

, (4.12)

donde c es la velocidad de la luz y k es la constante de Boltzmann. Esta fórmula es la función de
Planck evaluada en la frecuencia νo (centro de la línea observada) y en la temperatura Tex: Bνo(Tex).

2La condición de equilibrio termodinámico local implica que los mecanismos que pueblan los niveles moleculares
o atómicos ocurren a la misma frecuencia que los mecanismos que los despueblan, es decir, el enfriamiento equipara el
calentamiento.
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Figura 4.4 Esquema del transporte de radiación dentro de una porción de materia. Créditos: Imagen adaptada de
Stahler et al. (2000).

Ahora bien, la cantidad de interés para el observador no es Iν(τν), sino más bien la diferencia en-
tre Iν y la intensidad Iν(0), que es la intensidad corregida por el background, ∆Iν = Iν(τν) − Iν(0),
la cual tendrá la siguiente expresión:

∆Iν = (Bνo(Tex)−Bνo(Tbg))(1− e−τν ), (4.13)

en donde se asume que la intensidad del background es parecida a la función de Planck evaluada
en la temperatura de fondo: Tbg ≃ 2.7 K (de Rijcke et al., 2006). También, se puede definir a la
intensidad corregida, ∆Iν , con una función de Planck en término de una temperatura Tmb, conocida
como temperatura de brillo del haz principal. Para frecuencias en la banda de radio, se cumple que
hν ≪ kT , por lo tanto la función de Planck tiende al límite de Rayleigh-Jeans:

Bν(T )→
2ν2

c2 kT (4.14)

Luego, esta relación establece que la temperatura de la fuente y la radiación que emite, son
proporcionales, por lo que, es común en radioastronomía medir el brillo de una fuente extensa a
través de su “temperatura de brillo” Tmb, la cual no necesariamente coincide con la temperatura
termodinámica T del sistema. Por lo tanto, la ecuación 4.13 puede ser expresada de la siguiente
manera:

Tmb = To(J(Tex)− J(Tbg))(1− e−τν ), (4.15)

donde

To = hνo/k y J(T ) =
1

exp(hνo/kT )−1
. (4.16)



66 CAPÍTULO 4. LÍNEAS MOLECULARES

4.3. Parámetros moleculares

A continuación se detalla el procedimiento para la obtención de los parámetros físicos del gas
molecular utilizado en este trabajo, basado en la línea del CO y sus isótopos. Para ello, se asumirán
condiciones de LTE para el gas y la observación de las líneas de dos isótopos del CO, donde una sea
ópticamente delgada (el medio es transparente para esa determinada frecuencia, y la profundidad
óptica de la línea sea τ ≪ 1) y la otra ópticamente gruesa (τ ≫ 1).

Generalmente, cuando las densidades ambientales no son tan altas, la molécula de 12CO es
la línea ópticamente gruesa, debido a la gran abundancia de este isótopo, y la línea de 13CO es
la ópticamente delgada. Sin embargo, cuando las densidades ambientales son elevadas, puede
encontrarse que la línea de 13CO se vuelva ópticamente gruesa. En este caso, la línea de C18O, que
es menos abundante en los entornos estelares, es ópticamente delgada y puede utilizarse junto a
13CO para determinar los parámetros físicos del gas.

4.3.1. Temperatura de excitación

La temperatura de excitación es aquella temperatura para la cual, el valor de la función
fuente (ver ecuación 4.12) es igual al de una función de Planck para una determinada frecuencia,
Sv0 = Bv(Tex). Como se explicó anteriormente, para el rango de longitudes de onda de radio la
función de Planck tiende al límite de Rayleigh–Jeans como muestra la ecuación 4.14. Reescribiendo
la ecuación 4.15 se obtiene la siguiente expresión:

Tmb = Tbge−τν +Tex(1− e−τν ) (4.17)

Ahora bien, es necesario considerar los casos límites para un medio ópticamente delgado y
grueso.

Caso ópticamente delgado: Para este caso, la radiación recibida del objeto llega prácti-
camente sin atenuaciones y es la suma de toda la emisión que genera el cuerpo y emite
a lo largo de la línea de la visual. En este caso, la profundidad óptica τ ≪ 1, por lo que
los términos que acompañan a las temperaturas pueden ser aproximados como: e−τν ≈ 1 y
1− e−τν ≈ τν . Luego, la ecuación 4.15 adquiere la expresión:

τ ≪ 1 ⇒ Tmb ≃ Tbg +Texτν (4.18)

Caso ópticamente grueso: En este escenario, la radiación recibida del objeto proviene de
una pequeña capa superficial del cuerpo emisor, cuyo ancho es del orden del camino libre
medio de los fotones, perdiéndose de esta forma la información del fondo por las absorciones
en el medio. Luego, la profundidad óptica es τ ≫ 1, por lo que la ecuación 4.15 toma la
siguiente expresión:
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τ ≫ 1 ⇒ Tmb ≃ Tex (4.19)

Para el caso que se analizará más adelante en este trabajo, se asume que la línea molecular de
12CO es ópticamente gruesa (τ12 ≫ 1) por lo que la temperatura de excitación puede ser despejada
de la ecuación 4.15, resultando finalmente en la siguiente expresión:

Tex =
To

ln

[
1

Tmb
To + 1

exp(To/Tbg)

+1

] , (4.20)

donde Tmb es el pico de intensidad de la línea de 12CO y To = hν/k.

4.3.2. Profundidad óptica

La profundidad óptica es uno de los parámetros más importantes del medio puesto que permite
caracterizar el gas en una región determinada, dando idea de la cantidad de material dentro de
la nube. Una vez que se conoce la temperatura de excitación y asumiendo que es la misma para
todas las especies isotópicas de una molécula, se pueden aplicar la ecuación 4.15 para estimar los
caminos ópticos de los isótopos de 12CO. Despejando la profundidad óptica de esta ecuación se
obtiene la siguiente expresión:

τν =−ln

1− Tmb

To

(
1

e
To
Tex −1

− 1

e
To

Tbg
−1

)−1
 . (4.21)

Esta misma expresión puede ser utilizada tanto para la línea de 13CO como para la de C18O.
Para el caso en que no se cuenta con la molécula de 12CO o que está presente una fuerte

auto–absorción, resulta útil usar el cociente r = τ13/τ18 (donde los subíndices corresponden a la
primera y segunda molécula, respectivamente) a la hora de calcular las profundidades ópticas. Para
determinar r es necesario asumir que la temperatura de excitación Tex es la misma para ambas
moléculas, por lo que resulta la expresión:

r ≃
(

ν13

ν18

)(
∆ν18

∆ν13

)(
N13

N18

)
=

(
∆V18

∆V13

)(
N13

N18

)
. (4.22)

En dicha expresión ∆vi son los anchos de las líneas correspondientes pero en velocidad, obtenidos
de la ecuación del efecto Doppler (∆ν/νul = ∆V/c), Ni son las densidades columnares, cuyo
cociente N13/N18 se lo define como la abundancia relativa [13C16O/12C18O] y νi son las frecuencias
correspondientes a cada especia isotópica. De esta manera, midiendo los anchos de las líneas
espectrales y conociendo la abundancia entre ambas moléculas se puede estimar el cociente entre
las profundidades ópticas.
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Luego, se utiliza el cociente entre las temperaturas de brillo Tmb (ecuación 4.15) de dos
moléculas. Este cociente tiene la siguiente expresión:

1− exp(−τ13/r)
1− exp(−τ13)

≃ Tmb(C18O)

Tmb(13CO)
, (4.23)

siendo r la razón de la ecuación 4.22. Luego, utilizando las ecuaciones 4.15, 4.22 y 4.23 es posible
construir un sistema de tres ecuaciones con tres incógnitas (τ13, τ18 y Tex), que puede resolverse sin
la necesidad de suponer que las componentes moleculares son ópticamente gruesas u ópticamente
finas (Bourke et al., 1997).

4.3.3. Densidad columnar

La densidad columnar es la cantidad de partículas por unidad de área que se encuentra a lo largo
de la línea de la visual y sigue la expresión: N = n∆s, donde n es la densidad volumétrica y ∆s el
grosor de la nube en dirección a la línea de la visual. Como es de esperar, la densidad columnar es
proporcional al camino óptico ya que a mayor material en el medio interestelar, más opaco se torna
la nube. Esta densidad columnar se la puede estimar a partir de la ecuación dτν = κ̂ν∆s, donde
∆s es el elemento de camino recorrido pro la radiación y κ̂ la profundidad óptica por unidad de
longitud. Este coeficiente de absorción tiene la forma:

κ̂ν =
hνo

4π
(nlBlu −nuBul)φ(ν), (4.24)

donde nl y nu son las densidades de partículas en el nivel energético bajo y alto, respectivamente,
mientras que Blu y Bul son los coeficientes de Einstein para la absorción real y emisión estimulada
(o absorción negativa), respectivamente y φ(ν) es la eficiencia relativa con la que un fotón de
frecuencia ν puede generar la transición l → u. Reemplazando por los coeficientes de Einstein, se
puede reescribir la ecuación 4.24 de la siguiente manera:

τν =
c2

8πν2
o

(
gu

gl

)
AulNl

[
1− exp

(
− hνo

kTex

)]
φ(ν). (4.25)

donde gu y gl son los pesos estadísticos de los niveles rotacionales superior e inferior, Aul es el
coeficiente de Einstein para las emisiones espontáneas, y Nl es la densidad columnar de moléculas
en el estado l. En condiciones de equilibrio termodinámico, la densidad columnar del nivel inferior
se relaciona con la densidad columnar total, Ntot, por la ecuación de Boltzmann:

Nl =
gl

Q
Ntot exp

(
−

Erot,l

kTex

)
, (4.26)

que para el caso de las moléculas sencillas como el monóxido de carbono, la función de partición
Q tiene la siguiente expresión:
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Q ≃ k
hBo

(
Tex +

hBo

3k

)
. (4.27)

Por lo tanto, de las ecuaciones 4.25, 4.26 y 4.27 es posible despejar la densidad columnar total
N como función de la temperatura de excitación Tex y de la profundidad óptica de la nube τυ :

N =
3k

8π3µ2
(Tex +hBo/3k)

(J+1)Bo

exp(hBoJ(J+1)/kTex)

1− exp(−hν/kTex)

∫
τυdυ . (4.28)

En esta ecuación se tuvo en cuenta la integral de la función φ(ν) (la cual está normalizada,∫
∞

0 φ(ν)dν = 1, y describe la forma de la emisión de la línea espectral) a lo largo de todo el
rango de velocidad. Las constantes rotacionales (Bo) y los momentos dipolares (µ) se listan en la
Tabla 4.3, para las molécular 12CO, 13CO y C18O.

Tabla 4.3 Valores de las constantes rotacionales y de los momentos dipolares de las moléculas
12CO, 13CO y C18O

Constante Momento
Molécula Rotacionala Dipolarb

(MHz) (Debye)
12CO 57637.41 0.10975
13CO 55102.39 0.10945
C18O 54892.80 0.10945

Nota: a Eidelsberg and Rostas (1990).
b Meerts et al. (1977).

Dado que se adoptó la condición de LTE a una determinada Tex, se puede asumir que todos
los niveles energéticos están poblados (Bourke et al., 1997; Garden et al., 1991). La integral del
camino óptico en la ecuación 4.28 se la puede aproximar para el caso ópticamente delgado de la
siguiente manera:

∫
τvdv ≃ 1

J(Tex)− J(Tbg)

∫
Tmbdv. (4.29)

con
J(T ) =

To

e
To
Tex −1

. (4.30)

Mientras que para el caso ópticamente grueso se puede utilizar la siguiente aproximación:

∫
τvdv ≃ 1

J(Tex)− J(Tbg)

τv

1− e−τv

∫
Tmbdv. (4.31)
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Luego, utilizando la abundancia del isótopo del CO relativa al H2, [H2/13C16O] = 1×106

(Saldaño et al., 2019; Sanhueza et al., 2010), se puede estimar la densidad columnar total, NH2 =

7.7×105N13.

4.3.4. Masa del gas molecular

Una vez que se conoce la densidad columnar de Hidrógeno molecular (NH2) se puede obtener
la masa de H2 de la nube molecular. Para ello, se asume que se conoce la densidad columnar de
la molécula i-ésima (Ni) en un elemento de área dA sobre la nube molecular; entonces, la masa
contenida dentro de ese elemento de área está dada por:

dM = µmmHNidA, (4.32)

donde mH es la masa del átomo de hidrógeno (1.67×10−24 g) y µ es el peso molecular medio,
µ = 2.8. Este último valor incluye una abundancia de 25% de Helio por masa (Miettinen, 2012;
Yamaguchi et al., 1999). Luego, asumiendo una distribución de masa uniforme en toda la nube
molecular, se puede calcular la masa total integrando la ecuación 4.32 en todo el área de la nube.
Usando la abundancia relativa de la molécula de CO3, se encuentra que:

MH2 = µmmH

[
H2

CO

](
3k

8π3µ2

)
(Tex +hBo/3k)

(J+1)Bo

× exp(hBoJ(J+1)/kTex)

1− exp(−hνo/kTex)
d2
∫∫

τvdvdΩ, (4.33)

donde d es la distancia a la fuente y Ω el ángulo sólido que subtiende el elemento de área dA.
Para el caso de contar con solo la línea de 12CO, se puede estimar la masa del H2 usando un

factor de conversión CO–H2, XCO, y utilizar la siguiente ecuación para el cálculo de la densidad
columnar:

N(H2) = XCO ×W (12CO), (4.34)

donde XCO = 2×1020 cm−2 (K km s−1)−1 (Bolatto et al., 2013) y W(12CO) es el flujo integrado
en la línea de 12CO. Finalmente se remplaza en la ecuación 4.32

Determinación de masa por emisión de polvo

Las pequeñas partículas de polvo (∼ 0.01 − 1 µm de tamaño) que existen en las nubes
moleculares absorben de manera muy eficiente la radiación de longitud de onda más corta que
su tamaño y, cuando hay equilibrio entre calentamiento y enfriamiento, la remiten como emisión
en el continuo, principalmente en longitudes de onda largas. La emisión de polvo resultante en

3Para cualquier transición de CO en la que se conozca su abundancia con respecto a H2.
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una región de formación estelar sigue una ley de cuerpo negro, caracterizada por una determinada
Tp, pero modificada por la profundidad óptica τν , la cual depende de la frecuencia ν y tiene la
siguiente expresión:

Iν = Bν(Tp)(1− e−τν ), (4.35)

siendo Bν(Tp) la Función de Planck,

Bν(Tp) =
2hν3

c2
1

ehν/kTp −1
, (4.36)

con h la constante de Planck, c la velocidad de la luz y k la constante de Boltzmann.
Luego, el flujo observado, suponiendo una fuente homogénea, es igual a:

Sν =
∫

Ω f uente

IνdΩ = Bν(Tp)(1− e−τν )Ω f uente, (4.37)

donde Ω f uente = (π/4ln(2))θ f es el tamaño de la fuente observada con un diámetro θ f , y
τν =

∫
κνρdl es la profundidad óptica, la cual es equivalente a la densidad de masa columnar (ρ)

a lo largo de la línea de la visual, y κν es la opacidad del polvo o el coeficiente de absorción por
unidad de densidad de masa (gas y polvo) total. Para el rango sub–milimétrico y milimétrico el
coeficiente de absorción tiene la siguiente expresión:[

κν

cm2g−2

]
= 0.1

[
ν

1000GHz

]β

, (4.38)

donde β es el índice de emisividad del polvo, para el cual aún hay debate acerca de su valor.
Se ha determinado observacionalmente que β puede tomar valores entre ∼ 1 y ∼ 3 (Preibisch

et al., 2003), siendo < 2 para el medio interestelar cercano a regiones de formación estelar,
dependiendo de la composición del grano de polvo, de la variación en la homogeneidad de la región
y del tamaño de la misma (Walker et al., 1990). En el trabajo de Ossenkopf and Henning (1994)
se calculan y tabulan los valores de la opacidad del polvo en núcleos protoestelares densos, para
diferentes densidades de gas, entre las longitudes de onda de 1 µm y 1.3 mm.

Ahora, si se consideran longitudes de ondas largas en el sub–milimétrico o milimétrico, la
emisión del polvo se vuelve ópticamente delgada, por lo que puede adoptarse la aproximación
(1− e−τν )≈ τν . Asumiendo además la aproximación de Rayleigh–Jeans, la función Planckeana to-
ma la expresión Bν(Tp) = (2kν2/c2)Tp. Reemplazando estas aproximaciones en la ecuación (4.37),
y siendo ΩS = A/D2, donde A es el área y D la distancia a la fuente, se tiene que la expresión para
el flujo de emisión es igual a:

Sν =
2kν2

c2 Tpτν

Mp

D2 , (4.39)
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donde Mp es la masa total del polvo. Finalmente, conociendo la temperatura Tp, se puede despejar
un valor para la masa total de polvo (Hildebrand, 1983), a través de la siguiente expresión:

Mp =
SνD2

κνBν(Tp)
. (4.40)



Capítulo 5

Imágenes de alta resolución de los jets
estelares MHO 1502 y MHO 2147 obtenidas
con GSAOI+GeMSel telescopio Gemini Sur

5.1. Introducción

Los jets estelares y los outflows moleculares están presentes en las regiones de formación estelar,
y en general se los considera un indicador de la formación de nuevas estrellas. Usualmente, están
asociados con las etapas más tempranas de formación, cuando el incipiente objeto proto–estelar
está muy embebido en un núcleo denso de gas molecular y polvo (Anglada et al., 2018; Bally, 2016;
Frank et al., 2014; Lada, 1985). Las observaciones en infrarrojo cercano (NIR), y en particular,
en la línea de H2 en 2.12 µm, un conocido trazador de regiones excitadas por choque, son una
herramienta clave para obtener información sobre la relación entre el jet y las estrella central en
formación (Frank et al., 2014; Reipurth and Bally, 2001; Reipurth et al., 2000).

En este sentido, la forma de los ejes de los jets no–lineales o “serpenteantes” podría estar
relacionada con algunas características del objeto central. Por ejemplo, y aunque no está excepto de
debate, las simetrías en forma de “S” podrían estar asociadas con movimientos orbitales de la fuente
del jet en un sistema binario, y/o con la precesión del eje del mismo, inducido por efectos tidales
de una compañera estelar (Anglada et al., 2007; Beltrán et al., 2016; Estalella et al., 2012; Lee
et al., 2010; Paron et al., 2016; Sánchez-Monge et al., 2014). El número de estos jets sinusoidales
ha ido aumentando constantemente durante las últimas décadas, aunque estos siguen representando
una fracción menor de todos los jets estelares conocidos, particularmente de los jets moleculares
detectados en H2 (Davis et al., 2010).

Con el objetivo de investigar la probable relación causa–efecto entre las propiedades de la
estrella central y la morfología en “S” en dos jets estelares, es este capítulo se presentan imágenes
de alta resolución en H2 (2.12 µm) obtenidas con el instrumento GSAOI (Gemini South Adaptive
Optics Imager) y GeMS (the Gemini Multi-conjugate Adaptive Optics System) del telescopio
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Gemini Sur de los jets estelares: MHO 1502 y MHO 2147. Estos objetos han sido poco estudiados
y se encuentran en entornos muy diferentes de formación y a grandes distancias.

5.2. MHO 1502

5.2.1. Antecedentes

La región molecular de Vela o “Vela Molecular Ridge” (VMR) es una compleja nube molecular
localizada en el plano galáctico, aproximadamente entre las coordenadas l ≈ 255° y 275°, b ≈±5°,
la cual consiste a su vez de 4 nubes separadas, denominadas A, B, C y D (Murphy and May, 1991;
Peretto and Fuller, 2009). MHO 1502 está ubicado en la nube molecular de Vela-D, a una distancia
de 700 pc (Liseau et al., 1992), en la vecindad de la región H II 263.619−0.533. Fue detectado
por primera vez en H2 (2.12 µm) por de Luca et al. (2007) y observado en emisión en la banda de
4.5 µm con el instrumento IRAC/Spitzer por Giannini et al. (2007). Davis et al. (2010) lo catalogó
como una cadena de knots y filamentos en H2. El centro probable del jet coincide aproximadamente
con un núcleo de polvo en el continuo en 1.2 mm, catalogado como MMS2 (Massi et al., 2007).
MMS2 junto con otros dos picos milimétricos (MMS1 y MMS3) se localizan alrededor de la
mencionada región H II 263.619−0.533 (Caswell and Haynes, 1987) y un cúmulo denso, IRS 16,
centrado en IRAS 08438−4340 (Liseau et al., 1992; Massi et al., 2010).

Giannini et al. (2013) llevaron a cabo un análisis de imágenes reportadas previamente, en el
cual identificaron ocho knots a lo largo de un jet con morfología sinusoidal (ver Figura 5.1). Estos
autores analizaron la variación de la extinción diferencial visual (∆AV ) hacia cada uno de los
lóbulos del jet (ver Figura 5.1, panel izquierdo) en base a la luminosidad de cada knot en las bandas
IRAC y en la línea de 2.12 µm del H2, además de la ley de extinción interestelar de Rieke and
Lebofsky (1985). De este análisis, determinaron que la extinción visual diferencial de los knots
5–6–7–8 (al sureste), con relación a los knots 1–2–3–4 (al noroeste), es de ∼ 6 mag. Asumiendo que
el jet no coincide exactamente con el plano del cielo, la extinción óptica debería incrementarse en
la dirección del lóbulo que se aleja del observador (el lóbulo rojo). Por lo tanto, los knots 5–6–7–8
corresponderían a la emisión corrida hacia el rojo (“redshifted”), en tanto que los knots 1–2–3–4, a
la componente desplazada hacia el azul (“blueshifted”).

Respecto a la fuente excitatriz, hasta el momento ningún autor ha detectado una fuente confiable
para este jet. Giannini et al. (2007) encontraron un pico de emisión en las bandas de 24 µm y
70 µm con el instrumento MIPS/Spitzer, cerca del centro del jet, pero que no se encuentra alineado
con el eje del mismo. Más tarde, Strafella et al. (2010) identificaron una contraparte de esta fuente
en las bandas de IRAC/Spitzer en 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 µm, denominada IRAC 18064. Giannini et al.
(2013) asociaron esta fuente IRAC 18064 con WISE J084534.45−435157.4, el pico en continuo
milimétrico en 1.2 mm MMS2 (Massi et al., 2007) y una fuente BLAST (BLAST J084535−435156)
detectada en 250, 350 y 500 µm (Olmi et al., 2009).



