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Resumen

Se realiz6 un modelo de extincién siguiendo el trabajo hecho por Butler y Tan (2009).
Se usaron imagenes de la base de datos del Telescopio Espacial Spitzer en la banda de
8um. Los objetos que se estudiaron son los que en Astrofisica se les denomina: nubes
oscuras infrarrojas (IRDC por su acrénimo en inglés). Estos objetos son frios y ademas
exhiben una alta extincién en el visible. El modelo realizado se aplicé a dos regiones, a
las fuentes: IRAS 18223-1243 e IRAS 18236-1205. Estas dos regiones fueron seleccionadas
ya que existe evidencia de la existencia de objetos estelares jévenes masivos en la regiéon
molecular asociadas a ambas fuentes IRAS. Ademas, se obtuvo su mapa de extincién y
se realizé su distribucion espectral de energia, para ello se usaron catdlogos de fuentes
puntuales en el cercano, medio y lejano infrarrojo de los proyectos: 2MASS, Spitzer,
WISE, IRAS y Planck. La distribucién espectral de energia representa una medida de la
potencia radiada por longitud de onda o frecuencia, ademéds de que nos da una idea del
estado evolutivo de estos objetos. Se realizé una comparacién entre el mapa de extincion
de la regién asociada a la fuente IRAS 18236-1205 (denominada nube 76) con otro mapa
de extincién usando una técnica diferente con datos del Telescopio Espacial Hershel (datos
en longitudes de onda mayor).

Los mapas de extincién obtenidos por el modelo de Butler y Tan muestran una mayor
estructura de fondo en comparacién a los mapas de extinciéon obtenidos en este trabajo,
pero los parametros fisicos obtenidos fueron aproximadamente igual a los reportados por
Butler y Tan. Las observaciones indican que cuanto mas jévenes son las estrellas, méas
denso es el gas que tienen asociado, esto se puede ver con el valor de la densidad de
masa superficial (X) obtenida alrededor de cada objeto estudiado. De acuerdo con los
parametros fisicos obtenidos de las fuentes IRAS 18223-1243 e IRAS 18236-1205 nos
dicen que en ambas regiones se estan formando estrellas, tanto de alta masa como de baja
masa. Lo anterior muestra que son candidatos a regiones de formacién estelar.

El modelo expuesto ha resultado efectivo en la elaboracion de mapas de extincion. Las
observaciones de Spitzer tienen una buena resolucién (2 arcosegundos), ademds, su alta
sensibilidad de observacién nos permite ver la distribucién de nticleos o cores embebidos
en la nube molecular. Con esto se tiene que el modelo realizado nos da una garantia para
identificar regiones de formacién estelar en nuestra Galaxia y ademads construyendo la
distribucién espectral de energia podemos saber sobre el estado evolutivo de estos objetos
estelares jovenes.
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Capitulo 1

Introduccion

Los procesos de formacion estelar tienen lugar en el interior de las nubes moleculares;
la gran opacidad del medio ambiente en estas regiones hace practicamente imposible el
analisis de las protoestrellas en bandas opticas.

El proceso de formacion de estrellas de alta masa se da en nubes moleculares cuya
masa es del orden de ~ 100 My hasta ~ 1000 M, poseen una alta extincién lo que hace
dificil observar las primeras etapas de su formacién ya que estan embebidas en su nube
molecular madre haciendo imposible su observacién en bandas épticas. Estas evolucionan
rapidamente y las fases importantes de su evolucion temprana duran muy poco, alrededor
de ~ 10° afos. Se tienen 3 teorfas que explican como se formarian las estrellas de alta
masa: el primero se refiere a la formacién de las estrellas de manera individual, el segundo
dice que la formacion de estrellas de alta masa se da a partir de fusiones o colisiones de
estrellas de baja masa y el tercero se refiere a la formacion de estrellas en el centro de
cumulos estelares densos.