5.2. MHO 1502 75

Figura 5.1 Panel izquierdo: Imagen de tres colores (3.6 µm en azul, 4.5 µm en verde y 5.8 µm en rojo) obtenidas con
el instrumento IRAC de MHO 1502. Las localizaciones de los knots en H2 están resaltadas con recuadros y etiquetados
como en la Tabla 2 del trabajo de Giannini et al. (2013). La fuente excitatriz candidata se indica con un círculo. Panel
derecho: Imagen en tres colores (3.6 µm en azul, 4.5 µm en verde y 24 µm en rojo) obtenidas con IRAC/MIPS, donde
los contornos de polvo en emisión en 1.2 mm (Massi et al., 2007) están superpuestos, espaciados cada uno en 4σ a
partir de un nivel de 50 mJy beam−1. Nuevamente, la fuente excitatriz candidata se indica con un círculo. Créditos:
Extraído del trabajo de Giannini et al. (2013).

Combinado todos los flujos disponibles, Giannini et al. (2013) construyeron la SED de esta
fuente, la cual posee un índice espectral de Clase I. Del modelado de dicha SED, estos autores
derivaron los siguientes parámetros: el radio de la envoltura r = 15.8×103 UA, masa de la envoltura
de 43 M⊙, y una masa del objeto central de 0.87 M⊙. Considerando la cantidad de masa en el
embrión estelar más la envoltura, los mencionados autores sugirieron que la fuente excitatriz de
MHO 1502 podría ser un objeto de masa intermedia; sin embargo, no se puede excluir la posibilidad
de un sistema binario o múltiple no resuelto.

5.2.2. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas con el telescopio Gemini Sur, haciendo uso del instrumento
GSAOI, junto con el sistema de óptica adaptativa GeMS (ver Sección 2.1). Se obtuvieron imágenes
con los filtros H2 (1-0 S(1), λc = 2.122 µm, ∆λ = 0.032 µm) y K (λc = 2.200 µm, ∆λ = 0.34 µm),
el 11 de febrero de 2014 (Program ID: GS-2014A-Q-29). Para remover los espacios vacíos (gaps)
entre los detectores se utilizó un patrón de “dithering” de 3×3, con desplazamientos de 5′′ para
cada imagen respecto a la posición del campo principal. Se obtuvieron 10 imágenes de ciencia,
de 200 s cada una, con el filtro H2, y 9 imágenes de ciencia, de 49 s cada una, con el filtro K. Las
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imágenes fueron procesadas y combinadas en cada filtro usando el programa THELI1 (Erben et al.,
2005; Schirmer, 2013), siguiendo el proceso descripto en la Sección 2.1.2. Para la sustracción del
fondo del cielo se utilizaron las propias imágenes de ciencia apropiadamente combinadas.

Para realizar la calibración astrométrica y la corrección por distorsión en la banda K, se utilizó el
catálogo de 2MASS. Sin embargo, dado el campo de visión pequeño de GSAOI y la escasa cantidad
de estrellas de referencia de 2MASS en dichos campos, fue necesario utilizar un segundo catálogo
de referencia. En particular, para MHO 1502 se usó una imagen calibrada astrométricamente
obtenida con el instrumento ISAAC2 (por sus siglas en inglés “Infrared Spectrometer And Array
Camera”) del telescopio VLT. Las incertezas astrométricas resultantes se estimó en 0.28′′.

Por otra parte, para MHO 1502 se detectó un efecto de elongación (e ≈ 0.1) en las fuentes,
principalmente en la esquina superior izquierda del campo. Dado que las imágenes en los filtros
H2 y K de este objeto fueron tomadas el 11 de Febrero de 2014, este efecto de deformación
puede haberse producido debido a una falla en los láseres del sistema de la óptica adaptativa que
fue reportado en el tiempo en que las observaciones fueron realizadas3. Esta falla fue resuelta
posteriormente, por lo cual no se registran efectos de elongaciones en los datos que se tomaron en
abril y mayo para MHO 2147 correspondientes al mismo pedido de observación. Las imágenes
finales tienen un FWHM que varía a lo largo del campo en aproximadamente 8%. En particular, el
FWHM promedio de MHO 1502 es de 0.14′′ y 0.11′′ (98 y 77 UA, a la distancia de 700 pc) en
los filtros H2 y K, respectivamente. Esta resolución está de acuerdo con los valores reportados por
Neichel et al. (2014b). Finalmente, para mejorar la señal/ruido de las estructuras débiles y difusas,
las imágenes finales fueron convolucionadas con un filtro Gaussiano de 2 pixeles.

Para estimar el flujo en H2 de cada knot de MHO 1502 se utilizó el paquete APPHOT de IRAF4

que permite realizar fotometría de apertura. Para ello, se substrajo el brillo del fondo del cielo a los
objetos de interés y se calibraron los flujos, teniendo en cuenta que el filtro de H2 es de alrededor
de 10 veces más angosto que el filtro K. Para calibrar en flujo las imágenes en H2 se emplearon las
magnitudes en la banda Ks de 2MASS de varias estrellas de campo. En particular, para MHO 1502
se usaron 10 estrellas de campo. A su vez, los flujos se midieron considerando un umbral de 3σ

entre el fondo de cielo y la emisión de H2. Para nombrar a los knots se utilizó la nomenclatura
adoptada usualmente para los jet estelares clásicos, donde la letra mayúscula representa un knot, y
el número a continuación de la letra una subestructura. En las Tablas 5.1 se listan las coordenadas
y flujos finales de los knots identificados, donde el parámetro r es el radio de la apertura circular
usada para realizar la fotometría. En algunos casos especiales, se utilizó una elipse, en lugar de un
círculo, para calcular el flujo debido a la morfología irregular y/o elongada de algunos knots (ver
Tabla 5.1, columna 6). Para estimar los errores, se consideraron la incerteza resultante del factor

1https://www.astro.uni-bonn.de/theli/.
2ISAAC está disponibles en la página web de archivos de la ESO: http://archive.eso.org/cms/eso-data.html
3Reportado en la página de Gemini, en el apartado “Status and Availability” el 21 de Febrero de 2014: https:

//www.gemini.edu/sciops/instruments/gsaoi/status-and-availability
4IRAF es distribuido por el National Optical Astronomy Observatory, el cual es operado por la Association of

Universities for Research in Astronomy, Inc., bajo acuerdo de cooperación con la National Science Foundation.

https://www.astro.uni-bonn.de/theli/
http://archive.eso.org/cms/eso-data.html
https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gsaoi/status-and-availability
https://www.gemini.edu/sciops/instruments/gsaoi/status-and-availability
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de conversión derivado de las magnitudes KS de 2MASS y la variación del fondo de cielo de las
imágenes en el filtro en H2.

Datos complementarios

Adicionalmente, se utilizaron como datos complementarios las cuatro bandas de IRAC de
Spitzer, centradas en 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 µm, tomadas del relevamiento de Spitzer Galactic Legacy
Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE II; Benjamin et al. 2003) y el catálogo de
fuentes puntuales en la región de Vela–D, identificadas por Strafella et al. (2010).

5.2.3. Análisis

La Figura 5.2 muestra una imagen combinada de los filtros H2 (en verde) y K (en magenta)
de MHO 1502. En la misma, puede verse un perfil elongado y serpenteante, compuesto por una
cadena de knots consecutivos. La extensión total del jet es de 87′′ (0.3 pc, asumiendo una distancia
de 700 pc) de noroeste a sureste y un ángulo de posición de PA = 165°. Se identificaron los 8
knots catalogados por Giannini et al. (2013), como así también dos nuevos knots no reportados
previamente en la literatura (denominados knots MHO 1502-I y J), ubicados en el extremo inferior a
la izquierda de la imagen. La Tabla 5.1 lista los knots identificados (columna 1 y 2), las coordenadas
ecuatoriales (columna 3 y 4), los flujos en la banda H2 (columna 5), el radio de la apertura
circular utilizada para la fotometría (columna 6), la identificación del knot de MHO utilizada por
Giannini et al. (2013, columna 7), y la referencia a la figura correspondiente donde se muestra
una imagen ampliada de cada knot (columna 8). Dada la alta resolución espacial obtenida con la
óptica adaptativa con GSAOI+GeMS (alrededor de tres y hasta ocho veces superior a los estudios
previos de de Luca et al., 2007; Strafella et al., 2010, respectivamente) fue posible identificar más
subestructuras en cada knot que en trabajos anteriores.

Con el objetivo de mostrar en detalle a cada knot, las Figuras 5.3, 5.4 y 5.5 presentan imágenes
ampliadas en H2, calibradas en flujo, de todas las estructuras listadas en la Tabla 5.1. En general,
se observa que los knots presentan morfologías irregulares y estructuras complejas con varias
subestructuras, rodeadas de emisión débil y difusa en H2 (ver p. ej. los knots MHO 1502–B y F, en
las Figuras 5.3 y 5.4, paneles superiores derechos, respectivamente). En otros casos, como el de
los knots MHO 1502–I1 y J1 (ver Figura 5.5), no se detecta emisión central, pero si se encuentran
estructuras difusas y débiles (de tipo nebular).

Por otro lado, la Figura 5.6, muestra la región donde se encuentra la fuente excitatriz propuesta
IRAC 18064 en la banda de H2 (panel izquierdo) y K (panel derecho). Comparando ambas imágenes,
se evidencia que la emisión que se encuentra más al sureste de las tres componentes principales en
la imagen de la izquierda, sería un nuevo knot. Esto es debido a que sólo presenta emisión de choque
en H2, sin una contraparte en la banda K. Dado que este nuevo knotse encuentra a 0.25′′ (sim240UA,
considerando una distancia de 700 pc) de las otras dos componentes, y asumiendo una velocidad
de eyección de 100 km s−1 (ver, Bally, 2016), fue posible determinar que este knot fue generado
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Figura 5.2 Imagen combinada de MHO 1502 en los filtros de H2 (en verde) y K (en magenta) obtenidos con
GSAOI/GEMINI. Las flechas de diferentes colores indican filamentos y regiones de emisión en H2.

hace aproximadamente 8 años. Sin embargo, su posición está orientada casi perpendicularmente y
desplazada del eje del jet, lo que sugeriría que no estaría asociada con MHO 1502. La separación
proyectada entre las otras dos componentes es de 0.3′′ (∼ 240 UA para una distancia de 700 pc), lo
que indicaría que podría tratarse de un sistema doble.

¿Relación con las estrellas FU Orionis?

Las estrellas jóvenes, particularmente las de baja masa, experimentan períodos de alta acreción
de masa desde el material circunestelar hacia el centro, donde se localiza la protoestrella. Este
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Figura 5.3 Knots MHO 1502-A (panel superior izquierdo), B (panel superior derecho), C (panel inferior izquierdo) y
D (panel inferior derecho) en H2. La barra de colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en
unidades de 108 Jy. El Norte está hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

proceso es conocido con un evento FU Orionis, durante el cual se genera un incremento de brillo
(de entre 5 – 6 magnitudes en longitudes de onda ópticas) en un período relativamente corto de
tiempo (de entre ∼ 1 a 10 años), luego del cual la estrella en formación permanece brillante
experimentando ligeras variaciones por décadas. Más aún, estadísticamente resulta que los eventos
de eyección de material u outbursts de las FU Orionis deberían ser recurrentes en escalas de tiempo
de ∼ 104 años (Hartmann and Kenyon, 1996b).

La estructura en forma de numerosos knots consecutivos de varios jets, en particular los jets
con tamaños en escala de parsec, ha sido considerada como un “registro fósil” o indicador del
estallido (o eventos FU Orionis) que las fuentes excitantes ha sufrido en el pasado (McGroarty and
Ray, 2004; Reipurth, 1985, 1989; Reipurth and Bally, 2001; Reipurth et al., 1997). Sin embargo,
el tiempo transcurrido entre las eyecciones (o knots, 103 años) es aproximadamente un orden de
magnitud menor que los estallidos de tipo FU Orionis (104 años), lo que pone en duda el estado
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Figura 5.4 Knots MHO 1502-E (panel superior izquierdo), F (panel superior derecho), G (panel inferior izquierdo) y
H (panel inferior derecho) en H2. La barra de colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en
unidades de 108 Jy. El Norte está hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

de FU Orionis de la fuentes excitatrices de los knots o de los jets (Froebrich and Makin, 2016;
Ioannidis and Froebrich, 2012; Reiter et al., 2017, 2015).

La estructura de knots sucesivos con simetría en forma de “S” de MHO 1502 sugiere que las
eyecciones de la fuente han sido intermitentes; sin embargo, hasta el momento no hay evidencias
que indiquen la clasificación de FU Orionis de dicha fuente. Por otro lado, asumiendo una velocidad
promedio del jet de 50–100 km s−1, el intervalo de tiempo entre knots consecutivos es de 120 a
1100 años, el cual es bastante corto en comparación con los eventos de outbursts de las FU Ori.
Sin embargo, esto está de acuerdo con los resultados obtenidos para otros jets (ver las referencias
al final del párrafo anterior). Con el propósito de confirmar o descartar el estado de FU Orionis
de la estrella excitatriz de MHO 1502, sería necesario realizar un monitoreo fotométrico en el
infrarrojo cercano a fin de detectar variaciones significativas de brillo y construir la curva de luz de
la mencionada estrella.
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Figura 5.5 Knots MHO 1502-I (panel izquierdo) y MHO 1502-J (panel derecho) en H2. La barra de colores a la
derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en unidades de 108 Jy. El Norte está hacia arriba y el Este
hacia la izquierda.

Figura 5.6 Imagen de IRAC 18064 en la banda H2 (panel izquierdo) y K (panel derecho. De las tres componentes
detectadas en H2 la que se encuentra al sureste no tiene su contraparte en la banda K lo que evidencia la detección
de un nuevo knot. La barra de colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en unidades de
108 Jy.

Tabla 5.1 Flujos de los knots de MHO 1502 detectados en H2.

Knots ID
α (J2000.0) δ (J2000.0) Flujo r MHO IDa Figura de

referencia(h:m:s) (°:′:′′) (10−6 Jy) (′′) (jet−knot)
A 1 8:45:33.937 −43:51:21.83 12.61±0.92 0.29 1–1

5.3
2 8:45:33.934 −43:51:22.22 13.15±0.94 0.23 1–1
3 8:45:33.895 −43:51:22.72 102.14±7.32 0.91 1–1
4b 8:45:33.871 −43:51:24.65 – – 1–1

B 1 8:45:34.178 −43:51:26.94 7.09±0.51 0.30 1–2
5.3

2 8:45:34.049 −43:51:26.86 31.81±2.51 0.67c 1–2
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Tabla 5.1 Continuación.

Knots ID
α (J2000.0) δ (J2000.0) Flujo r MHO IDa Figura de

referencia(h:m:s) (°:′:′′) (10−6 Jy) (′′) (jet–knot)
3 8:45:34.070 −43:51:27.52 5.47±0.39 0.30 1–2

5.3

4 8:45:34.027 −43:51:27.72 5.87±0.44 0.28 1–2
5 8:45:34.159 −43:51:28.1 4.97±0.35 0.22 1–2
6 8:45:34.008 −43:51:29.31 55.38±4.15 0.91 1–2
7 8:45:33.902 −43:51:30.28 6.39±0.50 0.34 1–2
8 8:45:33.876 −43:51:29.37 2.05±0.17 0.24 1–2
9 8:45:33.814 −43:51:28.76 2.46±0.31 0.40 1–2
10 8:45:33.744 −43:51:27.99 3.24±0.32 0.41 1–2
11 8:45:33.782 −43:51:27.40 1.35±0.18 0.31 1–2
12 8:45:34.494 −43:51:28.51 2.75±0.23 0.30 1–2
13 8:45:34.380 −43:51:29.42 3.10±0.71 0.34 1–2
14 8:45:34.310 −43:51:29.61 4.65±0.34 0.37 1–2
15 8:45:34.210 −43:51:30.38 9.30±1.08 0.73 1–2
16 8:45:33.989 −43:51:31.55 8.30±0.61 0.39 1–2
17 8:45:33.835 −43:51:32.15 1.29±0.26 0.39 1–2

C 1 8:45:34.322 −43:51:39.95 1.71±0.14 0.20 1–3

5.3
2 8:45:34.274 −43:51:40.71 6.17±0.47 0.29 1–3
3 8:45:34.195 −43:51:41.30 15.75±1.16 0.43 1–3
4 8:45:34.270 −43:51:42.71 1.95±0.21 0.22 1–3

D 1 8:45:34.365 −43:51:45.18 2.52±0.19 0.17 1−4

5.3
2 8:45:34.467 −43:51:45.66 3.51±0.43 0.33 1−4
3 8:45:34.473 −43:51:46.39 1.12±0.1 0.20 1−4
4 8:45:34.594 −43:51:47.37 4.22±0.70 0.63 1−4

E 1 8:45:34.751 −43:51:50.50 4.26±0.98 0.61 1−4

5.4

2 8:45:34.457 −43:51:52.05 1.25±0.11 0.26 1−4
3b 8:45:34.789 −43:51:53.26 – – 1−4
4 8:45:34.658 −43:51:55.92 2.29±0.39 0.37 1−4
5 8:45:34.939 −43:51:57.46 2.48±0.50 0.37 1−4
6a 8:45:35.062 −43:51:58.86 3.72±0.30 0.27 1–5
6b 8:45:35.002 −43:51:59.03 1.72±0.12 0.18 1–5

F 1 8:45:35.484 −43:52:09.41 5.11±0.55 0.45 1–6

5.4
2 8:45:35.525 −43:52:09.94 15.51±1.2 0.61 1–6
3 8:45:35.328 −43:52:09.96 11.81±1.05 0.63 1–6
4 8:45:35.369 −43:52:10.86 2.32±0.19 0.24 1–6
5 8:45:35.602 −43:52:12.92 13.98±1.00 0.93d 1–6
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Tabla 5.1 Continuación.

Knots ID
α (J2000.0) δ (J2000.0) Flujo r MHO IDa Figura de

referencia(h:m:s) (°:′:′′) (10−6 Jy) (′′) (jet–knot)
6 8:45:35.692 −43:52:14.15 8.33±0.59 0.50 1–6

5.47 8:45:35.694 −43:52:15.08 5.98±0.43 0.38 1–6
8 8:45:35.544 −43:52:14.40 17.67±1.81 1.25e 1–6

G 1 8:45:35.760 −43:52:21.78 53.81±4.26 0.89 1–7 5.4
H 1 8:45:35.646 −43:52:35.47 8.71±0.63 0.26 1–8

5.42 8:45:35.587 −43:52:35.57 2.93±0.21 0.13 1–8
3 8:45:35.582 −43:52:36.00 1.81±0.13 0.11 1–8

I 1 8:45:35.606 −43:52:38.08 8.16±0.86 0.83 –
5.52 8:45:35.668 −43:52:39.68 2.11±0.20 0.33 –

3 8:45:35.677 −43:52:40.43 2.12±0.16 0.33 –
J 1b 8:45:35.863 −43:52:42.28 – – –

5.52 8:45:35.844 −43:52:43.71 1.96±0.50 0.50 –
3 8:45:35.871 −43:52:44.92 5.78±0.61 0.53 –

Notas: a Del trabajo de Giannini et al. (2013).
b No se midió el flujo por ser inferior a los 3σ del rms.
c Fotometría en una elipse de semi–eje mayor “r” e inclinación de 350°.
d Fotometría en una elipse de semi–eje mayor “r” e inclinación de 10°.
e Fotometría en una elipse de semi–eje mayor “r” e inclinación de 330°.

Emisiones en H2 adyacentes

La Figura 5.2 muestra numerosas emisiones adyacentes en H2, distribuidas en todo el campo
(ver las flechas de colores), que probablemente no están asociadas con el jet MHO 1502. En
particular, en la esquina superior izquierda, marcadas con flechas naranjas, se observan varias
emisiones débiles con formas de arco o “bow–shock”.

Las emisiones difusas en H2 en las cercanías de regiones de formación estelar de alta masa
pueden ser producidas por dos mecanismos diferentes: excitación colisional, debido a choques
provenientes de outflows de estrellas jóvenes (masivas); o por la excitación por fotones UV de
Lyman y Werner que penetran dentro de las regiones de gas neutro donde existe H2. Los fotones
UV con energías mayores a ∼ 10 eV son capaces de excitar al electrón del H2 desde el nivel
fundamental hasta las bandas de Lyman y Werner. Cuando el H2 decae hasta el nivel fundamental
puede emitir radiación cuadrupolar (∆J = − 2) hasta el nivel J= 1 ν = 0, dando como resultado la
emisión de la línea de 2.12 µm. Luego, esta línea traza la zona de interfase donde la radiación UV
encuentra el hidrógeno molecular, delineando la región de fotodisociación (PDR por sus siglas en
inglés de “photodisociation region”).
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La región H II 263.619–0.53 cercana: Para tratar de entender el origen de las emisiones en H2

de la Figura 5.2 es necesario considerar la región H II 263.619–0.533, ubicada al noreste, a una
distancia proyectada de ∼ 54′′ o 0.2 pc (a 700 pc) del centro de MHO 1502. La fuente ionizante es
una estrella temprana de tipo B0-B2 V (Massi et al., 2003). De acuerdo con Massi et al. (2010),
dicha región H II no ha alcanzado su radio de Strömgren. A su vez, estos autores estimaron un
tiempo dinámico de ∼ 4×104 años consistente con la edad del cúmulo infrarrojo con el que se lo
asocia IRS 16 (2×106 años).

La Figura 5.7 muestra una imagen combinada de la región H II 263.619–0.533, en las bandas
3.6 µm (en azul), 4.5 µm (en verde) y 8 µm (en rojo) de IRAC/Spitzer. Las estructuras delineadas
en contornos blancos marcan los knots en H2 de MHO 1502 detectados en esta sección, los cuales
se muestran con mayor detalle en la imagen ampliada de la derecha. En esta imagen se observa
claramente la morfología bipolar de esta región H II que tiene dos lóbulos que brillan en 8 µm. La
emisión extendida más brillante en la banda de 8 µm es claramente detectada hacia la dirección
noreste del outflow, proveniente del centro de la región H II y coincidiendo espacialmente con la
emisión en H2. La banda de 8 µm es un conocido trazador de emisiones PAH (ver p. ej., Berné
et al., 2009; Stock et al., 2016, y Sección 1.4.1). Los PAHs son destruidos en el gas ionizado,
pero se cree que son excitados en las regiones de PDR por la absorción de fotones UV-lejanos
(6 eV < h ν < 13.6 eV), en las zonas de transición entre la región H II y la nube molecular (Giard
et al., 1994).

A su ves, la Figura 5.8 presenta la imagen combinada en las bandas de 4.5 µm (azul), 8.0 µm
(en verde) de IRAC/Spitzer y 24 µm (en rojo) de MIPS/Spitzer, donde se observa que la región
central de la nebulosa bipolar es muy brillante y satura en 24 µm, mientras que la zona más
achatada o cintura es visible como una mancha oscura alargada y se representa más claramente en
los mapas de contorno de densidad de H2 (en línea roja continua) de Marsh et al. (2017). Estas
características son típicas de las regiones bipolares de H II, tal y como identificaron Deharveng
et al. (2015) y Samal et al. (2018).

Varias regiones bipolares de H II están asociadas a la formación estelar que tiene lugar en
el material molecular frío y plano o en forma de lámina que delimita la cintura de la nebulosa
(Dewangan et al., 2016, 2019). Fukuda and Hanawa (2000) sugirieron que la expansión de una
región H II cerca de una nube molecular filamentosa puede generar ondas secuenciales de formación
estelar. En efecto el proceso de formación estelar puede desencadenarse por la compresión del
material molecular barrido por el frente de ionización o por la compresión de una nube densa
preexistente. La existencia del cúmulo infrarrojo IRS 16 (indicado con un círculo azul discontinuo
en la Figura 5.10), asociado a esta región H II, apoya este escenario de formación estelar. Luego,
la proyección del chorro de MHO 1502 sobre el lóbulo suroeste de la región H II bipolar se ve
claramente, sugiriendo de nuevo un proceso de formación estelar en curso en la región.

Por otro lado, las estructuras en H2 en forma de arco muestran que las regiones de mayor
intensidad apuntan en dirección al centro de la región H II, donde la fuente ionizante está ubicada.
Luego, basados en la morfología de la mencionada región H II, la emisión en 8 µm de Spitzer y los
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Figura 5.7 Imagen combinada de la región H II 263.619–0.533 en los filtros de IRAC/Spitzer, en 3.6 µm (en azul),
4.5 µm (en verde) y 8.0 µm (en rojo). El círculo azul indica a la fuente IRAS 08438-−4340. La imagen ampliada en
la esquina superior derecha muestra en contornos blancos la ubicación de los knots de MHO 1502.

vértices de las estructuras de H2 en forma de arco, es posible sugerir que las emisiones en H2 son
creadas por fluorescencia de fotones UV provenientes de la estrella ionizante.

El cúmulo denso IRS 16: En el centro del campo de la Figura 5.2, cerca de la fuente excitatriz
sugerida de MHO 1502, se indican con flechas amarillas y magenta otras emisiones en H2. Para
explorar el origen de estas emisiones, se utilizó el catálogo con fotometría de fuentes puntuales
de Spitzer–IRAC/MIPS de la nube de Vela–D (VMR–D) publicado por Strafella et al. (2010). A
partir de la Tabla 5 de estos autores, se seleccionó una sub–muestra, centrada en la posición de
MHO 1502 en (α,δ ) (J2000) = (08:45:34.2;-−43:51:54.1), con un radio de 1.5′.

Usando el diagrama color–magnitud [8.0] vs [4.5] – [8.0] (ver Figura 5.9, panel superior) y
el criterio estadístico de Harvey et al. (2007, 2006) (ver Sección 1.3.3), escalado a la distancia
de VMR–D, fue posible identificar candidatos a estrellas jóvenes ([4.5] − [8.0] > 0.5 y [8.0] <



86 CAPÍTULO 5. LOS JETS ESTELARES MHO 1502 Y MHO 2147

8:46:00 50 40 30 20 45:10

47

48

49

-43:50

51

52

53

54

55

RA (J2000)

D
e
c
 (

J
2

0
0

0
)

IRAS 08438-4340

MHO 1502

Figura 5.8 Imagen combinada de la región H II 263.619–0.533 en los filtros de IRAC/Spitzer, en 4.5 µm (en azul),
8.0 µm (en verde) y 24 µm (en rojo). Los contornos rojos representan las curvas de nivel de la densidad columnar
obtenidos del trabajo de Marsh et al. (2017). Los niveles son 5, 6, 7, 9, 15, 25, 35, 45 y 56×1021 cm−2. El círculo azul
indica a la fuente IRAS 08438−4340 y las curvas blancas los knots correspondientes a MHO 1502.

16.15 − [4.5] − [8.0]) de otras fuentes de fondo tales como: estrellas ([4.5] − [8.0] < 0.5); objetos
extragalácticos ([8.0] > 16.15 − [4.5] − [8.0]); y estrellas en la rama asintótica de las gigantes o
AGB (−0.86 < [8.0] < 3.13).

Por otro lado, se utilizó el diagrama color–color [3.6] – [4.5] vs [5.8] – [8.0] (ver Figura 5.9,
panel inferior) y los criterios de Allen et al. (2004) y Megeath et al. (2004) (ser Sección 1.3.3), para
diferenciar a los candidatos YSOs identificados en el diagrama color–magnitud entre tres clases
diferentes de objetos proto–estelares y pre–estelares. Los objetos de Clase II (diamantes verdes)
se localizan dentro de una región cuadrada delimitada por una linea verde. El límite entre los
candidatos de Clase I (cuadrados rojos) y los de Clase I/II (diamantes naranjas) se indica con una
línea horizontal de puntos negros, mientras que los candidatos a Clase III y probablemente fuentes
estelares sin excesos infrarrojos (diamantes celestes y círculo abierto celeste) están delimitados por
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Figura 5.9 Panel superior: Diagrama Color–Magnitud [8.0] vs [4.5]-[8.0] de una sub–muestra del catálogo de fuentes
puntuales de IRAC en la región de Vela–D de Strafella et al. (2010) (Tabla 5 en dicho trabajo), dentro de un radio de
1.5′, centrado en MHO 1502 en (α,δ ) (J2000) = (08:45:34.2;−43:51:54.1). La línea discontinua inclinada delimita el
criterio estadístico de Harvey et al. (2007, 2006), escalado a la distancia de VMR–D para distinguir entre candidatos
YSO (círculos magenta) de otras fuentes contaminantes, tales como objetos extragalácticos (triángulos verdes), estrellas
normales (asteriscos azules) y de la rama asintótica de las gigantes (AGB). Panel inferior: Diagrama Color–Color
[5.8]-[8.0] vs [3.6]-[4.5]. El rectángulo central verde indica la región donde se ubican los objetos jóvenes de Clase II
(diamantes verdes) de acuerdo al criterio estadístico de Allen et al. (2004) y Megeath et al. (2004). El rectángulo en
línea discontinua celeste marca la región de las fuentes sin excesos IR (Flaherty et al., 2007). Los diferentes símbolos
identifican diferentes objetos de Pre–Secuencia Principal: Clases I (cuadrados rojo), Clase I/II (círculos naranjas) y
Clase III / estrellas de fondo o qie se localizan delante de la nube (asteriscos celestes). El vector de enrojecimiento
(flecha negra) corresponde a un AV = 50 mag (Strafella et al., 2010).
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una línea discontinua azul (Flaherty et al., 2007). La flecha negra es el vector de enrojecimiento
correspondiente con AV = 50 mag (Strafella et al., 2010).

La Figura 5.10 muestra una combinación de imágenes en los filtros 3.6 µm (en azul), 4.5 µm (en
verde), y 8.0 µm (en rojo) de la región H II 263.619–0.533 centrada en (α,δ ) (J2000) = (08:45:34.2;
-−43:51:54.1). El círculo de trazo discontinuo blanco marca el área de búsqueda utilizado (con
un radio de 1.5′), mientras que el círculo en trazos discontinuo azul delimita el área del cumulo
IRS 16, con un radio de ∼ 0.73′ o 0.15 pc, a una distancia de 700 pc (Massi et al., 2003).

Dentro de la región de búsqueda seleccionada, se identificaron diferentes tipos de fuentes a partir
de los diagramas color–color y color–magnitud descriptos anteriormente. Las fuentes estelares se
destacaron con círculos azules y los objetos extragalácticos con círculos naranjas. Los candidatos
YSOs se representaron con cuadrados de diferentes colores de acuerdo a sus clasificaciones: Clase I
(naranja), Clase I/II (magenta), Clase II (verde) y Clase III/estrellas de fondo/frente (azul). Si bien
los candidatos a YSOs están distribuidos uniformemente a lo largo del todo el área de búsqueda,
hay un incipiente agrupamiento alrededor de IRS 16 dentro del círculo de trazos discontinuos azul
en la Figura 5.10.

Un escenario probable para explicar la existencia de un cúmulo denso en IRS 16, como así
también tantos candidatos a YSOs en la zona circundante de la región H II 263.619−0.533, está dado
por la formación estelar inducida por ionización o modelo “collect and collapse” de Elmegreen
and Lada (1977) (ver Sección 1.1). Los fotones UV de una estrella masiva en formación en una
nube molecular producen un frente de ionización, donde la expansión supersónica de la región H II

crea un frente de choque, barriendo masa e incrementando la densidad en una cáscara de gas neutro
y frío (la fase de recolección o “collect”). Esta cáscara comienza a ser auto–gravitante, colapsando
y fragmentándose. Estos fragmentos forman las estrellas masivas o cúmulos de estrellas (el proceso
de colapso o “collapse”). Este escenario además, fue desarrollado analítica y numéricamente (Dale
et al., 2007; Whitworth et al., 1994) y comprobado observacionalmente por varios trabajos (ver p.
ej., Brand et al., 2011; Deharveng et al., 2003; Pomarès et al., 2009; Samal et al., 2014).

Otra variación de la formación estelar inducida por ionización es conocida como el modelo
de implosión impulsado por radiación o “radiation-driven implosion” (RDI, ver Sección 1.1),
que tiene lugar cuando la región H II en expansión invade una nube de gas denso preexistente,
comprimiendo por colisión el material (arrastrado por el frente de ionización), estimulando el
colapso y de esa forma, la formación de nuevas estrellas (Bertoldi, 1989; Lefloch and Lazareff,
1994b). En general, es aceptado que el modelo RDI forma preferencialmente estrellas de masa
baja e intermedia, mientras que el escenario de “collect and collapse” es necesario para producir
estrellas masivas o cúmulos estelares (Brand et al., 2011; Deharveng et al., 2005; Lee et al., 2005;
Valdettaro et al., 2008). Basados en la población de objetos jóvenes identificados en la Figura 5.10,
la mayoría de las estrellas son de baja masa, por lo que el modelo RDI podría ser favorecido en
esta región por sobre el escenario de collect and collapse, aunque no se puede dar un argumento
concluyente.
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Figura 5.10 Imagen combinada de la región H II 263.619–0.533, en los filtros 3.6 µm (en azul), 4.5 µm (en verde) y
8.0 µm (en rojo) con IRAC/Spitzer. El círculo en trazos discontinuos azul marca el área de IRS 16 definida por Massi
et al. (2003). El círculo en trazos discontinuos blanco define el área de búsqueda seleccionado, el cual está centrado en
la coordenada (α,δ ) (J2000) = (08:45:34.2;−43:51:54.1) y tiene un radio de 1.5′. Los contornos blancos indican los
knots en H2 de MHO 1502 y el círculo azul, la posición de IRAS 08438-−4340, la fuente central asociada a la región
H II. Los cuadrados pequeños de colores señalan los diferentes YSOs identificados en el diagrama [8.0] vs [4.5]-[8.0] y
clasificados de acuerdo al diagrama [5.8]-[8.0] vs [3.6]-[4.5] (ver Figura 5.9). Los cuadrados azules indican objetos de
Clase III, como así también estrellas de fondo y que se localizan delante de la nube en cielo.

5.3. MHO 2147

5.3.1. Antecedentes

MHO 2147 fue descubierto por Varricatt (2011), mientras estudiaba la fuente brillante de Clase I
IRAS 17527−2439 (a partir de aquí se hará referencia como IRAS 17527), la estrella excitante
más probable de este jet (ver Figura 5.11, panel izquierdo). Este autor también detectó un segundo
jet más débil, denominado MHO 2148, que yace prácticamente perpendicular a MHO 2147 en el
plano del cielo (ver flechas amarillas en la Figura 5.12). Tanto MHO 2147 como MHO 2148 están
localizados en una nube oscura cerca del plano galáctico, en la región de Ophiuchus, a una distancia
de 3.23 kpc (Molinari et al., 1996). En el catálogo de Dobashi (2011) de IRDC (ver Sección 1.2.1)
la fuente IRAS 17527 se ubica a 2.8′′ al moroeste del objeto identificado como Dobashi 0238.
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Figura 5.11 Imagen combinada de la región donde se localiza MHO 2147, en las bandas de 3.4 µm (en azul), 4.5 µm
(en verde) y 8.0 µm (en rojo), con el instrumento IRAC, del telescopio Spitzer. La imagen de la derecha muestra una
ampliación del objeto EGO G4.83+0.23 detectado por Chen et al. (2013). La curva verde indica el polígono de apertura
usado para realizar la fotometría de IRAC. El círculo blanco marca la apertura circular utilizada para la fotometría con
MIPS en 24 µm. Créditos: Imágenes extraídas del trabajo de Varricatt (2011) y Chen et al. (2013).

Chen et al. (2013) asociaron a IRAS 17527 con un objeto clasificado como EGO (Cyganowski
et al., 2008, ver Sección 1.5.4) denominado G4.83+0.23 (ver Figura 5.11, panel derecho), y
reportaron la detección del mismo en 95 GHz, un máser de metanol de Clase I, el cual es un
conocido trazador de gas excitado por colisión asociado a outflows (Cyganowski et al., 2009, ver
Sección 1.5.4). En la imagen obtenida por Varricatt (2011) en H2 (ver Figura 2 en ese trabajo) se
evidencia la particular morfrología en “S"de MHO 2147 que se extiende en 1.46 pc de longitud casi
perpendicularmente a una región o mancha oscura que cruza por el medio del jet (ver Figura 5.12).

Respecto a la probable fuente excitatriz IRAS 17527, la misma ha sido detectada en varias
líneas de emisión molecular asociadas a gas denso y polvo típicos de objetos jóvenes estelares
de tipo masivos o MYSOS (ver Sección 1.4): maser de H2O en 22.235 GHz (Palla et al., 1991);
NH3(1,1) en 23.694 GHz y (2,2) en 23.723 GHz (Molinari et al., 1996); CS(2-1) en 97.981 GHz
(Bronfman et al., 1996), y OH en 1.665 GHz (Edris et al., 2007). Basados en los colores de IRAS,
Palla et al. (1991) clasificó a esta fuente como “High” lo que indica un estado más evolucionado
relacionado a una región H II ultra–compacta (UCHII, ver sección 1.4.1). Sin embargo, Walsh et al.
(1997) a puesto en duda tal asociación. No se han reportado otras detecciones de la presunta región
H II.

Por su parte, Beltrán et al. (2006) detectaron una emisión de continuo de polvo en 1.2 mm
proveniente de la fuente IRAS, para la cual calcularon una masa de 160 M⊙, y una fuente puntual en
MIR con el telescopio espacial MSX identificada como MSX6C G004.8268+00.2307 (Egan et al.,
2003). A su vez, Chen et al. (2013) asociaron a la fuente IRAS una emisión en el continuo en 1.1 mm,
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detectada con el relevamiento galáctico de Bolocam5, identificada como [BGPS] G004.829+00.231
(Rosolowsky et al., 2010), para la cual midieron una masa de gas Mgas = 360 M⊙. Si bien los
valores para la masa de la fuente obtenidos entre Beltrán et al. (2006) y Chen et al. (2013) son
diferentes entre si, no cabe duda que dicha fuente tiene las características de una estrella masiva en
formación.

5.3.2. Observaciones

Las observaciones fueron realizadas, al igual que para el objeto MHO 1502 (ver Sec. 5.2.2,
con el telescopio Gemini Sur, haciendo uso del instrumento GSAOI, junto con el sistema de
óptica adaptativa GeMS (ver Sección 2.1). Se obtuvieron imágenes con los filtros H2 (1-0 S(1),
λc = 2.122 µm, ∆λ = 0.032 µm) y K (λc = 2.200 µm, ∆λ = 0.34 µm), el 16 de abril y 27 de
mayo de 2014 (Program ID: GS-2014A-Q-29). Para remover los espacios vacíos (gaps) entre los
detectores se utilizó un patrón de “dithering” de 3×3, con desplazamientos de 7′′ para cada imagen
respecto a la posición del campo principal. Se obtuvieron 11 y 9 imágenes de ciencia, de 200 s (con
filtro H2) y 60 s (con filtro K). Luego, las imágenes fueron procesadas y combinadas en cada filtro
usando el programa THELI6 (Erben et al., 2005; Schirmer, 2013), siguiendo el proceso descripto
en la Sección 2.1.2. Para la sustracción del fondo del cielo se utilizaron las propias imágenes de
ciencia apropiadamente combinadas.

Para realizar la calibración astrométrica y la corrección por distorsión en la banda K, se utilizó
el catálogo de 2MASS. Sin embargo, como se mencionó anteriormente en la Sección 5.2.2, dado el
campo de visión pequeño de GSAOI y la escasa cantidad de estrellas de referencia de 2MASS en
dichos campos, fue necesario utilizar un segundo catálogo de referencia. Para el caso de MHO 2147,
se utilizó el catálogo VISTA7 (Visible and Infrared Survey Telescope for Astronomy). Las incertezas
astrométricas resultantes se estimó en 0.19′′.

Las imágenes finales tienen un FWHM que varía a lo largo del campo en aproximadamente
5%. En particular, para MHO 2147, el FWHM promedio es de 0.09′′ para H2 y 0.08′′ para K.
Esta resolución está de acuerdo con los valores reportados por Neichel et al. (2014b). Finalmen-
te, para mejorar la señal/ruido de las estructuras débiles y difusas, las imágenes finales fueron
convolucionadas con un filtro Gaussiano de 2 pixeles.

Nuevamente, para estimar el flujo en H2 de cada knot de MHO 2147 se utilizó el paquete
APPHOT de IRAF que permite realizar fotometría de apertura como se lo describió en la Sec-
ción 5.2.2. En particular, para calibrar en flujo las imágenes en H2 de MHO 2147 solo se pudieron
utilizar las magnitudes en la banda Ks de 2MASS de 4 estrellas debido a la saturación de estrellas
brillantes de 2MASS. A su vez, los flujos se midieron considerando un umbral de 3σ entre el
fondo de cielo y la emisión de H2. En la Tabla 5.2 se listan las coordenadas y flujos finales de los

5http://irsa.ipac.caltech.edu/data/BOLOCAM_GPS/.
6https://www.astro.uni-bonn.de/theli/.
7VISTA Science Archive: http://horus.roe.ac.uk/vsa/index.html

http://irsa.ipac.caltech.edu/data/BOLOCAM_GPS/.
https://www.astro.uni-bonn.de/theli/
http://horus.roe.ac.uk/vsa/index.html
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knots identificados, donde el parámetro r es el radio de la apertura circular usada para realizar la
fotometría. Para estimar los errores, se consideraron la incerteza resultante del factor de conversión
derivado de las magnitudes KS de 2MASS y la variación del fondo de cielo de las imágenes en el
filtro en H2.

Datos complementarios

Adicionalmente, se utilizaron datos complementarios obtenidos de bases públicas que se
detallan a continuación:

Las cuatro bandas de IRAC de Spitzer, centradas en 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 µm, tomadas del rele-
vamiento de Spitzer Galactic Legacy Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE
II; Benjamin et al. 2003) y el catálogo de EGOs (el cual utiliza el relevamiento GLIMPSE II,
Chen et al., 2013).

Datos del telescopio Herschel y sus relevamiento “Herschel Infrared GALactic Plane Survey”
(Hi-GAL, Molinari et al., 2010) y “Herschel PACS Point Source Catalogue” (HPPSC), en
las bandas de 70 y 160 µm (PACS, Poglitsch et al., 2010), y en 250, 350 y 500 µm (SPIRE,
Griffin et al., 2010).

Los flujos determinados con el telescopio espacial AKARI, obtenidos con sus instrumento
IRC (“InfraRed Camera”), con filtros centrados en 9 µm y 18 µm, y FIS (“Far–Infrared
Surveyor”), en 65, 90, 140 y 160 µm (Ishihara et al., 2010).

El catálogo de fuentes puntuales infrarrojas del telescopio MSX, denominado “Midcourse
Space Experiment (MSX) Point Source Catalogs” (MSX6C, Egan et al., 2003), en 8.28 µm
(banda A), 12.1 µm (banda C), 14.6 µm (banda D) y 21.3 µm (banda E).

El catálogo IRAS y los flujos obtenidos de éste en las bandas en 25, 60 y 100 µm (Joint Iras
Science, 1994; Neugebauer et al., 1984).

El relevamiento de la galaxia realizado con el radiotelescopio APEX en 870 µm (345 GHz,
con un tamaño de beam de 19.2′′), denominado ATLASGAL8 (“APEX Telescope LArge
Survey of the GALaxy”, Schuller et al., 2009).

El relevamiento del plano de la galaxia con BOLOCAM, en 1.1 mm (segunda versión,
Ginsburg et al., 2013; Rosolowsky et al., 2010)

8ATLASGAL está disponible en la página web: http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_
DATABASE.cgi.

http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_DATABASE.cgi
http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_DATABASE.cgi
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Figura 5.12 Imagen combinada de MHO 2147 y MHO 2148 en H2 (en verde) and K (en magenta) obtenidas con
GSAOI/GEMINI.