En torno a la formacion de estrellas de baja masa, primero se tiene una nube en
lenta contraccién, seguida del surgimiento de un niucleo o core y la formacién de un
disco de acrecién compuesta de polvo y gas (por conservacion del momento angular de la
nube). A medida que el nicleo incorpora material, en mayor proporcién del disco, este
emite radiacién infrarroja, ademas el disco rota a distintas velocidades y hay roces entre
las capas del disco, esta se calienta y emiten radiaciéon en el ultravioleta. Durante este
proceso se producen flujos bipolares de materia llamados jets. Finalmente el disco y la
envolvente desaparecen y el objeto resultante serd una nueva estrella.

En general, para abordar el estudio de la formacién estelar se deben considerar varios
fenémenos fisicos, uno de ellos es la extincién de la luz proveniente de las estrellas. El
fenémeno de la extincién se da mediante procesos de emisién y absorcion.
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1.1. El medio interestelar

Componentes del medio interestelar.

El contenido de materia y energia que existe entre las estrellas dentro de una galaxia
se denomina medio interestelar. El medio interestelar es responsable de la atenuacién en
la intensidad luminica de las estrellas y estd constituido por (Spitzer Lyman Jr., 2004):

» Hidrégeno (Ho, HI, HII)

» Helio (Hel, Hell)

= Otros elementos (C, O, Ne, Mg, Fe, etc)
» Moléculas (CO, CS, entre otras)

= Polvo

= Rayos coésmicos

= Campos magnéticos

= Campos de radiaciéon

La materia del medio interestelar estd compuesta por ~ 99% de gas y ~ 1% de polvo.
A su vez, la componente gaseosa estd formada principalmente por hidrégeno (cerca del
90 %), se puede encontrar en su forma molecular, atémica y ionizada, helio (~ 9%) y
pequenas cantidades de carbono, oxigeno, hierro, etc.

“El medio interestelar puede encontrarse en tres fases, una fase fria formada por
hidrégeno gaseoso atémico, molecular y granos de polvo, una fase templada con hidrégeno
gaseoso atémico y ionizado y una fase caliente con gas chocando a consecuencia de explo-
siones de supernovas, vientos estelares de las estrellas, etc ” (Rodriguez Luis Felipe, 1996).
Las propiedades fisicas de estas componentes estan determinadas por la temperatura local,
su densidad y la radiacién en su entorno.

Respecto al gas molecular, histéricamente se tiene que la primera evidencia observa-
cional de la existencia de moléculas en el medio interestelar se obtuvo en el afio de 1935
cuando Russeil sugirié que la deteccién de bandas difusas interestelares en el visible podria
estar asociada a la existencia de materia molecular. A finales de esa década se propuso
que dichas bandas difusas podian corresponder a moléculas como el COs y la posible exis-
tencia de CH, OH, NH, CN y C; en el medio interestelar. Cabe mencionar que la primera
molécula interestelar detectada en ondas de radio fue el oxidrilo (OH). Desde la deteccién
de las primeras moléculas en el espacio se han descubierto més de 130 moléculas, siendo
la mayoria de ellas organicas tanto en estado solido como en estado gaseoso. En cuanto
a los campos magnéticos, estos permean el medio interestelar y desempenan un papel en
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Figura 1.1: La nebulosa Barnard 33 en Orién también conocida como Cabeza de Caballo,
es parte de una nube molecular que se proyecta sobre la nebulosa de emisién IC 434,
mostrando la complejidad y belleza del medio interestelar Galactico.

los procesos de formacién estelar. Sin embargo, su inclusion en las teorias de formacion
estelar es complicada, en parte se debe a que las intensidades medidas son débiles, del
orden de B ~ 6.0 x 107G, es decir, de uG (Mckee & Ostrikes, 2007). Respecto a los rayos
cosmicos, son particulas relativistas que continuamente atraviesan nuestra Galaxia, sobre
todo electrones y protones de alta energia. La aceleracién de los electrones en el campo
magnético Galdctico produce la radiacion sincrotrén galactica de fondo, concentrada en
el plano Galactico, con un méaximo en la direcciéon del centro Galéactico.

En la actualidad se sabe que el medio interestelar se encuentra en constante trans-
formacién como resultado de su interaccién con las estrellas, presentado una estructura
muy compleja con temperaturas y densidades que varian mucho a través de la Galaxia.
A continuacion se presenta a detalle una de sus componentes: el polvo interestelar, se da
una explicacién mas amplia ya que este desempena un papel importante en el fenémeno
de la extincion, ya que absorbe y reemite la radiacion estelar.