5.3.3. Análisis

La Figura 5.12 muestra una combinación de imágenes de MHO 2147 y MHO 2148, en los
filtros H2 (en verde) y K (en magenta) obtenidos con GSAOI+GeMS/Gemini. Para nombrar a los
knots de este jet, se utilizó la nomenclatura descripta al finalizar la Sección 5.2.2. Por su parte, la
Tabla 5.2 lista los knots identificados (columnas 1 y 2), sus coordenadas ecuatoriales (columna 3 y
4), los flujos en la banda H2 (columna 5), el radio de la apertura circular utilizada para realizar la
fotometría (columna 6) y la referencia a la figura donde se muestra una versión amplificada del
correspondiente knot (columna 7). En la Figura 5.12, se observa que el jet MHO 2147 presenta un
evidente perfil sinusoidal, que se extiende de noreste a suroeste en alrededor de 1.46 pc de longitud.

Una particularidad que se observa en este jet es que hay una cantidad significativa de emisión
en el filtro K que coincide espacialmente con la emisión en H2, especialmente en la región central
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donde se encuentra el knot MHO 2147–E, F y G, y el lóbulo suroeste. Varricatt (2011) observó la
misma característica en las imágenes combinadas en JHK y en las bandas de IRAC/Spitzer (ver
Figura 5.11). Esta característica es típica de los objetos estelares jóvenes masivos o MYSOs (ver
Sección 1.4), rodeados por un disco de acreción también masivos, que probablemente se deba a la
luz dispersada, proveniente de la fuente central, que se encuentra dentro de las paredes de la cavidad
del jet o outflow (eg., Arce et al., 2007; Reipurth et al., 2000). Como se mencionó anteriormente, la
región central de MHO 2147 muestra una mancha oscura en la cual, o a través de la cual, no se
observa ninguna estrella. Luego, la incipiente estrella ilumina la nebulosa que la rodea (la infalling
envelope), mientras que el polvo en la mancha oscura absorbe totalmente (en el infrarrojo cercano)
la radiación de la fuente excitante central, probablemente IRAS 17527. Sin embargo, hay muchos
otros knots, tales como los knots MHO 2147–B, D y L, que solo muestran emisión en H2 y parecen
estar ligeramente fuera del eje del jet.

Las Figuras 5.13, 5.14 y 5.15 muestran las imágenes amplificadas de los knots norestes y
suroestes de MHO 2147, con emisión en H2 y calibrados en flujo. Se observa que las morfologías
de los knots es bastante diversa. Algunos de ellos, tales como MHO 2147–A y B (ver Figura 5.13,
paneles superiores), muestran varias emisiones localizadas y agrupadas en un área más pequeña,
rodeada por una emisión más difusa y débil. En otros casos la emisión difusa de H2 delinea la
estructura (alargada) del knot, tales como MHO 2147–C y E (ver Figuras 5.13, panel inferior
derecho, y 5.14, panel superior izquierdo), mostrando solo una única condensación en H2. El
knot MHO 2147–J presenta una morfología elongada de aproximadamente 0.35 pc de extensión
(∼ 22.5′′, ver Figura 5.15, panel superior). El knot MHO 2147–L exhibe una morfología cometaria
bastante curiosa y particular, ligeramente desplazada del eje de MHO 2147 (ver Fig. 5.12). La
imagen amplificada de este knot (ver Fig. 5.15, panel inferior derecho) muestra varias emisiones en
H2 individuales con formas de bow–shock y filamentos.

Por otro lado, la Figura 5.12 también muestra varias emisiones débiles en H2 (ver las flechas
amarillas) distribuidas casi perpendicularmente al jet MHO 2147. Dichas emisiones parecen prove-
nir del mismo origen que MHO 2147 e insinúan un perfil sinusoidal. Varricatt (2011) denominó
a estas emisiones como MHO 2148 (Davis et al., 2010), y sugirió que estos knots podrían estar
relacionados a una fuente compañera de IRAS 17527. La Figura 5.16 muestra en detalle la imagen
en H2, calibrada en flujo, de las dos partes del jet MHO 2148. El lóbulo noroeste se extiende
alrededor de 0.47 pc (30′′), con un P.A. de 42°, mientras que el lóbulo sureste se extiende hasta
alrededor de los 0.3 pc (19′′), con un P.A. de 212°.

Tabla 5.2 Flujos de los knots de MHO 2147 detectados en H2.

Knots ID
α (J2000.0) δ (J2000.0) Flujo r Figura de

referencia(h :m:s) (°:′:′′) (10−6 Jy) (′′)
A 1 17:55:50.764 −24:39:57.73 170.39±34.52 2.12 5.13
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Tabla 5.2 Continuación.

Knots ID
α (J2000.0) δ (J2000.0) Flujo r Figura de

referencia(h :m:s) (°:′:′′) (10−6 Jy) (′′)
2 17:55:50.579 −24:39:57.78 13.9±2.8 0.54 5.13

B 1 17:55:50.521 −24:39:59.41 15.09±1.11 0.35
5.132 17:55:50.519 −24:40:00.23 21.16±1.53 0.35

3 17:55:50.553 −24:40:00.71 6.18±0.46 0.23
C 1 17:55:50.343 −24:40:06.82 10.94±0.93 0.40

5.132 17:55:50.110 −24:40:13.41 107.77±9.91 1.20
3 17:55:49.974 −24:40:14.26 5.61±0.49 0.30

D 1 17:55:49.854 −24:40:10.20 0.87±0.07 0.15
5.132 17:55:49.760 −24:40:11.67 1.22±0.25 0.21

3 17:55:49.709 −24:40:12.61 1.68±0.14 0.22
E 17:55:49.691 −24:40:17.53 93.62±7.47 1.18 5.14
F 1 17:55:49.359 −24:40:18.31 13.17±1.00 0.30

5.142 17:55:49.342 −24:40:18.99 17.23±1.30 0.33
3 17:55:49.279 −24:40:18.77 15.46±1.25 0.39

G 1 17:55:49.097 −24:40:19.15 46.50±9.34 0.60
5.142 17:55:48.981 −24:40:17.76 74.24±5.32 0.38

3 17:55:48.971 −24:40:18.28 71.74±5.13 0.33
H 17:55:48.697 −24:40:22.30 54.89±11.47 1.05 5.14
I 1 17:55:48.526 −24:40:20.63 43.87±13.58 0.75

5.14
2 17:55:48.369 −24:40:20.75 99.13±20.42 1.27

J 17:55:47.970 −24:40:22.38 2005.87±183.03 5.38 5.15
K∗ 17:55:45.782 −24:40:37.40 – – 5.15
L 1 17:55:46.177 −24:40:39.60 2.41±0.21 0.18

5.15

2 17:55:46.196 −24:40:39.98 1.43±0.12 0.12
3 17:55:46.175 −24:40:40.15 0.73±0.06 0.08
4 17:55:46.206 −24:40:40.46 1.00±0.08 0.12
5 17:55:46.041 −24:40:42.11 1.26±0.11 0.13
6 17:55:46.099 −24:40:42.33 0.81±0.08 0.12
7 17:55:46.090 −24:40:42.52 0.62±0.07 0.11
8 17:55:46.088 −24:40:43.52 1.07±0.09 0.11

Notas: ∗ No se midió el flujo debido a la presencia de una fuente muy intensa en el campo.
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Figura 5.13 Knots MHO 2147-A (panel superior izquierdo), B (panel superior derecho), C (panel inferior izquierdo),
D (panel inferior). La barra de colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en unidades de
108 Jy. El Norte está hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

Determinación de la masa del grumo

El proceso más importante de emisión en el continuo infrarrojo y a longitudes de onda más
largas (sub–milimétricas y milimétricas), en las regiones de formación estelar, es la radiación
térmica de los granos de polvo. La Figura 5.17 muestra una combinación de imágenes en longitudes
de ondas del infrarrojo medio a lejano, tomadas con los telescopios Spitzer, en 8.0 µm (en azul), y
Herschel, en 70 (en verde) y 500 µm (en rojo). Los contornos negros indican la emisión en 870 µm
obtenida del relevamiento ATLASGAL. Para 8.0 < λ < 70 µm la emisión del polvo parecería
seguir el perfil de jet, mostrando dos extensiones hacia el noreste y el sudoeste, respectivamente.
Para λ > 70 µm la emisión localizada sobre IRAS 17527 indica la presencia de polvo frío, que en
500 µm tiene una extensión de ∼ 3 pc.

En el catálogo de ATLASGAL (Schuller et al., 2009) en 870 µm, se lista un objeto denominado
AGAL 004.827+00.231 cuya ubicación coincide con la fuente IRAS 17527, y tiene una extensión
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Figura 5.14 Knots MHO 2147-E (panel superior izquierdo), F (panel superior derecho), G (panel inferior izquierdo),
H e I (panel inferior derecho). La barra de colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en
unidades de 108 Jy. El Norte está hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

de 0.75 pc. Por lo tanto, para determinar la masa del grumo se utilizó la imagen de ATLASGAL, en
continuo en 870 µm, y la ecuación 4.40 donde ahora: Sν = S870 es la densidad de flujo a 870 µm,
D = 3.23±0.5 kpc es la distancia, κν = κ870 = 2.06 cm2/g es la opacidad del polvo por unidad de
masa de polvo (Ossenkopf and Henning, 1994), y Bν(Tpolvo) = B870(Tpolvo) es la función de Planck
(ver ecuación 4.36) para un cuerpo negro con una temperatura de polvo de Tdust. La densidad de
flujo S870 fue obtenida integrando la emisión observada sobre un área con radio de apertura de 24′′

y restando el fondo de cielo, el cual se estimó dentro de un anillo con radio interno y externo de
50′′ y 80′′, respectivamente. El flujo resultante obtenido fue de 43±4 Jy.

Para estimar la temperatura del polvo Tpolvo del grumo, como así también la densidad columnar
N(H2), se utilizaron los mapas generados por Marsh et al. (2017)9. Estos autores utilizaron un
método de mapeo puntual denominado PPMAP (por sus siglas en inglés “Point Process Mapping

9Los mapas de temperatura y densidad columnar están disponibles en la página web: http://www.astro.cardiff.ac.
uk/research/ViaLactea/

http://www.astro.cardiff.ac.uk/research/ViaLactea/
http://www.astro.cardiff.ac.uk/research/ViaLactea/


98 CAPÍTULO 5. LOS JETS ESTELARES MHO 1502 Y MHO 2147

Figura 5.15 Knots MHO 2147-J (panel superior), K (panel inferior izquierdo) y L (panel inferior derecho). La barra de
colores a la derecha de cada imagen indica la escala de flujo calibrada en unidades de 108 Jy. El Norte está hacia arriba
y el Este hacia la izquierda.

Method”, para más detalle ver Marsh et al. 2015), basado en procedimientos Bayesianos aplicados a
los datos de continuos de Herschel en el rango de longitudes de ondas de 70−500 µm. Dicho méto-
do genera imágenes de temperatura de polvo y densidad columnar con una mejor resolución (∼ 12′′).
En la Figura 5.18 se muestran tales mapas de temperatura (panel superior) y densidad columnar (pa-
nel inferior), para un área de 14′×10′, centrada en (α,δ ) (J2000) = (17:55:47.432, –24:40:21.27).
En ambos paneles se marcó la posición de IRAS 17527.

La temperatura dentro del área del grumo de IRAS 17527 varía entre 20.5 y 26.4 K. Adoptando
una temperatura promedio de 21.4± 1.3 K y una densidad de flujo en 870 µm de 43± 4 Jy, la
masa de polvo resultó ser Mpolvo = 22.5 ± 3.5 M⊙. Para una relación estándar de gas–polvo,
donde R = 100 (ver p. ej., Elia et al., 2013, 2017; König et al., 2017), la cantidad de masa de gas
de hidrógeno es MH2 = 2251 ± 350 M⊙. Cabe mencionar que la incerteza citada en la masa de
hidrógeno desprecia cualquier factor conocido en R y/o κ870.

Por otro lado, utilizando el mapa de densidad columnar de Marsh et al. (2017) que se muestra
en la Figura 5.18, panel inferior, se estimó la masa MH2 integrada sobre un área delimitada por
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Figura 5.16 Imagen combinada de los knots MHO 2148–A (panel izquierdo) y B (panel derecho) en H2 (en verde) y K
(en magenta) obtenidos con GSAOI+GeMS/Gemini. Las flechas amarillas indican las débiles emisiones en H2. El
Norte está hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

un contorno a 1.4× 1022 cm−2. En este caso, la masa de gas de hidrógeno resultó ser igual a
MH2 = 827 ± 40 M⊙.

La discrepancia entre los dos valores de masa obtenidos es mayor que la incerteza citada.
Tal diferencia puede deberse a que en el cálculo de masa de polvo utilizando la emisión en
870 µm, se está considerando solamente una parte del material de la envolvente que reemite en
esa longitud de onda. En cambio, el procedimiento con PPMAP provee densidades columnares
diferenciales en función de la temperatura de polvo y la posición (ver Marsh et al., 2017). Este
procedimiento considera una amplio rango de longitudes de onda entre 70 y 500 µm donde el polvo
emite preferentemente. Luego, la masa de hidrógeno derivada por el procedimiento de PPMAP,
probablemente, es más confiable y precisa que aquella que fue calculada de la densidad de flujo en
870 µm con ATLASGAL.

En el trabajo de Varricatt (2011), utilizando los flujos obtenidos de las bandas de Spitzer,
AKARI y IRAS, entre las longitudes de 2.16 µm (banda K con el telescopio UKIRT) y 160 µm,
se construyó y modeló la distribución espectral de energía (SED) de la fuente de IRAS 17527
(ver Figura 5.11). Los parámetros derivados del modelado de la SED indican que se trata de una
estrella joven masiva de Clase I (Yang et al., 2018). La masa de la envolvente estimada a partir del
modelado de la SED es de 1560 M⊙. Este valor difiere ampliamente al obtenido en este trabajo,
utilizando la emisión del continuo en 870 µm y de la masa estimada del mapa de PPMAP. Dicha
diferencia podría deberse, en primer lugar a que la distribución espectral de energía utilizada por
Varricatt (2011) toma flujos hasta los 160 µm, dejando afuera la emisión generada en longitudes de
ondas infrarrojas medias, lejanas y sub–milimétricas. Rango espectral donde emite preferentemente
el polvo frío que compone a la envolvente de un objeto en formación. A su vez, utilizando el
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Figura 5.17 Imagen combinada en las bandas de Spitzer, en 8.0 µm (en azul), Herschel, en 70 (en verde) y 500 µm
(en rojo), para un campo de 10′×7′, centrado en la fuente IRAS 17527. Los contornos negros indican la emisión en
870 µm del relevamiento de ATLASGAL, y se corresponden con niveles en 0.6, 0.98, 1.35, 1.73 y 2.1 Jy beam−1.

relevamiento de Herschel de fuentes puntuales con el instrumento PACS (Herschel PACS Point
Source Catalogue o HPPSC, Molinari et al. 2010), donde la fuente IRAS 17527 es catalogada como
HPPSC070A J175548.9-244019, se observa que los flujos calculados en Varricatt (2011) en 65 y
160 µm están sobreestimados respecto a los que se obtiene en 70 y 160 µm con Herschel. Esto
puede estar originado en la diferencia de sensibilidad y resolución que poseen ambos instrumento,
donde AKARI, para las bandas mencionadas tiene una resolución de 26.8′′ y 44.2′′; mientras que
Herschel posee resoluciones de 5.6′′ y 6.8′′. Luego, el valor para la masa de la envolvente estimado
por Varricatt (2011) podría, por lo tanto estar sobreestimada.

En conclusión, dado el análisis y las estimaciones realizadas de la masa total de la envolvente de
IRAS 17527, tanto en este trabajo como el presentado por Varricatt (2011) mediante el modelado
de la SED, se propone que la masa del grumo tendría un valor muy próximo al estimado con el
mapa de densidad de PPMAP, equivalente a MH2 = 827 ± 40 M⊙.
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Figura 5.18 Mapa de temperatura de polvo (panel superior) y densidad columnar (N(H2), panel inferior), en un área de
14′×10′, centrado en (α,δ ) (J2000) = (17:55:47.432, –24:40:21.27) obtenido del trabajo de Marsh et al. (2017). El
recuadro en línea discontinua indica el campo observado con Gemini. Las escalas a la derecha de cada figura están
en unidades de K (panel superior) y 1020 cm−2 (panel inferior), para los mapas de temperatura y densidad columnar,
respectivamente.
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Figura 5.19 SED de la fuente IRAS 17527–2439 obtenida por Varricatt (2011). Se utilizaron los datos de IRAC/Spitzer,
en 3.6, 4.5, 5.0 y 8.0 µm; los de IRAS en 25 y 60 µm; y los de AKARI, en 9, 18, 65, 90, 140 y 160 µm. El triángulo
hacia abajo muestra el flujo obtenido en dicho trabajo en la banda K, cuyo valor fue tomado como ĺímite superior.
La curva continua negra corresponde al modelo con mejor ajuste, mientras que las curvas grises otros ajustes tal que
(ξ 2 −ξ 2

me jora juste)< 3 para cada punto. La línea discontinua se corresponde con la fotosfera de la fuente central del
modelo que fue mejor ajustado, similar a como se vería en ausencia de polvo circunestelar.

5.4. Modelado de los jets MHO 1502 y MHO 2147

En la literatura se han empleado modelos de binaridad y de precesión para reproducir perfiles
en forma de “S” de los jets en estrellas en formación. Ejemplos de los mismos son HH 211
(Lee et al., 2010) y HH 30 (Estalella et al., 2012), donde se utilizan modelos de binaridad, o
el objeto UGPS J185808.46+0100041.8 (IRS, Paron et al., 2016), para el cual se propone un
escenario de precesión. Para otros jets, como por ejemplo HH 30 y su contrajet, se han considerado
ambos escenarios (Anglada et al., 2007). En este caso, para describir el perfil sinusoidal de los
jets MHO 1502 y MHO 2147 se realizó un modelado de los mismos empleando el formalismo
desarrollado por Masciadri and Raga (2002), para un jet balístico de velocidad constante v j, que se
extiende sobre el plano del cielo. En dicho modelo, la morfología serpenteante es producida por
dos escenarios diferentes: el movimiento orbital dado por un sistema binario, o la precesión del eje
del jet.

En el modelo de Movimiento Orbital (ver ecuación 5.1), se considera que la fuente excitante
pertenece a un sistema binario cuyo eje orbital es paralelo al outflow, describiendo un movimiento
circular de radio r0, período orbital τ0, velocidad orbital v0 = 2πr0/τ0, frecuencia orbital ω = 2π/τ0

y tiempo t, que determina el instante en el que se emite el knot. La forma del jet proyectado en el
plano XZ puede ser expresado como detalla la siguiente ecuación:
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donde el plano XY coincide con la órbita del sistema binario, y el eje Z es perpendicular a éste.
Además, κ = v0

v j
, con v j la velocidad instantánea.

Por otro lado, en el modelo de Movimiento de Precesión (ver ecuación 5.2), originalmente
desarrollado por Raga et al. (1993), se tiene en cuenta la variación del eje del jet debido a la
presencia de una compañera no–coplanar, o una asimetría en el disco. Nuevamente, siguiendo el
formalismo de Masciadri and Raga (2002) expresado en la ecuación 5.2, la trayectoria realizada
por el jet depende de la frecuencia de precesión ν y la mitad del ángulo de apertura del cono de
precesión del jet β .

Modelo de Precesión: x = z tanβ cos
[

ν

(
t − z

v j cos(β )

)]
. (5.2)

Para encontrar el modelo y el conjunto de parámetros que mejor reproduce las posiciones observadas
de los knots, se utilizó el método de χ2 (ecuación 5.3), donde Xobs(zi) es la posición observada de
cada knot y Xmod(zi) la predicha por el modelo, y σ es el error en las posiciones observadas:

χ
2 =

∑

(
Xmod (zi)

2 −Xobs (zi)
2
)

σ2 . (5.3)

Para determinar el conjunto óptimo de parámetros que minimizan el valor de χ2 se implementó el
algoritmo de Levenberg–Marquardt.

La posición de los knots a lo largo del jet MHO 1502 fueron medidos sobre la imagen en
H2, y se corresponden con el pixel más brillante. En el caso de MHO 2147, se tomaron puntos
consecutivos a lo largo del eje del jet para delinear la totalidad de su extensión, incluyendo las
regiones terminales con emisión difusa en H2.

Para determinar el centro de los modelos de cada jets se tomaron en consideración todas las
fuentes excitantes propuestas en la literatura. En el caso de MHO 1502, no se tiene una fuente
excitatriz previamente sugerida y alineada con el eje del jet, por lo que se probaron varias posiciones
no alineadas estrictamente con dicho jet. Se encontró que la posición central que permite el mejor
modelo se encuentra a 4′′ al noreste de IRAC 18064, coincidiendo con la región donde se encuentran
los knots MHO 1502-E (ver Figura 5.20, cruces azules). Para MHO 2147, la posición de la fuente
en 24 µm (Varricatt, 2011) produce el mejor ajuste.

En la Tabla 5.3 se presentan los parámetros obtenidos en cada modelo (movimiento orbital y
de precesión) para cada jet. Las Figuras 5.20 y 5.21 muestran el mejor ajuste para los modelos
orbital (panel izquierdo) y de precesión (panel derecho), tanto para MHO 1502 como MHO 2147,
respectivamente. Cabe destacar que mientras el modelo orbital presenta una simetría de reflexión
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con respecto al plano orbital, el modelo de precesión tiene una simetría puntual con respecto a la
ubicación de la fuente.

En el caso del modelo orbital y de precesión del jet, se adoptó una velocidad de eyección del
material de 100 km s−1 (Reipurth and Bally, 2001). Para una velocidad de 50 km s−1, el período se
incrementa al doble, mientras que el resto de los parámetros permanecen prácticamente inalterados.
Para MHO 1502, los dos modelos (orbital y de precesión) reproducen satisfactoriamente el perfil
del jet. Sin embargo, el modelo orbital produce el menor valor de χ2 (ver Tabla 5.3). En el caso
de MHO 2147, el modelo de precesión resultó ser el que mejor ajusta la morfología del jet (ver
Figura 5.21, panel inferior).

El radio orbital obtenido para MHO 1502 (551 UA) está de acuerdo con los tamaños típicos de
discos circumbinarios de estrellas masivas (con rangos entre los 500 y 2×104 AU, Cesaroni et al.,
2007); mientras que para MHO 2147, un período de precesión de ∼ 2.2×104 años es comparable
con el de otras estrellas jóvenes y masivas, tales como IRAS 20126+4140 (∼ 7 M⊙, con un período
de precesión de 2×104 años, Cesaroni et al. 2005).

Asumiendo que la Figura 5.20 muestra la longitud total de MHO 1502 y adoptando una
velocidad de 100 km s−1, se derivó un tiempo dinámico de 2.94× 103 años, lo que indica que
la fuente ha completado dos revoluciones tanto para un movimiento orbital, como de precesión
(comparar con Tp en la Tabla 5.3). De manera similar, para MHO 2147, el tiempo dinámico es
aproximadamente de 7.4×103 años. Comparando estos valores con el de Tp (ver Tabla 5.3), se
puede inferir que la fuente ha completado solo el 43% de su ciclo de precesión.

En la literatura se han propuesto varias razones para el efecto de precesión. Una de ellas
es la del efecto tidal ejercido sobre el disco que rodea la fuente excitatriz del jet, debido a la
presencia de una estrella compañera, cuya órbita es no–coplanar (Shepherd et al., 2000; Terquem
et al., 1999). Este escenario ha sido sugerido para G35.20–0.74N y V380 Ori NE (Beltrán et al.,
2016; Choi et al., 2017), y es particularmente interesante para MHO 2147 dado que este jet está
probablemente asociado con otro jet más débil y ligeramente perpendicular, identificado como
MHO 2148 (ver Figura 5.12, Ferrero et al., 2015; Varricatt, 2011). Luego, podrían tratarse de un
par de jets no–coplanares como el conocido HH 111 (Reipurth et al., 2000).

Luego, los resultados obtenidos del modelado en la Tabla 5.3 son consistentes con estrellas
jóvenes de alta masa en formación. Por otro lado, mientras el mejor ajuste de cada jet es diferente
(modelo orbital para MHO 1502 y de precesión para MHO 2147), estos modelos sugieren que la
fuente excitatriz podría pertenecer a un sistema binario. En el caso de MHO 1502 la imagen en
K (ver Figura 5.2) resuelve a la presunta fuente excitatriz IRAC 18064 en dos componentes. Sin
embargo, tanto en el caso de MHO 1502, como en el de MHO 2147, la hipótesis de binaridad de
la fuente excitatriz debería ser confirmada por imágenes infrarrojas o sub–milimétricas de mayor
resolución y sensibilidad, además de la determinación de movimiento propios para asegurar que se
trata de un sistema ligado gravitacionalmente.
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Tabla 5.3 Parámetros obtenidos del modelado de los jets MHO 1502 y MHO 2147.

Modelo Parámetros MHO 1502 MHO 2147
Orbital r0 (UA) 551 5875

T0 (años) 1463 8167
v0 (km s−1) 11.23 21.47
χ2 (107) 2.18 110

Precesión β (°) 6.5 17
Tp (años) 1438 21915.5
χ2 (107) 3.1 59

Modelo Orbital
MHO 1502

10"

+ IRAC 18064

Modelo de Precesión

10"

+ IRAC 18064

Figura 5.20 Ajuste de un modelo orbital (curva magenta, panel izquierdo) y de precesión (curva roja, panel derecho)
sobre los contornos de MHO 1502 en H2. El rombo amarillo indica la posición de la fuente IRAC 18064 y la cruz azul
la posición adoptada para el centro de los modelos.
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Modelo Orbital
MHO 2147

10"

24 µm
fuente en

Modelo de Precesión

10"

24 µm
fuente en

+

+

Figura 5.21 Ajuste de un modelo orbital (curva magenta, panel superior) y de precesión (curva roja, panel inferior)
sobre los contornos de MHO 2147 en H2. El rombo amarillo indica la posición de la fuente en 24 µm detectado por
Varricatt (2011) y la cruz azul la posición adoptada para el centro de los modelos.

5.5. Conclusiones

En este capítulo se han presentados imágenes en H2 de alta resolución de los jets estelares
con perfiles sinusoidales MHO 1502 y MHO 2147, obtenidos con el instrumento GSAOI+GeMS.
MHO 1502 está compuesto por una cadena de knots que delinean un patrón en forma de “S”;
mientras que MHO 2147, muestra una emisión continua y suave en H2, donde también se observa
una morfología sinusoidal. En ambos casos (MHO 1502 y MHO 2147), el eje del jet ha cambiado
su dirección con el tiempo; sin embargo, en el caso de MHO 1502, la fuente del jet parece haber
emitido de manera intermitente; mientras que para MHO 2147, la emisión parece haber ocurrido
de manera ininterrumpida en el tiempo. Además de la apariencia de los jets, las condiciones de
los entornos son bastante diferentes entre si. MHO 1502 está ubicada en las vecindades de una
región H II, 263.619−0.53, y una nube densa, IRS 16; mientras que para MHO 2147, no se conoce
fehacientemente para esa región ningún tipo de frente de ionización o cúmulo.
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A su vez, para MHO 2147 se estimó el valor de la masa de la envolvente utilizando la emisión
en el continuo del polvo en 870 µm y la densidad columnar derivada por el procedimiento PPMAP
de Marsh et al. (2017) y se la comparó con el estimado por Varricatt (2011) a partir del modelado
de la SED de la fuente IRAS 17527. Del análisis de los resultados se propone que la masa de la
envolvente más probable tendría un valor muy próximo al estimado con el mapa de densidad de
PPMAP, equivalente a MH2 = 827 ± 40 M⊙. Este valor favorece la afirmación de que este jet es
excitado por un objeto de alta masa de clase I.

Se utilizaron modelos simples, desarrollados por Masciadri and Raga (2002), para reproducir
el perfil serpenteante de los jets. Para MHO 1502 tanto el modelo orbital como el de precesión
reproducen satisfactoriamente la morfología del jet; sin embargo, el modelo orbital es el que
produce el menor valor de χ2. En el caso de MHO 2147, el modelo de precesión es el que mejor
ajusta el jet. A pesar de las diferencias respecto a la apariencia de las emisiones en H2 (emisión
intermitente vs continua, para MHO 1502 y MHO 2147, respectivamente), el movimiento orbital
y/o de precesión de las fuentes excitatrices de los jets reproducen la morfología serpenteante
de ambos jets y apuntan a la posible binaridad de las fuentes excitatrices. La imagen en H2 de
MHO 1502 resuelve a la presunta fuente excitatriz (IRAC 16064) en tres componentes lo que
podría indicar la naturaleza binaria o múltiple de la misma.

Se detectó un tercer jet débil en H2, MHO 2148, que yace prácticamente perpendicular a
MHO 2147 sobre el plano del cielo. El mismo había sido previamente reportado por Varricatt (2011)
y presenta también una morfología sinusoidal. Imágenes de mayor sensibilidad son necesarias para
poder analizar las características de este jet.





Capítulo 6

Estudio multifrecuencia de HH 137 y
HH 138: El hallazgo de nuevos knots y
outflows moleculares con los telescopios
Gemini y APEX

6.1. Introducción

Los jets estelares y los outflows moleculares surgen durante las etapas iniciales de formación
estelar, cuando el incipiente sistema disco–estrella comienza a eyectar vientos a lo largo de su
eje de rotación, los cuales interactúan con la nube circundante (ver Sección 1.3). La gran energía
cinética del jet, comparable con la energía de ligadura gravitatoria del núcleo donde la estrella
se está formando, tiene el potencial de dispersar por completo la envoltura de la reciente estrella
(Tsinganos et al., 2009). Dicha interacción se puede extender a varios parsecs de distancia desde la
fuente. A su vez, los jets pueden ser observados en un amplio rango de longitudes de onda, desde
el ultravioleta al radio. En el óptico, son evidenciados a través de los objetos Herbig–Haro (HH,
ver Sección 1.5), mientras que en el infrarrojo cercano (NIR), como knots con emisiones en H2

(2.12 µm, Bally, 2016; Reipurth and Bally, 2001). En particular, la línea de H2 en 2.12 µm es un
conocido trazador de choque, donde la región del jet que se mueve relativamente rápido impacta y
barre la nube molecular fría que la envuelve, produciendo el flujo molecular que es detectado en
ondas de radio, principalmente en las líneas de 12CO y SiO (Arce et al., 2007; Beuther et al., 2002;
Davis et al., 2010; Maud et al., 2015).

Los outflows son fenómenos comunes que se hacen presentes en objetos estelares en un amplio
rango de masas, desde las enanas marrones (ver p. ej., Riaz et al., 2017; Whelan et al., 2018) a las
proto–estrellas masivas (ver p. ej., Fedriani et al., 2018; McLeod et al., 2018). Dichos outflows
generan un ensanchamiento de las líneas moleculares, dado que incrementan el movimiento del
material de la nube, introduciendo alas no–gaussianas en los espectros de 12CO. Al mismo tiempo

109



110 CAPÍTULO 6. ESTUDIO MULTIFRECUENCIA DE HH 137 Y HH 138

que se hace presente el outflow, ocurre un movimiento de caída libre del material circundante donde
la estrella se está formando, denominado “infall”. Este movimiento de “infall” es observado a
través del doble pico en los perfiles de líneas de 12CO (o HCO+), donde el pico con corrimiento
al azul o “blueshift” es más intenso que el rojo o “redshift” (Evans, 1999, ver también Capítulo
4). La depresión entre ambos picos coincide aproximadamente con líneas ópticamente delgadas,
tales como C18O, las cuales presentan generalmente una única componente, con un solo pico que
coincide con la velocidad sistémica (ver p. ej., Cunningham et al., 2018; Zhou and Evans, 1994).

Por otra parte, los jets no solo afectan morfológicamente las nubes moleculares cercanas,
sino que también calientan y comprimen rápidamente el gas, desencadenando diferentes procesos
moleculares, tales como disociación, sublimación del manto de hielo en los granos de polvo,
etc, contribuyendo al enriquecimiento químico de las vecindades de la estrella joven (Tsinganos
et al., 2009). Luego, tanto los jets como los outflows tienen importantes consecuencias en la
evolución de los entornos de formación estelar. Sin embargo, a pesar de que estos han sido
ampliamente estudiados en la literatura, pocos de ellos han sido observados en altas resoluciones
de longitudes de ondas infrarrojas y en un amplio rango espectral. A continuación se presenta un
estudio de los objetos HH 137 y HH 138 donde se utilizaron observaciones en infrarrojo cercano
de alta resolución, obtenidas con el telescopio Gemini Sur, y observaciones en sub–milimétrico
de emisiones moleculares (radioisótopos de CO, HCO+, HCN), tomadas con el radiotelescopio
APEX.

El objetivo de este capítulo es el de detectar las contrapartes en infrarrojo cercano de los objetos
HH de interés, como así también buscar los posibles outflows moleculares asociados a los mismos y
derivar sus principales parámetros físicos. Tanto los datos infrarrojos, como moleculares, permiten
el análisis del entorno molecular relacionado con estos objetos HH, posibilitando una contribución
a un mejor entendimiento de los efectos de los outflows en las nubes madres.

6.2. Antecedentes

Los objetos Herbig–Haro HH 137 y HH 138 se encuentran localizados en la nube obscura
D291.4−0.21 (Hartley et al., 1986), ubicada en la región de Carina. La misma tiene un tamaño
de 4′×2′ o ∼ 2.5×1.3 pc (asumiendo una distancia de 2.2 kpc, Moffat and Vogt 1975; Steppe
1977). A su vez, tanto en el trabajo de Sandqvist (1977) como Hartley et al. (1986) dicha región
fue catalogada como una nube de alta opacidad, y detectada a través del trazador molecular de alta
densidad HCO+ J= 1 → 0 (denominado BYF 129a, Barnes et al., 2011). La Figura 6.1 muestra
una imagen en Hα de D291.4− 0.2 tomada por el relevamiento SuperCOSMOS (Parker et al.,
2005), donde puede apreciarse la nube como una mancha oscura sin estrellas de fondo, debido a la
gran extinción de la misma (AV = 13.5, Targon et al. 2011). En la figura también se observan dos

1D291.4− 0.2 también ha sido identificada como Globulet No. 127 (Sandqvist, 1977) y No. 103 (Feitzinger
and Stuewe, 1984), [DB2002b] G291.58 + 0.03 (Dutra and Bica, 2002), TGU H1803 (Dobashi et al., 2005) y
DOBASHI 5797 (Dobashi, 2011).
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Figura 6.1 Imagen en Hα tomada por el relevamientos SuperCOSMOS Survey. Los recuadros en colores indican los
campos observados para este trabajo con los telescopios Gemini (amarillo) y APEX (blanco). La posición de los jets
HH 137 and 138 están marcados con elipses en líneas discontinuas verdes.

elipses en línea de puntos verdes que marcan la posición de HH 137 y HH 138, respectivamente.
Los recuadros delinean los campos observados con los telescopios Gemini Sur (amarillo) y APEX
(blanco). De dicha imagen se puede observar que HH 137 y 138 coinciden efectivamente con una
región obscura.

Estos objetos HH fueron identificados inicialmente en el trabajo de Ogura (1993), a través de
líneas de emisión del [S II], Hα y [N II], que se evidenciaban en los espectros e imágenes directas
(ver Figura 6.2). Dichas imágenes mostraban una cadena de knots que se extendían en dirección
Este-Oeste, y que fueron denominados de A a J, para HH 137, y de A a D, para HH 138 (ver
Figura 6.2, panel superior). En sus trabajos, Ogura (1993) y Targon et al. (2011) adoptaron una
distancia de 2.2 ± 0.2 kpc (Moffat and Vogt, 1975; Steppe, 1977) para los objetos HH, estimando
además un tamaño de 0.84 pc para HH 137 y 0.23 pc para HH 138. Sin embargo, en el trabajo de
Jackson et al. (2008), usando la línea molecular CS(2-1) de alta densidad (n ≳ 105 cm−3) derivaron
una distancia cinemática de 1.37 kpc. Otros autores obtuvieron valores similares para la distancia
(ver p. ej., Barnes et al., 2011; Kavars et al., 2005; Planck Collaboration et al., 2016). Respecto
a la fuente excitatriz, tanto Ogura (1993) como Targon et al. (2011) han sugerido que la misma
debería localizarse entre los knots HH 137–J y el HH 138–A; sin embargo, hasta el momento no
hay evidencias claras de que HH 137 y HH 138 estén relacionados con la misma fuente en común.
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Figura 6.2 Panel superior: Imagen en banda angosta de HH 137 y HH 138 en [S II], en las líneas de 6717+6731 Å.
Los knots de los objetos HH están indicados. El Norte está arriba y el Este hacia la izquierda. Panel inferior: Espectro
de baja dispersión del nodo HH 138–A. La línea en 5577 Å se corresponde con una línea telúrica de [O II]. Imágenes
extraídas del trabajo de Ogura (1993).
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6.3. Observaciones

Con el objetivo de detectar las contrapartes infrarrojas de estos objetos HH, como así también
los outflows moleculares asociados, y a su vez, analizar el entorno molecular relacionado con ellos,
se tomaron imágenes con el telescopio Gemini Sur y el radiotelescopio APEX.

6.3.1. Observaciones con el telescopio Gemini

Los datos con Gemini Sur se obtuvieron con el instrumento con óptica adaptativa GSAOI+Gems
(ver Sección 2.1) en los filtros H2 (1-0 S(1), λc = 2.122 µm, ∆λ = 0.032 µm) y K (λc = 2.200 µm,
∆λ = 0.340 µm). Dichas observaciones fueron tomadas el 13 de Febrero de 2014 (Program ID:
GS-2014A-Q-29). Dadas las características del detector, para la observación se utilizó un patrón
de dithering de 3×3, con pequeños desplazamientos de 8′′ cada uno, respecto a la posición del
campo principal, para poder remover los espacio vacío entre ellos (ver Figura 2.3). En total se
obtuvieron 9 imágenes de ciencia en cada filtro, con tiempos de exposición cada una de 100 s, en el
filtro H2 y 40 s en el filtro K. Debido a que fue posible usar tres estrellas guías naturales (NGSs)
con un asterismo geométricamente bueno (ver Sección 2.1.1, Neichel et al. 2014a,b), el desempeño
de la óptica adaptativa multi-conjugada (MCAO) fue bastante uniforme en todo el campo. Las
imágenes finales tiene una resolución de 0.09′′ pixel−1, lo cual está de acuerdo con lo reportado
por Neichel et al. (2014b). Las imágenes fueron procesadas y combinadas usando el programa
THELI (ver Sección 2.1.2, Erben et al., 2005; Schirmer, 2013) y siguiendo el proceso descripto
en la Sección 2.1.2. La precisión promedio alcanzada en las coordenadas es de 0.17′′ respecto al
catálogo de 2MASS.

6.3.2. Observaciones con el telescopio APEX

Por otro lado, para obtener espectros en frecuencias sub-milimétricas se utilizó el radiotelesco-
pio APEX (ver Sección 3.1). De sus varios receptores se utilizaron APEX-1 y APEX-2 (SHeFI,
Vassilev et al. 2008) para observar las líneas moleculares de 12CO(3−2) (ν = 345.796 GHz),
13CO(3−2) (ν = 330.588 GHz), C18O(3−2) (ν = 329.330 GHz), HCO+(3−2) (ν = 267.557 GHz)
y HCN(3−2) (ν = 265.886 GHz). Las observaciones fueron tomadas el 24 de Marzo, y del
17 al 20 de junio de 2016 (Project 097.F-9707A-2016, PI: M. Rubio), usando el modo “On-
The-Fly” (OTF, ver Sección 3.1) con un espaciado o “dump” de 9′′ en la dirección del ba-
rrido. Las regiones observadas están centradas entre HH 137 y HH 138, en la coordenada
(α,δ ) (J2000) = (11h14m07.38s,−60°52′53.34′′), para un área de 5′ × 4′ para 12CO, 13CO y
C18O, y 3′ × 3′ para HCO+ and HCN. La posición del punto sin señal en CO que se utilizó
fue (α,δ ) (J2000) = (11:00:50.8, −61:00:19.4).

El receptor APEX-2 se utilizó para observar la línea de CO y sus isótopos, con un ancho de
haz a mitad de potencia (HPBW) de ∼ 20′′, mientras que con el receptor APEX-1, se observaron
las líneas moleculares de HCO+ y HCN, con un HPBW ∼ 24′′. Los datos crudos tiene una
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resolución en velocidad de 0.11 km s−1 en 345 GHz. Posteriormente, la resolución en velocidad fue
degradada a 0.3 km s−1 para mejorar la señal sobre ruido. Los apuntamientos y las calibraciones
fueron efectuadas durante la observación usando como fuentes a L02 Pup, IRAS 07454−7112,
IRAS 15194−5115, IRC+10216 y η Carina. La intensidad de la calibración tiene una incerteza
del 10%.

Los espectros fueron reducidos utilizando el paquete CLASS del programa GILDAS2, y
empleando el procedimiento descripto en la Sección 3.1.1. El rms de los perfiles, luego de la
substracción de la línea de base y la calibración fue de 0.2 K. Las intensidades de las líneas
observadas están expresadas como la temperatura del brillo del haz principal Tmb dividido por la
temperatura de antena TA y la eficiencia del haz principal ηmb = 0.72 tanto para APEX-1 como para
APEX-2 (Vassilev et al., 2008). Posteriormente, fue utilizado el programas CLASS y el paquete
AIPS (en inglés “The Astronomical Image Processing System”) para realizar el análisis de las
mismas.

6.3.3. Datos complementarios

Adicionalmente, se utilizaron datos complementarios obtenidos de bases públicas. En particular,
se emplearon las cuatro bandas de IRAC de Spitzer, centradas en 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 µm, tomadas
para el relevamiento Galactic Legacy Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE;
Benjamin et al. 2003). A su vez, se usaron las bandas en infrarrojo cercano y medio en 3.4, 4.6, 12
y 22 µm del relevamiento ALLWISE Data Release (Wright et al., 2010). También se recabaron los
datos en infrarrojo lejano de Herschel, tomadas para el relevamiento Herschel Infrared GALactic
Plane Survey (Hi-GAL, Molinari et al., 2010) en 70 µm y 160 µm (PACS, Poglitsch et al., 2010) y
250 µm (SPIRE, Griffin et al., 2010). Esto últimos datos tiene resoluciones angulares de 7′′, 11′′ y
18′′, respectivamente. Además, se trabajó con las imágenes del relevamiento “The APEX Telescope
LArge Survey of the GALaxy” (ATLASGAL3, Schuller et al. 2009) encargado de mapear en 870 µm
(345 GHz, tamaño de beam 19.2′′) la región del disco galáctico. Este último relevamiento tiene
una señal sobre ruido en el rango de entre 0.05−0.07 Jy beam−1, y una incerteza en la calibración
del 15%. Por último, se utilizó la imágen óptica en Hα de SuperCOSMOS, del relevamiento
AAO/UKST (SHS4, Parker et al. 2005) del plano galáctico del hemisferio Sur para construir la
Figura 6.2.

2GILDAS está disponible en: http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/.
3El relevameinto ATLASGAL está disponible en: http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_

DATABASE.cgi.
4SHS está disponible en: http://www-wfau.roe.ac.uk/sss/halpha/.

http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_DATABASE.cgi
http://atlasgal.mpifr-bonn.mpg.de/cgi-bin/ATLASGAL_DATABASE.cgi
http://www-wfau.roe.ac.uk/sss/halpha/
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6.4. Resultados con datos infrarrojos

En esta sección se presentan el análisis y los resultados tanto de las imágenes infrarrojas
obtenidas con el telescopio Gemini, como de los datos complementarios adquiridos mediantes
bases de datos públicos.