Componentes del polvo interestelar.

El polvo es un componente importante del medio interestelar ya que domina el ca-
lentamiento y enfriamiento de las nubes moleculares, ademas determina el espectro de
objetos rodeados de polvo (protoestrellas y estrellas) y es el responsable de la opacidad
de objetos estelares. Respecto a su composicién quimica el polvo puede estar constituido
por silicatos y grafitos que estan recubiertos por mantos de hielo que contiene diversas
moléculas.
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Las caracteristicas fisicas del polvo interestelar son deducidas a través de sus efectos
sobre la luz de las estrellas de fondo y a partir de su propia emisién. La mayoria de
las observaciones nos dice que la estructura de los granos de polvo consiste en silicatos
rodeados por finas capas de hielo. Esta capa de hielo esta formada ademas de particulas
absorbidas por el gas del entorno. Tales capas de hielo pueden resistir en el interior de las
nubes moleculares frias, pero son evaporadas una vez que la temperatura de los granos
excede los 100 K.

Cabe mencionar que las particulas de polvo desempenan un papel muy importante
en el proceso de formacién de las estrellas, su emisién en el infrarrojo es un factor im-
portante en el balance de energia en el medio interestelar. El tamano de los granos de
polvo se encuentra entre 0.25 - 0.005 um, de las cuales, las particulas pequenas son las
que determinan la absorcién en la regién UV. La intensidad de la radiacién 6ptica de las
estrellas distantes es atenuada por el polvo interestelar, pero la extincion no sélo afecta
a las longitudes de onda como el éptico, sino afecta a todo el espectro electromagnético.
El polvo absorbe la radiacion estelar, principalmente en longitudes de onda del 6ptico,
del ultravioleta y rayos X y lo reemite en longitudes de onda larga, como el infrarrojo,
redistribuyendo la funcién de distribuciéon de energia o mas comunmente conocida como
la distribucién espectral de energia (SED por sus siglas en inglés).

Finalmente, cabe destacar la importancia de la presencia del polvo en las nubes mo-
leculares en el desarrollo de la quimica interestelar, pues al absorber la radiacién UV
esto provoca la disociacion molecular y genera las condiciones fisicas apropiadas para la
formacion de moléculas. Estas son moléculas simples tales como Hy, NH3, CH30H y CO
que se encuentran dentro de las nubes moleculares y también moléculas complejas que se
han detectado hacia regiones de alta densidad como el centro Galéctico.

1.2. Nubes moleculares

La formacion de moléculas en el medio interestelar es posible cuando la densidad de
la regién es elevada, del orden de ~ 10° cm™ (Dato de Stahler y Pallas, 2004). Los
factores que favorecen la produccion y preservacion de estas moléculas se encuentran
en las regiones mas densas y frias del medio interestelar llamadas nubes moleculares.
El gas contenido en las nubes moleculares es en su mayoria hidrégeno molecular (Hs),
adicionalmente otras moléculas cuya proporcion al Hy son importantes es el monéxido de
carbono (CO), amoniaco (NH3), monosulfuro de carbono (CS), entre otros.

Respecto a la formacion de nubes moleculares se pueden mencionar tres mecanismos:
el primero sugiere que a consecuencia de frentes de choques, por acumulacién del gas se
formarian cascaras, estos frentes de choque serian consecuencia de explosiones de super-
novas o vientos de estrellas de tipo espectral O y B, es decir, de estrellas masivas. De
esta forma, regiones de gas molecular son impactadas por estos frentes en expansién, al
enfriarse formaran densas capas de material molecular. El segundo mecanismo seria por
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Masa 10° - 10° M,
Didmetro 10 - 100 Pc
Densidad 102-10% cm™=3
Temperatura 10 -40 K

Cuadro 1.1: Caracteristicas fisicas de las nubes moleculares gigantes.

aglomeracion de pequenas nubes o colisiones entre ellas y el tercer mecanismo de forma-
cion de nubes moleculares tiene que ver con inestabilidades en el medio interestelar tales
como térmicas y/o gravitacionales.

El estudio de las nubes moleculares es de suma importancia ya que en ellas tiene

lugar la formacién estelar. Asi, estudiando las nubes moleculares se podrian conocer las
condiciones iniciales a partir de las cuales, mediante un proceso de colapso gravitatorio,
pueden formarse nuevas estrellas (este proceso se verd mas a detalle en la siguiente sec-
cién). Las observaciones muestran las estructuras de las nubes moleculares con geometrias
inhomogéneas y elongadas. “ Uno de los resultados mas notables obtenidos a partir del
estudio de la distribuciéon del gas molecular en nuestra Galaxia, es el hallazgo de que
la mayor parte de la masa molecular de la Galaxia se encuentra en las llamadas nubes
moleculares.” (Anglada & Stalella, 1997).
Una de las regiones de formacion estelar mas estudiadas por su cercania, es la nube de
Orién, su masa total es de alrededor de 10° M), la cual segtin en el cuadro 1.1, esté den-
tro del rango de masa de las nubes moleculares gigantes. Esta region muestra un ctimulo
estelar joven (M42), el cual posee estrellas masivas de tipo espectral O que ionizan con
su radiacién el gas circundante.

Respecto a las nubes moleculares mas pequenas, se les suele llamar nubes oscuras,
cuya masa es de < 10* M. El origen de esta denominacién se le atribuye a que provocan
una gran extincion en el visible, ocultando las estrellas de fondo (ver cuadro 1.2).

Las observaciones muestran que las nubes oscuras son mas numerosas que la nubes
moleculares gigantes, al igual que la distancia entre las nubes oscuras es también menor.
“Por ejemplo, nubes con masa de 10? M® se encuentran a 140 pc respecto al Sol, con 10*
M® estdn a 250 pc v a 10> M® se encuentran a 440 pc, por lo tanto, las nubes oscuras
estadisticamente serdn las mas cercanas” (Anglada & Stalella, 1997).

Masa 10% - 10* M,
Didmetro 2-5Pc
Densidad 102-10* cm™3
Temperatura ~ 10K

Cuadro 1.2: Caracteristicas fisicas de las nubes oscuras.

Las observaciones nos dicen que las estrellas de tipo espectral O se forman en las
nubes moleculares gigantes, entonces la actividad de formacion estelar parece ser mucho
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mas intensa en ellas, muy rara vez este tipo de estrellas se forman en las nubes oscuras.
Respecto a su distribucion en la Galaxia se observa que no es uniforme, la mayor parte
esta concentrada hacia la regiéon central entre las distancias de 4 a 8 kpc respecto al centro
Galactico, formando un anillo molecular.

Se han clasificado dos tipos de poblaciones de nubes moleculares, una son las nubes
moleculares calientes en la cual se encuentran las regiones HII y su distribucion se en-
cuentra en los brazos espirales de la Galaxia, y el otro tipo son las nubes moleculares frias
que estan repartidas por todo el disco, dentro y fuera de los brazos espirales.

Figura 1.2: Imagen Optica de la nube molecular Barnard 68. Esta gran concentracién de
gas y polvo absorbe casi por completo la luz de las estrellas ubicadas detras, esta nube se
encuentra aproximadamente a 500 anos luz de la Tierra. Fotografia tomada por el Very
Large Telescope (VLT).

1.3. Formacion estelar

Las estrellas se clasifican de acuerdo con su masa M en estrellas de alta masa (mayor
a8 My) v baja masa (menor a 1 Mg). Respecto a las estrellas de baja masa se conocen
mas a detalle el proceso de su formacién y evolucién. Sin embargo, no ocurre lo mismo
con la formacién de estrellas de alta masa, las cuales se encuentran embebidas en grandes
nubes moleculares, por lo cual existe una gran extincion lo que provoca que llegue poca
radiacién a los telescopios, pero eso no impide que sean estudiadas en longitudes de onda
larga (infrarrojo, radio, milimétricas).
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1.3.1. Formacion de estrellas de baja masa.