6.4.1. Resultados obtenidos con el telescopio Gemini

La Figura 6.3 muestra la imagen compuesta de HH 137 en los filtros H2 (en verde) y K (en
magenta), sobre un área de 98′′×96′′ (ver panel superior). En la misma se observa que la cadena
de knots ligada a HH 137 se evidencian a través de la emisión por excitación colisional de H2.
Las cruces marcan la posición de los knots ópticos listadas por Ogura (1993), donde se utilizó la
misma nomenclatura que dicho autor. Asumiendo que la fuente excitatriz está ubicada entre los
knots HH 137-J y HH 138-A (Ogura, 1993), el ángulo de apertura (θ ) de HH 137 es ∼ 13.2° y
el factor de colimación R ∼ 5. También se midió un ángulo de posición (PA) de 284°, similar al
medido por Ogura (1993, PA∼ 283°).

Los knots ópticos e infrarrojos no siempre coinciden estrictamente, se han encontrado algunos
casos en los que directamente no son observados en una u otra longitud de onda (ver p. ej., Davis
et al., 1994; Reipurth et al., 2000). En el caso de HH 137, se pudieron identificar cinco regiones
con emisiones en H2 nuevas, denominadas como X1 a X5 (ver elipses y círculos amarillos en
Fig. 6.3, Ferrero et al. 2015) que no tiene contraparte en el óptico. Dada las características de dichas
detecciones en emisión de H2 extensa en una región en formación estelar, fueron registradas según
el catálogo de Objetos con Líneas de Emisión de Hidrógeno Molecular o MHOs (por sus siglas en
inglés ”Molecular Hydrogen Emission-Line Objects“) de Davis et al. (2010) bajo la denominación
de MHO 1629 (Ferrero et al., 2020, enviado).

En la Tabla 6.1 se presenta una identificación cruzada entre los knots detectados originalmente
por Ogura (1993, columna 1) y los detectados en emisión de H2 en esta sección en la Figura 6.3
(columna 4). Considerando que el ancho del filtro H2 es alrededor de 10 veces más angosto que el
del filtro K, se realizó la calibración en flujo de la imagen final en H2 usando las magnitudes en
la banda KS de 2MASS de 9 estrella de campo. Los flujos fueron medidos teniendo en cuenta un
umbral de corte de 3σ entre el RMS del fondo de cielo y la emisión en H2. En la Tabla 6.1 se listan
los knots detectados en este trabajo (columna 1), sus correspondientes coordenadas catalogadas por
Ogura (1993) (columna 2 y 3) y las determinadas en este trabajo (columnas 4 y 5), los flujos finales
(columna 6) y el radio r del área circular usado para la fotometría de apertura. Para estimar los
errores se tuvieron en cuenta las incertezas en el factor de conversión derivado de las magnitudes
KS de 2MASS y la variación del fondo de cielo en los filtros H2.

Dada la alta resolución obtenida con el instrumento GSAOI+GeMS/Gemini, fue posible revelar
la compleja estructura interna de los knots con una mayor precisión que la registrada previamente.
En particular, el conjunto de knots terminales HH 137-A, B y C muestra la morfología típica
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X5

J
I

H

X4

X3

E

F

G

d) X2

X1

ABC

D

Figura 6.3 Panel central: Imagen compuesta de HH 137 en los filtros H2 (en verde) y K (en magenta), tomadas con
GSAOI+GeMS/Gemini. Las cruces rosas marcan la posición de los knots detectados por Ogura (1993). Los círculos y
elipses amarillos indican cinco emisiones nuevas en H2. Paneles laterales e inferiores: Imágenes ampliadas de todos
los nodos detectados, incluyendo la región terminal de donde se aprecia una forma de choque de proa o “bow-shock"
(panel c)).
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de los choques de proa o “bow-shocks” de los jets (ver Figura 6.3, panel c)). En la Figura 6.3,
paneles laterales e inferiores, se muestran imágenes aumentadas de todos los knots. En el panel
a) se observan los knots del HH 137–H al J con mayor detalle, mientras que en el panel b) se ven
los knots HH 137–E, F y G. Respecto a estas estructuras, se observó que los knots G y H son
marginalmente detectables en las imágenes de Ogura. A su vez, es de destacar que la separación
espacial entre el knot H, listado por Ogura (1993), y la emisión en H2 identificada como X5 es de
10.6′′. Para el knot HH 137–G y la emisión en H2 más cercana (X4) se observa una separación
similar (de aproximadamente 5′′). Estas separaciones no son fácilmente reconciliables con ninguna
velocidad esperada para esta clase de objetos (ver p. ej., Bachiller and Tafalla, 1999; Bally, 2016;
Graham et al., 2003; McGroarty et al., 2007; Noriega-Crespo and Garnavich, 2001; Reipurth and
Bally, 2001).

6.4.2. Resultados obtenidos con imágenes complementarias: Spitzer, Hers-
chel y ATLASGAL

La Figura 6.4, muestra una imagen combinada de emisiones en los filtros de Spitzer en 3.6
(en azul), 4.5 (en verde) y 8.0 µm (en rojo). Los knots ópticos asociados con HH 137 y HH 138
de Ogura (1993) están marcados con cruces magenta y blanca, respectivamente. En la misma, se
evidencian varias emisiones intensas en 4.5 µm, la mayoría coincidente con los knots detectados
por Ogura y/o las emisiones en H2 detectadas en HH 137. En particular, los knots HH 137-A al
D, pertenecientes a la región de choque terminal en H2 (ver Figura 6.3, panel c)), son los más
intensos en 4.5 µm. También se observa una estructura llamativa en forma de arco ubicada entre
HH 137 y HH 138, no reportada previamente en la literatura, que en la Figura 6.4 se denomina

“arco en 4.5 µm”. El tamaño proyectado del arco es de alrededor de 12′′ (0.09 pc a una distancia de
1.5 kpc5), con su vértice apuntando aproximadamente al Oeste.

Como ya se describió en la Sección 1.5.4, las emisiones brillantes y extensas en 4.5 µm,
usualmente clasificadas como EGOs (Cyganowski et al., 2008) o “Green Fuzzies” (Chambers
et al., 2009), son un muy buen trazador de regiones de choque. El hecho de que varias emisiones en
4.5 µm en la Figura 6.4 coincidan espacialmente con emisiones en H2 en HH 137, particularmente
con la región del bow-shock, indica que son objetos excitados colisionalmente. La Tabla 6.2 lista los
knots de HH 138 identificados por Ogura (1993) y los nuevos EGOs que se observan en la Figura
6.4. Luego, aun cuando la imagen obtenida con Gemini en H2 no abarca la región de HH 138, la
coincidencia entre las emisiones en 2.12 µm y 4.5 µm para HH 137 sugieren que las emisiones en
4.5 µm detectadas están asociadas con la emisión del jet (ver p. ej., Cyganowski et al., 2008; Davis
et al., 2007; Smith et al., 2006).

Por otro lado, la emisión en 8 µm es un conocido trazador de PAHs (ver Sección 1.5.4) y
regiones de fotodisociación (PDRs, Watson et al. 2008). Tal emisión en 8 µm es identificada en los

5A partír de aquí se adoptará una distancia de 1.5 kpc tanto para HH 137 como HH 138, como se discute en la
Sección 6.6.1
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Figura 6.4 Imagen combinada en los filtros de Spitzer, en 3.6 (en azul), 4.5 (en verde) y 8.0 µm (en rojo). Las cruces
marcan la posición de los knots de Ogura y los círculos amarillos las nuevas detecciones en H2 listadas en la Tabla 6.1.
Se indica la ubicación de la estructura en forma de arco detectada en 4.5 µm y el “bow–shock” terminal. El recuadro
en línea de puntos magenta indica el campo observado con GSAOI/Gemini.

borde de la imagen, coincidiendo con la parte terminal del bow-shock, y algunas fuentes puntuales
cerca de los knots en 4.5 µm y los ópticos de HH 138. La falta de emisión extendida en 8 µm
cerca de los objetos HH indica que la región tiene una gran absorción visual, compartiendo algunas
características con las nebulosas obscuras infrarrojas (IRDC, Sanhueza et al., 2010; Simon et al.,
2006a, ver Sección 1.2.1). De hecho, las imágenes en [3.6] y [4.5] µm del catálogo de GLIMPSE
de la región claramente delinean una mancha obscura, coincidiendo con la extinción óptica. Mas
aún, Simon et al. (2006a) reportó la detección de una IRDC denominada MSX-DC G291.40−019,
basado en imágenes en el infrarrojo medio en 8.3 µm obtenidas con el satélite the Midcourse Space
Experiment (MSX).

En la Figura 6.5 se muestra una imagen combinada en 4.5 µm (en verde) con el telescopio
Spitzer, 70 y 250 µm (en rojo y azul, respectivamente) tomada con el telescopio Herschel, y 870 µm
con el relevamiento ATLASGAL (en contornos amarillos). Las elipses en líneas discontinuas
blancas marcan las posiciones de HH 137 y HH 138. En dicha figura, se evidencia una fuente
brillante y aislada detectada en 70 µm que coincide con dos fuentes puntuales ubicadas cerca
del arco de 4.5 µm. A su vez, la distribución de la emisión de ATLASGAL revela una nube de
polvo fría (G291.367–00.214 Csengeri et al., 2014) centrada en el arco en 4.5 µm y un grupo
de fuentes puntuales de Spitzer. La nube de polvo tiene un tamaño de 100′′×46′′ (alrededor de
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Figura 6.5 Combinación de imágenes de Spitzer, en 4.5 µm (en verde), Herschel, en 70 µm (en rojo) y 250 µm (en
azul), y ATLASGAL en 870 µm (en contornos amarillos). Los contornos amarillos corresponden a 40, 50, 60, 70 y
80 Jy beam−1. Las elipses en líneas discontinuas blancas indican la ubicación de HH 137 (a la derecha) y HH 138 (a la
izquierda).

0.73 pc± 0.33 pc, a 1.5 kpc de distancia). Este grumo es clasificado como proto-estelar ya que
varias fuentes infrarrojas detectadas en 4.5 µm están dentro de la misma.

Determinación de la masa del grumo

Al igual que en la Sección 5.3.3, para calcular la masa del grumo se utilizó el flujo en el
continuo en 870 µm de ATLASGAL y la ecuación 4.40 de Hildebrand (1983):

Mpolvo =
S870 d2

κ870 B870(Tpolvo)
, (6.1)

donde S870 es la densidad de flujo a 870 µm, d = 1.5±0.5 kpc es la distancia, κ870 = 2.06 cm2/g es
la opacidad del polvo por unidad de masa de polvo (Ossenkopf and Henning, 1994), y B870(Tpolvo)

es la Función de Planck para un cuerpo negro con una temperatura de polvo de Tdust. La densidad
de flujo S870 fue obtenida integrando la emisión observada sobre un área con radio de apertura de
45′′, lo que dio como resultado un flujo de 6.0±0.5 Jy. La emisión del fondo de cielo se estimó
dentro de un anillo con radio interno y externo de 90′′ y 140′′ respectivamente, y posteriormente
fue substraído.
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Para estimar la temperatura del polvo Tpolvo del grumo como así también la densidad columnar
N(H2), nuevamente se utilizaron los mapas generados por Marsh et al. (2017)6. En la Figura 6.6 se
muestran tales mapas de temperatura (panel superior) y densidad columnar (panel inferior), para un
área de 14′×10′, centrada en (α,δ ) (J2000) = (11:14:19.704, –60:52:36.78). En ambos paneles
se marcó el grumo de polvo C1. Un pico secundario de polvo débil fue detectado en el área de C1.

La temperatura dentro del área del grumo de polvo C1 varía entre 13.5 y 16.2 K. Adoptando
una temperatura promedio de 14.8± 0.6 K y una densidad de flujo en 870 µm de 6.0± 0.5 Jy,
la masa de polvo resultó ser Mpolvo = 1.2 ± 0.5 M⊙. Para una relación estándar de gas–polvo,
donde R = 100 (ver p. ej., Elia et al., 2013, 2017; König et al., 2017), la cantidad de masa de
gas de hidrógeno es MH2 = 120 ± 50 M⊙. Cabe mencionar que la incerteza citada en la masa de
hidrógeno desprecia cualquier factor conocido en R y/o κ870.

Por otro lado, también se utilizó el mapa de densidad columnar de Marsh et al. (2017) que
se muestra en la Figura 6.6, panel inferior, para estimar la masa MH2 integrada sobre un área
delimitada por un contorno de 75×1020 cm−2. En este caso, la masa de gas de hidrógeno resultó
ser igual a MH2 = 210 ± 21 M⊙.

La discrepancia entre los dos valores de masa obtenidos es mayor que la incerteza citada;
sin embargo, estos valores coinciden dentro de un factor de ∼ 2. Más aún, el procedimiento con
PPMAP provee densidades columnares diferenciales en función de la temperatura de polvo y la
posición (ver Marsh et al., 2017). Luego, la masa de hidrógeno derivada por el procedimiento de
PPMAP, probablemente, es más confiable y precisa que aquella que fue calculada de la densidad
de flujo en 870 µm con ATLASGAL.

6.5. La fuente excitatriz

Inicialmente, Ogura (1993) propuso que la fuente excitatriz de HH 137/138 debería estar
ubicada entre los knots HH 137–J y HH 138–A. La distancia entre ambos knots es de alrededor de
1′. Teniendo en cuenta esto, se realizó una búsqueda de todas las probables fuentes excitatrices en
un área de 60′′×40′′, centrada en el arco con emisión en 4.5 µm.

Usando las fuentes puntuales catalogadas en los relevamientos de Spitzer y WISE se identifi-
caron varios YSOs. Los candidatos de Spitzer fueron obtenidos del catálogo MYStIX IR Excess
Source catalog de Povich et al. (2013), mientras que los candidatos de WISE se obtuvieron del
catálogo de Cutri (2013). Usando los Diagramas Color–Color correspondientes a cada relevamiento
(Allen et al., 2004; Koenig et al., 2012, ,ver Sección 1.3.3) se pudieron identificar candidatos a
Clase I, los cuales son proto-estrellas rodeadas por una envoltura de polvo que está precipitándose
al centro; como así también, candidatos a Clase II, los cuales están dominados por un disco de
acreción (Arce et al., 2007; Bachiller and Tafalla, 1999; Reipurth and Bally, 2001, ver Sección 1.3).

6Los mapas de temperatura y densidad columnar están disponibles en la página web: http://www.astro.cardiff.ac.
uk/research/ViaLactea/

http://www.astro.cardiff.ac.uk/research/ViaLactea/
http://www.astro.cardiff.ac.uk/research/ViaLactea/
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Figura 6.6 Mapa de temperatura de polvo (panel superior) y densidad columnar (N(H2), panel inferior), en un área de
14′×10′, centrado en (α,δ ) (J2000) = (11:14:19.704, –60:52:36.78) obtenido del trabajo de Marsh et al. (2017). Se
indican dos estructuras denominadas C1, la cual se discute en ésta sección (Sección 6.4.2) y un pico secundario dentro
del área de C1, que será introducido en la Sección 6.5. El cuadrado en línea discontinua amarilla indica el campo
observado con Gemini y el cuadrado en línea discontinua blanca el campo cubierto por APEX. Las escalas a la derecha
de cada figura están en unidades de K (panel superior) y 1020 cm−2 (panel inferior), para los mapas de temperatura y
densidad columnar, respectivamente.
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Figura 6.7 Imagen combinada en 4.5 (en verde) y 8.0 µm (en rojo) de Spitzer, con contornos en 160 µm (en rojo)
de Herschel y 4.6 µm (en celeste) de WISE. Los contornos rojos corresponden a 0.05, 0.1, 0.3 y 0.8 Jy pixel−1 para
Herschel y los contornos celestes a 0.05 y 0.07 Jy pixel−1 para WISE. El pico en 160 µm se denominó C1 y está
centrado en (α,δ ) (J2000) = (11:14:07.324, −60:52:52.90). También se observa un pico secundario más débil ubicado
hacia el Noreste, en (α,δ ) (J2000) = (11:14:12.054, −60:52:35.50). Los rombos magentas, junto con los números, se
corresponden con las fuentes que se listan en la Tabla 6.3. Las cruces blancas indican la posición de los knots de
HH 137 y HH 138, respectivamente.

En la Figura 6.7 se indican las fuentes detectadas con los telescopios Spitzer y WISE sobre
una imagen compuesta en 4.5 µm (en verde) y 8.0 µm (en rojo) con el telescopio Spitzer, 160 µm
(en contornos rojos) con el telescopio Herschel y 4.6 µm (en contornos blancos) con el telescopio
WISE. En la Tabla 6.3 se listan las coordenadas (columnas 2 y 3) junto con la denominación en
cada catálogo (columnas 4), el flujos en las cuatro bandas (columnas 5 a 8), el estado evolutivo
(columna 9), y la correlación entre las fuentes de ambos catálogos. Es de destacar que todas las
fuentes observadas con el telescopio WISE también se observan con el telescopio Spitzer. Por otro
lado, las pequeñas diferencias en posiciones son atribuida a la resolución angular correspondiente a
cada instrumento.

De la superposición de ambos catálogos se desprende que las fuentes 1 y 2 de Spitzer coinciden
espacialmente con la fuente 8 de WISE. A su vez, estas fuentes coinciden con un pico de emisión
en 160 µm con el instrumento PACS/Herschel, identificado como C1 (ver Sección 6.4.2), el cual
también se evidencia claramente en 70 µm (ver Figura 6.5). La coincidencia de emisiones en 70
y 160 µm con dos candidatos YSOs sugiere que la temperatura de polvo en esta región es más
alta que en el resto de la nube de polvo, proporcionando un argumento adicional a favor de la
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clasificación de YSOs de las mencionadas fuentes. Más aún, Walsh et al. (2014) encontró emisiones
de masers de H2O que coinciden con la fuente 1 (ver Tabla 6.3), proporcionando un argumento
adicional a favor de su categoría de YSO.

Por su parte, la fuente 8 de WISE es brillante en 22 µm (3.08 mag, ver Tabla 6.2), está
probablemente asociada con EGOs, y está dentro de una nube obscura infrarroja (IRDC, ver
Sección 6.4.2). De acuerdo al esquema de clasificación de Chambers et al. (2009), esta IRDC puede
considerarse como un “active core”. En este caso, se utilizó la banda de 22 µm de WISE, en vez
de la de 24 µm sugerida por Chambers et al. (2009), dado que la imagen con MIPS de Spitzer no
fueron tomada para la región de interés.

La separación proyectada entre la fuente 1 y 2 es de 5′′, o 7500 UA (a una distancia de
1.5 kpc). Las estrellas binarias jóvenes de baja masa tiene separaciones de entre 500 y 4500 UA
(ver Connelley et al., 2008, y las referencias allí citadas). Mientras que, las binarias jóvenes y
masivas debería expandir dicho rango a uno más grande, ya que las componentes son mayores.
Recientemente, Pomohaci et al. (2019) realizó una búsqueda piloto de candidatas a estrellas
binarias masivas con distancias grandes entre sus componentes, y encontró que estos pares (con una
probabilidad de alineación aleatoria < 20%) tiene separaciones de entre ∼ 1300 y ∼ 13000 UA.
Por lo tanto, las fuentes 1 y 2 podrían estar ligadas gravitacionalmente, formando un sistema binario
amplio (white pair), suponiendo que las mismas son fuentes masivas.

En resumen, se propone que la fuente 8 de WISE (WISE J111406.96−605255.9), incluidas las
fuentes 1 y 2 de Spitzer, es la fuente excitatriz de los objetos HH. Además, las fuentes 1 y 2 están
muy cerca de la estructura en forma de arco con emisión en 4.5 µm y proyectada sobre el eje de
HH 137. A su vez, la fuente 8 ha sido clasificada como candidata a YSO en el catálogo de objetos
estelares jóvenes de AKARI/FIS (Tóth et al., 2014).

6.6. Resultados con datos sub-milimétricos

6.6.1. Análisis de los datos en CO

Una vez reducidos y extraídos los espectros obtenidos con APEX para la región de interés,
como se describió en la Sección 3.1, se procedió con el análisis de los mismos. De dicho análisis se
observó que la línea de 12CO(3−2) muestra emisión por encima de los 3σ dentro de un rango de
velocidades de entre ≈−22 y +5 km s−1 (todas las velocidades serán referidas al sistema local
de reposo o LSR). En la Figura 6.8 se muestran los espectros integrados de los tres radioisótopos
de CO (12CO, 13CO y C18O) extraídos de una región de 132′′×81′′, centrada en la coordenada
(α,δ ) (J2000)= (11:14:06.497, −60:52:40.70), cubriendo la mayor parte de la emisión de CO. En
particular, el perfil de 12CO presenta dos picos centrados en −8.6 km s−1 y −5.2 km s−1, con una
depresión en −7.1 km s−1. Las alas de la línea correspondientes a corrimientos al azul (blueshifted
wing) y al rojo (redshifted wing) están indicadas con recuadros en líneas discontinuas (en azul y
rojo respectivamente) y están asociadas a outflows moleculares (ver Sección 6.6.4).
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Figura 6.8 Gráfico de la temperatura de brillo del haz principal Tmb vs. Vr, donde se observan los perfiles pro-
medios de 12CO(3−2), 13CO(3−2) y C18O(3−2) a lo largo de la región de emisión en el intervalo de velocidades
[−30,+15] km s−1. Los cuadrados en línea de puntos en el panel superior indican las regiones de las alas azul (izquier-
da) y roja (derecha). La línea vertical discontinua gris marca la velocidad sistémica VLSR.

La línea de 13CO(3−2) muestra una depresión menos profunda que el perfil de 12CO(3−2), cen-
trada en una velocidad similar. Por su parte, C18O(3−2)7 presenta su pico centrado en −6.3 km s−1,
ligeramente corrido al rojo respecto a la depresión de 12CO. Como es de esperarse, los perfiles
de 13CO y C18O son más angostos (en velocidad) y débiles (en Tmb) que los de 12CO y presen-
tan emisión a lo largo de los intervalso de velocidad de [−9.5,−3.6] km s−1 y [−8,−4] km s−1,
respectivamente.

Teniendo en cuenta el movimiento galáctico no–circular (Brand and Blitz, 1993) y una velocidad
sistémica de −6.3 km s−1 (obtenida del pico en C18O), con una incerteza de 5 km s−1, se estimó
la distancia cinemática. Dado que la región de Carina está localizada en el cuarto cuadrante, en
el interior de muestra Galaxia, es posible determinar dos distancias cinemáticas a lo largo de la
línea de la visual: la distancia cercana (“near”) y la lejana (“far”). Dado que la región de estudio
presenta una muy alta extinción, la cual se evidencia en la Figura 6.2, y ha sido catalogada como
una IRDC (Dobashi, 2011; Jackson et al., 2008; Simon et al., 2006b), tanto HH 137 como HH 138

7La línea de C18O es un trazador molecular de alta densidad, con una densidad crítica de ∼ 1.2×104 cm3 para la
transición J = 3−2 estimada de Shirley (2015), asumiendo una temperatura cinética de 15 K.
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deberían estar ubicados en frente de la Galaxia, y por ende, cerca del círculo solar. Luego, se
adoptó una distancia cinemática “cercana” que resultó ser igual a 1.5 ± 0.5 kpc. Este valor es
compatible con los valores calculados por Barnes et al. (2011); Jackson et al. (2008); Kavars et al.
(2005); Planck Collaboration et al. (2016) y aproximado al valor adoptado por Ogura (1993) de
2.2 ± 0.2 kpc.

Las Figuras 6.9 y 6.10 muestran la emisión integrada en diferentes rangos de velocidades de
12CO, 13CO y C18O, superpuesta a una imagen combinada de tres filtros: K (en azul) y H2 (en
verde) con el telescopio Gemini, y 4.5 µm (en rojo) con el telescopio Spitzer. El cuadro en línea
discontinua verde marca el campo observado con el telescopio Gemini. La molécula de 12CO
en la Figura 6.9 presenta un distribución extendida, con múltiples picos de emisión mayormente
concentrados hacia los knots de H2 de HH 137 y HH 138. Es interesante destacar que la posición
de uno de los picos de emisión muestra una apariencia alargada (denominado B2), que coincide
espacialmente con el alineammiento de todos los knots de HH 137, incluyendo el “bow–shock”
terminal en H2 (ver Figura 6.3, panel c)). En la Sección 6.6.4 se analizará dicha alineación con más
detalle.

La Figura 6.10 muestra la emisión integrada de 13CO (paneles superiores) y C18O (panel
inferior) entre −9 km s−1 y −3 km s−1, en intervalos de 2 km s−1. Dentro de este rango de
velocidades, se encontró que la distribución molecular estaría asociada a una sola nube de forma
alargada, orientada desde el Noreste al Suroeste. Dado que estas moléculas trazan densidades
mayores que 12CO, esta nube será tratada como un grumo denso, coincidiendo con la nube de polvo
C1 detectada a λ ≥ 160 µm en la Figura 6.7. No obstante, cuando se inspeccionó la distribución
de 13CO con más detalle (ver Figure 6.10, panel b)), se detectó la contraparte molecular del pico
secundario de polvo observado en la Figura 6.7, detectado a λ ≥ 160 µm. Este segundo pico
se observa entre los −6.0 y −4.5 km s−1. Sin embargo, dada la relativamente baja resolución
espacial de los datos con APEX, no es posible resolver por completo los dos picos en 13CO como
componentes diferentes.

Ajustando una elipse a un contorno de 2.5 K (5σ ) a la emisión integrada de 13CO (entre
[−9.5,−3.6] km s−1), se estimo que el tamaño del semieje mayor y menos del grumo molecular C1
es de 69.6′′×40.3′′ (∼ 0.51×0.29 pc, con un P.A. de 20°), dando un radio efectivo deconvoluciona-
do de Re f f = 0.38 pc. El centro de la elipse ajustada ((α,δ ) (J2000) = 11:14:09.2, −60:52:42.700)
está a 7′′ al Norte de la máxima emisión en 13CO, y a 20′′ al Noreste de la fuente excitatriz sugerida
en este trabajo (fuente 8 en la Tabla 6.3); sin embargo, esta separación angular es prácticamente la
misma que la resolución espacial de APEX. Por otro lado, la emisión integrada de C18O presenta
una pequeña condensación solo entre −7 y −5 km s−1 rodeada por emisión en 13CO.

6.6.2. Moléculas de alta densidad: HCO+(3−2) y HCN(3−2)

Las líneas moleculares HCO+(3−2) y HCN(3−2) son dos trazadores de alta densidad muy
usados, que permiten evidenciar el material que se encuentra a una densidad crítica de 1.5×
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Figura 6.9 Diagrama Posición–Posición donde se muestra la distribución molecular de la línea de 12CO(3−2), en
contornos blancos, para intervalos de velocidad sucesivos (indicado en la esquina superior derecha de cada panel),
superpuesto a una imagen combinada en los filtros H2 (en verde), K (en azul) y 4.5 µm (en rojo). Todos los paneles
tiene un intervalo de velocidad de 2 km s−1 a excepción del panel a), el cual presenta un intervalo de 6 km s−1de ancho.
Los contornos blancos en los paneles del a) al f) y g) se corresponden con 2, 3, 5, 7, 9, 11, 14, 18, 21 y 21 K km s−1. En
el panel e) ([−8,−6] km s−1) los contornos blancos corresponden a 3.5 y 4 K km s−1. Los paneles h) ([−2,0] km s−1) e
i) ([0, 2] km s−1) muestran contornos en 1.5, 2, 2.5, 3, 3.5, 4, 5 y 6 K km s−1. Los recuadros verdes en línea discontinuas
delimitan el área observada con Gemini. El rombo amarillo indica la ubicación de la fuente excitatriz sugerida en este
trabajo (ver Sección 6.5). En los paneles a), b), g) y h) se observan estructuras correspondientes a corrimientos al azul
(denominadas B1, B2 y B3) y al rojo (denominadas R1, R2 y R3), respectivamente.
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Figura 6.10 Diagrama Posición–Posición que muestra la emisión en 13CO(3−2; paneles superiores) y C18O(3−2;
panel inferior) en el intervalo de velocidad indicado en la esquina superior derecha de cada panel, superpuesto a una
imagen combinada en H2 (en verde), K (en azul) y 4.5 µm (en rojo). Todos los paneles tiene un intervalo de velocidad
de 2 km s−1. Los contornos blancos de los paneles superiores se corresponden con emisión en 13CO(3−2) a 2, 3, 4, 5, 6,
7, 8 y 8.8 K km s−1. El panel inferior muestra en contornos celestes la emisión de C18O(3−2) a 1, 1.5 y 2 K km s−1. El
gas denso que coincide con la posición del grumo de polvo C1 y el pico secundario de polvo en la Figura 6.7 se indican
con flechas blancas en el panel superior b). Los recuadros verdes en línea discontinuas delimitan el área observada con
Gemini. El rombo amarillo indica la ubicación de la fuente excitatriz sugerida en este trabajo (ver Sección 6.5).

106 cm−3 y 1.2×107 cm−3, respectivamente, para una temperatura cinética de TK = 15 K (Shirley,
2015). En la Figura 6.11 se muestran los perfiles promedios de las líneas moleculares de HCO+(3−2,
panel superior) y HCN(3−2, panel inferior) a lo largo de la región del grumo C1. De esta manera,
la detección de estas líneas indica que la densidad en la región central del grumo es compatible
con los valores antes descriptos. A su vez, se observa que HCO+ presenta un pico de emisión en
−5.8 km s−1 con una débil absorción en −6.8 km s−1. Para el caso de HCN, la línea muestra un
pico en −5.7 km s−1 y una absorción más pronunciada que la del perfil de HCO+ en −6.8 km s−1.
Además, se tiene que el perfil de HCN es más ancho que el de HCO+ (FWHM de 6 km s−1para
HCN, contra 3 km s−1para HCO+).

La Figura 6.12 muestra la distribución espacial de HCO+ (contornos blancos) y HCN (con-
tornos rojos) superpuesto a una imagen combinada en los filtros 3.4 µm (en azul), 4.5 µm (en
verde) y 8.0 µm (en rojo) de Spitzer. Para HCO+, la emisión cubre una región de 56′′×30′′

(0.41 pc × 0.22 pc), y es detectada en el intervalo [−11.8,−2.9] km s−1. En el caso de HCN,
la emisión se extiende a un área de 42′′×21′′ (0.31 pc × 0.15 pc) en el rango de velocidad
[−12.3,0.4] km s−1. Ambos tamaños son estimados a partir de un contorno a 5σ de la emisión
integrada. Más aún, la emisión en las dos líneas coincide con la zona más brillante de C1 y el polvo
frío. En particular, tanto el arco en 4.5 µm, como los knots A y B pertenecientes a HH 138, y la
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Figura 6.11 Perfil promedio de las líneas de alta densidad HCO+(3−2; panel superior) y HCN(3−2; panel inferior) a
lo largo de la región del grumo C1 en el rango de velocidad [−30,+15] km s−1. Se muestra un diagrama temperatura
de brillo del haz principal Tmb vs. velocidad vLSR.

fuente excitante propuesta, se encuentran en la misma región de la emisión molecular en HCO+ y
HCN.

6.6.3. Parámetros físicos del núcleo molecular

Para calcular la masa de H2 en el grumo C1, se asumieron condiciones de equilibrio termo-
dinámico local (LTE) para las emisiones en 13CO(3−2) y C18O(3−2), y que la temperatura de
excitación es la misma para ambas moléculas e igual a Tex = 15 K. Para fijar este valor, se calculó
la temperatura de excitación a partir del máximo de 12CO, que da una Tex = 13.4 K, cercana a la
temperatura del polvo Tpolvo = 14.8 K (ver Sección 6.4.2). A pesar de que la derivación de Tex a
partir del máximo en 12CO no es completamente confiable, dada la auto–absorción de la línea (ver
Figura 6.8, panel superior), la Tex real no debería ser demasiado diferente a dicho máximo, ya que
la temperatura de excitación características de los IRDC es de ∼ 10 K (ver Du and Yang, 2008).
Luego, se asumió para esta región un valor de para la temperatura de excitación cercano al de la
temperatura de polvo de 15 K.

Para derivar los caminos ópticos (τ13, τ18), la densidad columnas y la masa molecular se siguió
la ecuación de Bourke et al. (1997). Los caminos ópticos de 13CO y C18O fueron estimados usando
la ecuación 4.21:
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Figura 6.12 Imagen combinada en 3.6 µm (en azul), 4.5 µm (en verde) y 8.0 µm (en rojo) de Spitzer. Los contornos en
blanco trazan la emisión de la línea molecular de HCO+(3−2) y se corresponden con 0.7, 1.2 y 1.7 K. Los contornos
en rojo muestran la emisión de la línea molecular HCN(3−2) y se corresponden con 0.5, 0.7 y 0.9 K. Las elipses
en línea de puntos amarillas indican la ubicación de HH 137 y HH 138. La flecha amarilla marca el arco central con
emisión en 4.5 µm.

τ =−ln

1−
Tpico

T ∗

[(
e

T∗
Tex −1

)−1
−
(

e
T∗
Tbg −1

)−1
]−1

 , (6.2)

donde T ∗ = hν/k, ν es la frecuencia de reposo de las líneas 13CO(3−2) y C18O(3−2), Tbg es la
temperatura de fondo de cielo igual a 2.7 K. Para obtener la temperatura de brillo del pico principal
para las dos líneas moleculares (T 13

pico, T 18
pico) se aplicó un ajuste gaussiano al espectro promediado

de 13CO y C18O (ver Figura 6.8) a lo largo del área del grumo molecular (132′′× 81′′, con un
P.A. de 20°). Las temperaturas de brillo de 13CO(3−2) y C18O(3−2) resultaron ser de ∼ 2.0 y
∼ 0.55 K, respectivamente. Sin embargo, dado que el perfil de 13CO está ligeramente afectado por
auto–absorción (ver Figura 6.8), se adoptó una T 13

pico ≈ 2.5 K.
A continuación, utilizando las temperaturas de brillo calculadas, se estimaron los caminos

ópticos τ13 y τ18 usando la ecuación 6.2, que dieron como resultados valores de 0.2 y 0.04,
respectivamente; lo que demuestra que ambas líneas son ópticamente delgadas. Luego, se utilizó la
siguiente ecuación para determinar la densidad columnar de 13CO:

N(13CO) = 8.07×1013e
15.86
Tex

[
Tex +0.88

1− e−
15.86
Tex

]∫
τ

13 dυ (cm−2). (6.3)
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Dado que 13CO es ópticamente delgada, la integral de la ecuación 6.3 puede ser reemplazada
por ∫

τ
13dυ ≈ 1

J(Tex)− J(Tbg)

∫
Tmb dυ , (6.4)

con
J(T ) =

T ∗

e
T∗
Tex −1

. (6.5)

Finalmente, para obtener la masa total de hidrógeno molecular usamos:

M(H2) = µ mH A N(H2) d2 (M⊙), (6.6)

donde µ es el peso molecular medio, igual a 2.76 para una abundancia relativa de Helio del 25%
por masa (Yamaguchi et al., 1999), mH es la masa del átomo de Hidrógeno (1.67×10−24 g), A es el
área subtendida por el grumo en 13CO, N(H2) la densidad columnar molecular total, y d la distancia
adoptada (1.5 ± 0.5 kpc). Para obtener el valor de N(H2) y la masa de Hidrógeno molecular total,
se adoptó una abundancia de [H2/13CO] = 1×106 (Saldaño et al., 2019). Luego, para el grumo
C1 se obtuvo como resultado que N(H2) = 4.3× 1021 cm−3, y M(H2) = 36 M⊙, dentro de un
área con un radio efectivo Re f f = 0.38 pc. Las incentezas en la densidad columnar se estiman de
alrededor del 20%. Dicho errores se originan principalmente en la imprecisión de la distancia (ver
Sección 6.6.1), a pesar de que la geometría desconocida de la fuente y la incerteza en la abundancia
también son factores contribuyentes. Luego, si se considera una Tex = 15±5 K, la masa resultaría
ser de M(H2) = 36±29 M⊙.

6.6.4. Los outflows moleculares

Como se mencionó en la Sección 6.6.1, el perfil de 12CO(3−2) muestra evidentes alas a
velocidades mayores y menores respecto de la velocidad sistémica. Para identificar las componentes
azul y rojas de los outflows (lóbulos azul y rojos desde aquí), se aplicó el criterio de Hatchell et al.
2007, el cual utiliza la medición del ancho de la línea de 12CO desde más de los 3σ hasta 3 km s−1a
partir de la velocidad central de la línea de C18O. Luego, los lóbulos azul y rojo están definidos
dentro de los rango de velocidades [−20,−9.3] km s−1 y [−3.3,+5] km s−1, respectivamente.
Estos rangos de velocidad son indicados con un recuadro en trazos discontinuos en color azul y
rojo en la Figura 6.8.

La Figura 6.13 muestra la distribución espacial de la emisión de las alas de la línea de 12CO(3−2)
superpuesta a una imagen combinada de K (en azul), H2 (en verde) y 4.5 µm (en rojo), donde
se observa que cuatro lóbulos (dos rojos y dos azules) están alineados con los knots de HH 137
y HH 138. Realizando un corte a lo largo de la dirección de los jets HH 137 y HH 138, in-
dicados con una doble flecha con trazo discontinuo amarillo (ver Figura 6.13), se evidencian
dos lóbulos azules (denominados B1 y B2) y dos lóbulos rojos (denominados R1 y R2) en el
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diagrama Posición–Velocidad (PV) de la Figura 6.15. El corte realizado va desde la coordenada
(α,δ ) (J2000) = [11:13:49.605, −60:52:21.69] a la [11:14:20.693, −60:53:13.05], con la posición
de offset centrada en la fuente excitatriz sugerida (ver Sección 6.5) e indicada con una línea ho-
rizontal de trazo discontinuo blanco en dicha figura. En los paneles a) y b) de la Figura 6.14 se
muestran los contornos correspondiente a la emisión de 12CO correspondientes a estos dos outflows
(denominados outflow 1 y 2).

El lóbulo B1, como se muestra en la Figura 6.9 y 6.15 (panel superior), se detecta desde −22 a
−9.3 km s−1, mientras que el lóbulo B2 aparece desde −14 km s−1. La forma elongada de B2, la
cual coincide con todos los knots en emisión de H2 de HH 137, finalizan en el bow–shock terminal
al noroeste. Por su parte, B1 está ubicado a lo largo de los knots HH 138 de Ogura (1993), como
así también está superpuesto al lóbulo rojo R2. Este último lóbulo es menos extenso en velocidad
(desde −3.3 a 0 km s−1). Por otro lado, el lóbulo R1 es más extenso en velocidad que R2 (desde
−3.3 a +5 km s−1) y aparece superpuesto con los knots de HH 137 que yacen cerca de la fuente
excitatriz propuesta (ver Sección 6.5). Asimetrías en el diagrama PV similares a las que se observan
en la en la Figura 6.15 (panel superior) han sido observadas previamente en otros outflows bipolares
analizados usando datos de APEX con resoluciones espaciales similares (ver p. ej., Bourke et al.,
1997; Sanhueza et al., 2010). En vista de ésto, el lóbulo azul B1 fue asociado con el rojo R1, y de
manera similar se asoció el lóbulo azul B2 con el R2. Esta relación está indicada en los paneles a)
y b) de la Figura 6.14.

La descripción que se hizo de los lóbulos azules y rojos es consistente con un escenario en
el cual la fuente excitatriz, alojada en el grumo denso C1, desarrolla dos outflows moleculares
proyectados a lo largo de los knots H2. Como se mostró en la Figura 6.7, se encontró que al menos
dos fuentes de Clase I de Spitzer (YSOs 1 y 2 en la Tabla 6.3) yacen en el grumo denso. En la
Sección 6.5 se mencionó que la separación proyectada entre los YSOs 1 y 2 es de ∼ 7500 UA por
lo que podrían formar un sistema binario, siendo cada una la fuente excitatriz de sendos outflow.

Los outflows bipolares moleculares son comúnmente asociados con sistemas proto–estelares
múltiples que comparten la misma envoltura parental (e.g., Lee et al., 2016; Wu et al., 2009).
Además, la orientación del eje de los outflows podría dar pistas de la dirección de rotación de
las múltiples proto–estrellas o del eje de spin. Lee et al. (2016) enumeraron diferentes escenarios
de formación para sistemas binarios o múltiples: a) formación en un disco masivo o anillo en el
cual aparecen dos o más estructuras grandes co–rotantes; b) componentes binarias generadas por
fragmentación de un núcleo, el cual origina dos o más objetos centrales cuyos vectores de momentos
angulares están alineado; y c) efectos tidales que juntan dos o más objetos proto–estelares durante
la subsecuente fase evolutiva.

En el caso de los outflows de la Figura 6.15, el ángulo de inclinación con respecto al plano
del cielo debería ser pequeño dado que los lóbulos rojo y azul están bien resueltos y los centros
de cada par de lóbulos están separados por una distancia de ∼ 47′′ y 81′′, para el outflow 1 y 2,
(distancia que es mayor que el HPBW de APEX de ∼ 20′′). Estos outflows muestran P.A. similares
(con una diferencia angular de alrededor de ∼ 8°). No obstante, el momento angular proyectado
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Figura 6.13 Emisión integrada de la línea molecular de 12CO donde se aprecian las alas con corrimiento al azul
(blueshifted) y al rojo (redshifted) en el rango de velocidad [−22,−9.3] km s−1 y [−3.3,5] km s−1, respectivamente,
superpuesto a una imagen combinada de tres filtros: K (en azul) y H2 (en verde) de Gemini, y 4.5 µm (en rojo)
de Spitzer. Los contornos en líneas discontinuas azules se corresponden con 2, 6, 12, 20, 34 y 44 K km s−1 y los
contornos rojos a 4, 8, 11, y 14 K km s−1. Las cruces de colores indican la posición de los knots ópticos (en magenta y
blanco) de Ogura (1993) y las nuevas detecciones en este trabajo en H2 (en verde). El recuadro en líneas discontinuas
verdes delimita el campo observado por Gemini. El “bow–shock” terminal con emisión en H2, como así también la
estructura con forma de arco en 4.5 µm son señaladas con flechas amarillas. Las dobles flechas de trazos discontinuos
amarillo y celeste marcan las líneas de corte usadas para construir los Diagramas Posición–Velocidad (PV) de la Figura
6.15, que van desde la coordenada (α,δ ) (J2000) = [11:13:49.605,−60:52:21.69] a la [11:14:20.693, −60:53:13.05]
(panel superior), y de la (α,δ ) (J2000) = [11:14:21.222, −60:53:46.48] a la [11:14:06.512, −60:51:23.76] (panel
inferior). El rombo amarillo marca la posición de la fuente excitatriz sugerida de los catálogos de Spitzer y WI-
SE (ver Sección 6.5), el cual fue seleccionado como el centro de las coordenadas offset de la Figura 6.15 (panel
superior). El rombo celeste indica el centro de las posiciones offset de la Figura 6.15 (panel inferior), centrado en
(α,δ ) (J2000) = [11:14:12.054, −60:52:35.50]. Este centro de posición offset yace a 10.8′′ al Noroeste del pico
secundario de polvo de la Figura 6.7.
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Figura 6.14 Distribución espacial de los lóbulos azules y rojos asociados a los outflows 1 (panel a)), 2 (panel b)) y 3
(panel c)) en los rangos de velocidad que se indican en la esquina superior derecha de cada panel. El rombo naranja
marca la ubicación de la fuente excitatriz sugerida (ver Sección 6.5). En la esquina inferior izquierda de cada panel se
indica el HPBW. En el panel c), los contorno celestes son la emisión de polvo en 160 µm asociado con el grumos C1 y
el pico secundario de polvo (ver Figura 6.7).
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Figura 6.15 Diagramas Posición–Velocidad de la emisión molecular en 12CO(3−2) a lo largo de dos cortes transversales
mostrado en la Figura 6.13. Panel superior: Corte a lo largo de la flecha doble de trazo discontinuo amarillo de la
Figura 6.13. Las coordenadas offset están referidas a la fuente excitatriz sugerida en la Sección 6.5, ubicada en
(α,δ ) (J2000) = [11:14:07.397, −60:52:51.39]. Los contornos negros se corresponden con 0.6, 1, 2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9,
10, 12 y 14 K. Panel inferior: Corte a lo largo de la flecha doble de trazo discontinuo celeste de la Figura 6.13. Las
posiciones offset están referidas a la posición (α,δ ) (J2000) = [11:14:13.240, −60:52:35.29.03], sobre la mencionada
línea de corte, a 10.8′′ al Noroeste del pico secundario de polvo. Los contornos negros corresponden a 0.3, 0.5, 1, 1.5,
2, 2.5, 3, 4, 5, 6, 7, 8 y 9 K. La emisión con corrimiento al azul identificada como B∗, pertenece al contorno azul en la
esquina Sureste de la Figura 6.13. Las escalas de colores están a la derecha de cada panel, en unidades de K. La línea
discontinua horizontal blanca en los dos diagramas, indican el inicio de la posición offset. La línea discontinua vertical
blanca en los dos diagramas señala la velocidad del centro de la depresión de la línea molecular 12CO (ver Figura 6.8).

de ambos outflows tienen posiblemente sentidos opuestos. Luego, asumiendo que estos outflows
están asociados con un sistema binario, las fuentes excitatrices deberían estar aproximadamente
alienadas pero con ejes de rotación opuestos, lo cual favorece el último escenario tidal para la
formación del par binario.