La formacion de una estrella comienza cuando una nube de gas se hace inestable y colapsa
bajo la accién de su propia gravedad. A medida que se contrae, se forma un ntcleo cada
vez mas denso y opaco a la radiaciéon. Como esta radiaciéon no puede escapar del nicleo,
dado que es opaco, el nicleo se calienta. Mientras tanto, el material circundante sigue
cayendo gravitacionalmente, la nube por conservacion de momento angular sigue rotando
y a consecuencia de ello se forma un disco de acrecion alrededor de la protoestrella. El
disco de acrecién al ser calentado por el nicleo, emite radiacion en el infrarrojo. El material
acretado en el disco rota a distintas velocidades y a su vez, parte del material es expulsado
en los polos formando jets.

A medida que la protoestrella se contrae la acrecién del material continiia. En una
etapa posterior el disco desaparece, ya sea porque la materia que contiene se incorpora
a la protoestrella, forma un sistema planetario o porque acaba dispersandose. Después,
la protoestrella se contrae ain maés, su temperatura y densidad aumenta, entonces se
alcanzan las condiciones necesarias para que se den las reacciones de la fusion termonuclear
del hidrégeno que enciende a la estrella. Esta secuencia de formacién se observa en la figura
1.3.
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NUESEEIMS ¥ POIVD 2 Seforma en el centro una protoestrella, que continda

acretando el material de la nube a través de un disco
circunestelar, también en rotacitn. Por conservacion
del momento angular, parte del material se expulsa
hacia el exterior en forma de flujos de gas a lo largo del
eje de rotacion del sistema.
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¥ el disco se hace visible.

t = 1-10 millones de afios

Figura 1.3: El proceso de formaciéon de las estrellas de baja masa se resume en cinco
etapas que comienzan con el colapso gravitatorio de una nube de gas y polvo, durante el
proceso de formacién aparecen varios fendémenos fisicos que termina con la formacion de
una nueva estrella (Teresa Beltrdn Maria, Investigacién y Ciencia, 2011).
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Un ejemplo de formacién de estrellas de baja masa son las estrellas T-Tauri y sus
objetos Haro-Herbig asociados.

Estrellas T-Tauri. Estas protoestrellas se encuentran en un estado avanzado de su
formacién, tienen edades entre 106 y 107 afos. El disco de acrecién es pequeiio o ha
desaparecido debido a la formacion de planetas. Las estrellas T Tauri son estrellas de tipo
solar en estado evolutivo temprano, es decir, que son estrellas de Pre-Secuencia Principal.
Por lo tanto, son estrellas jévenes evolucionando hacia la Secuencia Principal.

Objetos Haro-Herbig (HH). Estos objetos estén estrechamente relacionados con los
jets estelares. Cuando los jets se expanden a gran velocidad dentro del medio interestelar
y colisionan, excitan el gas a su paso. De esta manera, los objetos HH, se originan en
la regién de choques donde un viento o jet procedente de una estrella en formacion,
interactia con el material de la nube circundante.

)
I

Protoestrella

Choque deproa "Y'

Figura 1.4: La protoestrella Herbig-Haro 34 en la regién de Orién. Proyecta dos chorros
que expulsan consigo material circunestelar en direcciones opuestas a una velocidad de
250 kilémetros por segundo. Imagen tomada con el Very Large Telescope (VLT) del Ob-
servatorio Europeo Austral, en Chile, se aprecia la onda de choque (llamada choque de

proa) de los flujos moleculares contra el medio interestelar que se conocen como objetos
HH.
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1.3.2. Formacién de estrellas de alta masa

Se pueden mencionar tres modelos que explican la formacion de estrellas de alta masa.
El primero es el que sugiere un mecanismo similar de formacion de estrellas de baja masa.
El segundo es el que sostiene que primero se formarian las estrellas de baja masa y luego,
por colisiones de algunas de estas se formarian las estrellas de alta masa y el iltimo modelo
tiene que ver con la formacion de estrellas en el centro de cimulos estelares densos.