La Figura 6.16 muestra una representación esquemática de las posiciones de los outflows 1
y 2 con respecto al plano del cielo. En el panel izquierdo, la fuente excitatriz forma un sistema
binario; mientras que en el panel de la derecha, no hay una asociación física entre las fuentes,
por lo que los outflows se ven superpuestos por proyección en el plano del cielo. Para poder
dilucidar la alineación real de los outflows y la naturaleza de binaridad de la fuente excitatriz de los
mismos, es necesario observaciones de altísima resolución espacial, como las que provee el arreglo
milimétrico y sub–milimétrico de Atacama ALMA (por sus siglas en inglés “the Atacama Large
Millimeter/submillimeter Array”).
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Por otro lado, un posible tercer outflow podría estar ubicado al noreste del sistema de cuatro
lóbulos (outflows 1 y 2). Los correspondientes lóbulos azul y rojo, denominados B3 y R3 en el
panel c) de la Figura 6.14, son observados en los rangos de velocidades [−16.7,−9.3] km s−1y
[−3.3,0.0] km s−1, respectivamente. Estos lóbulos están proyectados a lo largo del pico secundario
más débil, observado a λ ≥ 160 µm (ver Figura 6.7). La Figura 6.15, panel inferior, muestra
el diagrama PV de este outflow (outflow 3). El corte a lo largo de este outflow se indica con
una doble flecha de trazo discontinuo celeste en la Figura 6.13, que va desde la coordenada
(α,δ ) (J2000) = [11:14:21.222, −60:53:46.48] a la [11:14:06.512, −60:51:23.76]. Las posiciones
offset están centradas en un punto a 10.8′′ al noroeste del pico secundario (marcado con un rombo
celeste) y que está señalada con una línea horizontal de trazo discontinuo blanco en el panel inferior
de la Figura 6.15. Si el tercer outflow está asociado con el pico secundario, dicha estructura podría
ser un objeto muy joven, rodeado por una envoltura fría y gruesa que protege completamente a la
proto–estrella excitatriz. La ausencia de candidatos a fuentes jóvenes en los catálogos de WISE y
Spitzer cerca del pico secundario (ver Figura 6.7) podría favorecer dicha suposición. La Figura
6.15, panel inferior, también muestra una emisión con desplazamiento al azul, identificada como
B∗, que se corresponde con el contorno azul en al esquina sureste en al Figura 6.13.

Se pueden estimar varios parámetros físicos de los outflows detectados siguiendo, por ejemplo,
a Beuther et al. (2002); Yang et al. (2018) y de Villiers et al. (2014). Ellos dan información acerca
de la energía y masa que ayudan a caracterizar el outflow. Los parámetros que se obtienen de
las observaciones moleculares son los siguientes: la extensión r del jet, la emisión integrada de
12CO(3−2) a lo largo de un rango de velocidad (

∫
I12CO dv), la masa del outflow Mout , el momento

p, la energía mecánica E, la escala de tiempo t, la taza de pérdida de masa Ṁout , la fuerza mecánica
Fm y la luminosidad mecánica Lm:

p = Mout × vmax−out , (6.7)

E =
1
2

Mout × v2
max−out , (6.8)

t =
r

vmax−out
, (6.9)

Ṁout =
Mout

t
, (6.10)

Fm =
p
t
, (6.11)

Lm =
E
t
, (6.12)

donde Mb y vmax−out es la masa del outflow y la velocidad máxima para el lóbulo azul y rojo,
respectivamente. La Tabla 6.4 lista los parámetros mencionados para cada outflow de la Figura 6.14.
Los valores de dicha tabla no están corregidos por el ángulo de inclinación. Sin embargo, como se
mencionó anteriormente, para el caso de los outflows 1 y 2, los lóbulos rojos y azules son resueltos
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y los centros correspondientes tienen separaciones mayores que el HPBW de APEX, lo que sugiere
que el ángulo de inclinación debería ser pequeño. Por otro lado, la apariencia del outflow 3 sugiere
un ángulo de inclinación mayor respecto al plano del cielo.

Downes and Cabrit (2007) sugirieron que no es necesario la corrección por inclinación para el
momento, dado que las subestimaciones a lo largo del eje del jet son canceladas por sobrestima-
ciones en las componentes transversales. Por otro lado, la energía es sobre estimada por el ángulo
de inclinación. Estos autores proponen factores de corrección aplicables a outflows excitados por
jets en fuentes de Clase 0 que aun no han roto su nube madre, el cual no es el caso de HH 137 y
HH 138.

Teniendo en cuenta que los outflows son detectados solo en la línea de 12CO(3−2), a excepción
de un pequeño núcleo que es observado en la línea de 13CO(3−2), se estimó la masa de H2 usando
la relación entre la densidad columnar de H2 y la de la emisión integrada en 12CO. Teniendo en
cuenta el ángulo sólido de los outflows 1, 2 y 3, la masa de H2 resultó ser igual a Mout = 17, 5
y 4 M⊙, respectivamente. Las incertezas en las masas son de alrededor del 40%. La longitud del
outflow 2 desde el bow–shock terminal hasta la fuente excitatriz propuesta es de 0.9 ± 0.3 pc. Sin
embargo, este valor depende de la inclinación del outflow respecto del plano del cielo.

La comparación con los parámetros de los outflows identificados por Yang et al. (2018), basado
en las líneas de 13CO(3−2) y C18O(3−2) a lo largo del grumo de ATLASGAL, y la línea de
12CO(3−2) de Beuther et al. (2002), indica que los parámetros de los outflows identificados en la
región de HH 137 y HH 138 son típicos y bastante similares al de los outflows de alta masa.

6.7. Conclusiones

En este capítulo se presentó un estudio multifrecuencia de los objetos Herbig–Haro 137 y
138, identificados originalmente por Ogura (1993) en la región de Carina. Las imágenes de alta
resolución obtenidas con el telescopio Gemini permitieron detectar emisión de choque en 2.12 µm
relacionada con la mayoría de los knots ópticos que componen la cadena de emisión de HH 137,
como así también, de la detección de 5 knots nuevos. Con los datos en 4.5 µm de Spitzer se
observaron casi todos los knots en H2 de HH 137, y se encontraron nuevas regiones probablemente
excitadas por colisión asociadas con los cuatro knots ópticos que delinean a HH 138. Más aún,
se detectó una nueva estructura con una intensa emisión en 4.5 µm en forma de arco, de 0.09 pc
de longitud, que se encuentra entre HH 137 y 138, y que posiblemente esté asociada con las dos
fuentes puntuales de Spitzer, que a su vez, coinciden con el pico en emisión en 70 y 160 µm y
con la fuente WISE J111406.96−605255.9. Dado que, tanto la estructura en forma de arco, como
las dos fuentes puntuales están proyectadas sobre el eje de HH 137 y HH 138, se sugiere en este
capítulo que estas son las fuentes excitantes de ambos jets.

Los datos moleculares en 12CO(3−2), 13CO(3−2) y C18O(3−2) obtenidos con el radiotelesco-
pio APEX permitieron identificar un grumo denso, denominado C1, para el cual se calculó una
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masa LTE de 36 M⊙. Este núcleo, también detectado en las líneas moleculares de alta densidad
HCO+(3−2) y HCN(3−2), coinciden con la posición de una candidata a fuente excitatriz de WISE.

La distribución espacial de la emisión de 12CO(3−2) sobre la región observada reveló material
molecular asociado con al menos tres outflows. Los outflows 1 y 2 se extienden a lo largo de la
cadena de knots ópticos de HH 137 y HH 138 detectados por Ogura (1993), mientras que el outflow
3 yace al noreste de los mismos. Más aún, los outflows 1 y 2 se superponen parcialmente sobre el
plano del cielo. La apariencia del outflow 1 y 2 en el plano del cielo, sugieren un escenario en el que
la fuente excitatriz, alojada en el grumo denso C1, desarrolló dos outflows moleculares proyectados
a lo largo de los knots ópticos y en H2. A su vez, las fuentes de Clase I de Spitzer (YSOs 1 y 2),
que están ubicadas en el grumo de polvo (C1), tienen una separación proyectada de ∼ 7500 AU,
por lo que formarían un sistema binario separado, donde cada una sería la fuente excitatriz de cada
outflow bipolar. Por su parte, el outflow 3 está proyectado hacia un grumo secundario de polvo más
débil, observado a λ ≥ 160 µm.

Se estimó una masa de H2 de Mout = 17, 5 y 4 M⊙ para los outflows 1, 2 y 3, respectivamente.
En el caso de los outflows 1 y 2, los lóbulos rojo y azul están bien resueltos y sus correspondientes
centros tienen separaciones de ∼ 47′′ y 81′′, respectivamente, los cuales son más grandes que el
HPBW de APEX de ∼ 20′′, lo que sugiere que el ángulo de inclinación debería ser pequeño respecto
al plano del cielo. Por otro lado, la apariencia del outflow 3 y la separación de los lóbulos rojo y
azul (∼ 17′′) indican un ángulo de inclinación mayo con respecto al plano del cielo. La longitud
del lóbulo azul del outflow 2 desde el bow–shock terminal hasta la fuente excitatriz propuesta es de
0.9 ± 0.3 pc. Sin embargo, este parámetro depende de la inclinación (pequeña) del outflow con
respecto al plano del cielo.
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Figura 6.16 Representación esquemática de los outflows 1 y 2 respecto al plano del cielo. En el panel izquierdo se
observa que la fuente excitatriz forma un sistema binario de estrellas con sus correspondientes outflows. En el panel
derecho se observa el caso en el que no hay una asociación física entre las fuentes excitatrices de cada outflow.



Conclusiones generales

Una de las manifestaciones más comunes del proceso de formación de una nueva estrella es la
aparición de jets y/o outflows moleculares, cuando el incipiente sistema disco–estrella comienza
a eyectar vientos a lo largo de su eje de rotación, los cuales interactúan con la nube circundante.
La gran energía cinética del jet, comparable con la energía de ligadura gravitatoria del núcleo
donde la estrella se está formando, tiene el potencial de dispersar por completo la envoltura de la
reciente estrella. Dicha interacción se puede extender a varios parsecs de distancia desde la fuente.
El objetivo de la presente Tesis ha sido indagar sobre las estructuras de outflows/jets asociadas con
la formación estelar y estudiar el medio en el que se encuentran. En particular, se ha analizando en
detalle tres de estos objetos ubicados en entornos y a distancias diferentes: MHO 1502 (a 700 pc,
en la región de Vela-D), MHO 2147 (a 3.23 kpc, en la región de Ophiuchus) y HH 137-138 (a
1.5 kpc, en la región de Carina).

Para MHO 1502 y MHO 2147, gracias a las imágenes en H2 de alta resolución obtenidas
con el instrumento GSAOI+GeMS (con óptica adaptativa), del telescopio Gemini, se observó la
morfología sinusoidal y las estructura interna de knots de cada jet con un detalle sin precedentes. Por
medio del estudio del entornos en que se encuentran MHO 1502, cercano a la región H II 263.619–
0.53, y basados en imágenes y catálogos extraídos de bases de datos en longitudes de onda
infrarrojas cercana, se pudo identificar la distribución de objetos jóvenes en la región y proponer un
candidato a fuente excitatriz catalogado como IRAC 18064. Más aún, con las imágenes obtenidas
con GSAOI/Gemini, se detecta en la ubicación de la fuente IRAC tres componentes, con una
separación proyectada entre ellas de 239 y 419 UA. A su vez, de la detección de emisiones en
H2 adyacentes a MHO 1502 y la distribución de YSOs de baja masa se puede inferir un proceso
de formación inducida propio de las regiones H II, que podría estar de acuerdo más bien con un
modelo de implosión impulsado por radiación o RDI, mas que por uno de “collect and collapse".
En el caso de MHO 2147, el uso de datos en sub–milimétrico, en 870 µm y la densidad columnar
de la región, permitieron estimar la masa de la envolvente de este objeto y afirmar que se trata de
un objeto joven de Clase I de alta masa, con una envolvente con masa del orden de las 827 M⊙. A
su vez, para MHO 2147 se detectó un segundo jet débil en H2, MHO 2148, que yace prácticamente
perpendicular al primero sobre el plano del cielo. El mismo había sido previamente reportado por
Varricatt (2011) y presenta también una morfología sinusoidal.
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Aplicando modelos simples de movimiento orbital y de precesión de la fuente excitatriz
propuesta en cada caso, se intentó indagar respecto de la causa de las morfologías serpenteantes y
la posible binaridad de las fuentes excitatrices de MHO 1502 y MHO 2147. Resultó que el modelo
que mejor se adaptaba a MHO 1502 es el orbital, donde habría completado dos revoluciones, y
para MHO 2147, es el de precesión, donde habría alcanzado solo el 43% de una revolución. A su
vez, los parámetros calculados refuerzan la hipótesis en base a que las fuentes excitatrices de estos
objetos son del tipo masivos.

Para HH 137–138, dado el escaso estudio sobre estos objetos, se llevó a cabo un estudio
multifrecuencia más amplio, donde se analizaron tanto imágenes de altísima resolución, en el rango
de longitudes de ondas del infrarrojas cercano, obtenidos con el instrumento GSAOI+GeMS del
telescopio Gemini, como datos con el instrumento SHeFI del radiotelescopio APEX. A partir de las
imágenes con el telescopio Gemini se pudo detectar emisión de choque en 2.12 µm, relacionada
con la mayoría de los knots ópticos que componen la cadena de emisión de HH 137, como así
también, se detectaron 5 knots nuevos.

De los datos moleculares en 12CO(3-2), 13CO(3-2) y C18O(3-2) obtenidos con el telescopio
APEX, se identificó un grumo denso, denominado C1, para el cual se calculó una masa LTE de
36 M⊙. La distribución espacial de la emisión de 12CO(3-2) reveló material molecular asociado
con al menos tres outflows bipolares (redshifted y blueshifted), de los cuales, los outflows 1 y 2
se extienden a lo largo de la cadena de knots ópticos de HH 137 y HH 138 detectados por Ogura
(1993). Por su parte, el outflow 3 yace al noreste del grumo denso C1 y está proyectado hacia un
grumo secundario de polvo más débil, observado a λ ≥ 160 µm. La apariencia del outflow 1 y 2
en el plano del cielo, sugieren un escenario en el que la fuente excitatriz, alojada en el grumo denso
C1, desarrolló dos outflows moleculares proyectados a lo largo de los knots ópticos y en H2. Se
estimó una masa de H2 de Mout = 17, 5 y 4 M⊙ para los outflows 1, 2 y 3, respectivamente, lo que
indica que al menos el outflow 1 es un jet de alta masa.

Adicionalmente, para HH 137-138 se utilizaron datos extraídos de bases de datos en infrarrojo
medio y lejano, con los telescopios Spitzer, WISE y Herschel, como así también el relevamiento
sub–milimétrico de ATLASGAL. Con los datos en 4.5 µm de Spitzer se observaron casi todos
los knots en H2 de HH 137, como también nuevas regiones probablemente excitadas por colisión
asociadas con los cuatro knots ópticos que delinean a HH 138. Más aún, se detectó una nueva
estructura con una intensa emisión en 4.5 µm en forma de arco, de 0.09 pc de longitud, que se
encuentra entre HH 137 y 138. Esta estructura en forma de arco posiblemente está asociada con las
dos fuentes puntuales de Clase I de Spitzer, que a su vez, coinciden con el pico en emisión entre
70 y 870 µm y con la fuente WISE J111406.96–605255.9. Más aún, las dos fuentes de Spitzer
mencionadas tienen una separación proyectada de ∼ 7500 AU, por lo que podrían ser parte de un
sistema binario separado (wide pair), donde cada una sería la fuente excitatriz de cada outflow
bipolar detectado en 12CO(3-2). Sumado a esto, los picos de emisión en las líneas moleculares de
alta densidad HCO+(3-2) y HCN(3-2), coinciden con la posición de la fuente candidata de WISE y
el par de fuentes detectadas con Spitzer.
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Finalmente, el desarrollo de la presente tesis, como los resultados obtenidos, remarca el rol
fundamental que los jets ejercen no sólo para la formación de la nueva estrella sino también para el
medio circundante. En el caso de MHO 1502 es de destacar la sucesión de knots observados en H2

(2.122 µm) que delinean el perfil en “S” del jet y que probablemente corresponden a un récord
histórico de la intermitencia de la fuente excitatriz. MHO 2147 y el jet perpendicular MHO 2148
representan uno de los pocos casos de jets no–coplanares cuya fuente excitatriz podría albergar a un
sistema binario. Los datos de HH 137-138 parecerían confirmar que los mismos forman un único
jet óptico, asociado con al menos dos outflows moleculares. Luego, tanto en el caso de MHO 2147,
como en HH 137, se detectan indicios que refuerzan la hipótesis de que estos dos jets masivos
podrían poseen fuentes excitatrices binarias o múltiples.

Para poder indagar más profundamente acerca de la binaridad o multiplicidad de las fuentes
sugeridas de cada jet, es necesario obtener imágenes de mayor sensibilidad y resolución. En parti-
cular, datos en el continuo sub–milimétricos y milimétricos con las resoluciones y sensibilidades
alcanzadas por el arreglo interferométrico ALMA permitirían dilucidar la naturaleza de binaridad
de las fuentes excitatrices.





Apéndice A

Ensanchamiento de las líneas

Los espectros estelares típicos de las regiones de formación presentan líneas más ensanchadas,
con anchos superiores a los naturales. Esta característica proviene principalmente del movimiento
turbulento que poseen las moléculas en estos ambientes. Suponiendo que un átomo tiene una
componente de la velocidad en la dirección de la línea de la visual Vr, dado el efecto Doppler donde
(νo−ν

c ) = (Vr
c ), el fotón emitido en una transición con frecuencia νo es observado a una frecuencia

ν diferente. Si el gas está en equilibrio térmico a una temperatura T, el perfil de la radiación emitida
tiene la forma de la ecuación de Maxwell-Boltzmann,

pterm (Vr)dVr = Aexp
(
− mV 2

r
2kB T

)
dVr, (A.1)

donde m es la masa del átomo, kB es la constante de Boltzmann y A es una constante de norma-
lización. Utilizando la ecuación del ensanchamiento Doppler puede expresarse en función de la
velocidad y la frecuencia como se muestra a continuación (Stahler and Palla, 2005):

φD(ν) =
1√

π∆νD
exp

[
−(ν −νo)

2

∆ν2
D

]
, (A.2)

donde ∆νD es el ancho Doppler, y tiene la siguiente expresión:

∆νD =
νo

c
(
2kB T

m
)1/2. (A.3)

En radioastronomía, las observaciones de las líneas espectrales están dadas generalmente en
términos de la temperatura de antena TA, con la velocidad radial como variable independiente
(esto se desarrolla brevemente en la siguiente Sección 4.2 y en la Sección 3.1.1). Por lo que, de la
ecuación A.2, el ancho de una línea puramente térmica ensanchada a la mitad de su altura máxima
o FWHM (Full-Width at Half-Maximum) es:

∆VFWHM(term) = 2(ln2)1/2(
∆νD

νo
)c, (A.4)
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donde (∆νD/νo)c es la dispersión de velocidades unidimensionales. Ahora, si el gas presenta
un movimiento turbulento, esta masa de gas con velocidades aleatorias crea un ensanchamiento
adicional. Suponiendo que la distribución de velocidades turbulentas Vturb a lo largo de la línea
de la visual es gaussiana, la distribución de probabilidades de esta velocidad es análoga a la de la
ecuación A.1, y tiene la siguiente forma:

pturb(Vturb) = A′ exp
[
−

4ln2v2
turb

∆V 2
FWHM(turb)

]
(A.5)

donde A′ es otra constante de normalización y donde ∆VFWHM(turb) es el ancho de la distribución.
Este ancho es 2(ln2)1/2 veces la correspondiente dispersión de velocidades unidimensional. Para
cualquier valor de Vturb, el observador detectará una velocidad total Vr solo si la componente
adicional térmica es Vr −Vturb.

Luego, el ancho total está dado por:

∆V 2
FWHM(tot) = ∆V2

FWHM(term)+∆V2
FWHM(turb). (A.6)

Por otro lado, a densidades suficientemente elevadas, las colisiones de átomos no solo permiten
excitar otros elementos, sino que también introducen ensanchamientos adicionales a las líneas. Si
el coeficiente γcol es la tasa media de transiciones inducidas colisionalmente y γ la tasa total de
transiciones, se espera que el perfil de las líneas adopte una función del tipo Lorentziana, donde el
ancho asociado a la misma es γ +2γcol .

Uno de los fenómenos dinámicos habitualmente presentes en las regiones de formación que
pueden influenciar dichos ensanchamientos es la acreción de material hacia el centro del núcleo o

“infall” y/o arrastre de material de la nube progenitora u “outflow”, producido por jets estelares.
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