Explicando mas a detalle el primer modelo. Se tiene que el primer estado en la for-
macion de estrellas de alta masa es la acrecién y fragmentacién de una nube molecular
gigante. Hasta esta etapa, el modelo coincide con la etapa inicial de la formacion de las
estrellas de baja masa como se habia mencionado anteriormente, pero se han observado
regiones de formacion estelar masiva que muestran que las estrellas de gran masa no se
forman aisladas sino en grupo.

La densidad tipica de estos grupos de estrellas jévenes es de aproximadamente 10* pc—3
y su tamano es de ~ 0.2 - 0.4 pc. Observacionalmente se tienen estructuras complejas,
esto se debe a la presencia de estrellas embebidas y estas estarian excitando el gas a su
alrededor produciendo la compleja estructura observada en algunas regiones de formacién
estelar.

4

= . - il b o k. s E :
or & L. A ‘ ",
L ) \ Infrared IRAG + MIPS

Trifid Nebula/Messier 20 Spitzer Space Telescope * IRAC + MIPS

NASA / JPL-Caltech / J. Rho [SSC/ Caltech] ssc2005-02a

Figura 1.5: Region de formacion estelar denominada nebulosa Trifida o M20. En la figura
se muestran iméagenes de esta region en diferente longitudes de onda, la imagen central y
de la derecha fueron tomadas por el Telescopio Espacial Spitzer.
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Otra caracteristica importante es la evidencia observacional de discos circunestelares
y la deteccion de la emision de gas y polvo en el infrarrojo, ademas se tiene también la
presencia de jets.

De esta manera se tiene que las estrellas masivas se forman de manera similar a las
estrellas de baja masa, aunque en un medio mas denso. La tasa de acrecién de masa
estimada para los procesos de formacién de estrellas de alta masa es de ~ 6 x 1072 M
yr~! mientras que el asociado a las estrellas de baja masa tiene un valor tipico de ~ 107
Mg yrt. Las estrellas masivas desempefian un papel central en la astrofisica: sintetizan
los elementos pesados tales como los metales e inyectan energia al medio interestelar.

Para explicar el segundo modelo llamado de fusion, surge la siguiente interrogante: las
estrellas masivas solo se encuentran en cimulos o asociaciones de estrellas OB o por el
contrario, también pueden encontrarse fuera de estas regiones en forma aislada. Se conoce
una clase de estrellas masivas, las llamadas estrellas OB fugitivas (runaway OB stars),
que en principio, serian estrellas expulsadas de su lugar de nacimiento por interaccion
gravitacional.

“El modelo de fusion explica que las estrellas masivas se formarian a partir de la
colisién de estrellas jovenes o ntcleos estelares de menor masa en ciimulos o protoctimulos
estelares. Sin embargo, para que el proceso de fusién pueda formar estrellas masivas, se
requieren densidades estelares muy elevadas, mayores a 10% estrellas/pc® ” (Stahler &
Palla, 2004).

Una condiciéon para que esto suceda es que el tiempo de colisién sea menor que el
tiempo de evolucion de las estrellas mas masivas del cimulo. Dentro del tiempo de evo-
lucién intervienen 2 escalas de tiempo, estas son: el tiempo de acrecién, que es el que
la protoestrella tarda en incorporar el material circundante, y el tiempo de contraccion,
que es el que necesita para contraerse y alcanzar la temperatura a la que da comienzo la
fusién. Referente al tiempo de colision, estd definido como el tiempo necesario para que
una estrella de masa M, y radio R, se forme a través de fusiones o colisiones en un ciimulo
estelar de densidad media n y velocidad de dispersién vg;s,. Ambas escalas dependen de
manera distinta de la masa del objeto central y por lo tanto dependiendo del valor de
dicha masa, una escala de tiempo predominard sobre la otra.

El tercer modelo se explica de la siguiente manera: la protoestrella para crecer depende
del tamano de su dominio de acrecién, la cual se define como la regién a partir del cual el
gas puede ser agregado. La ubicacion en el centro de un ciimulo protoestelar es beneficiosa,
va que el flujo del material hacia el centro del cimulo incrementa las reservas de gas para
una estrella individual.

Cuando se trata de cimulos més densos, la nube se puede fragmentar en varios nicleos
y la densidad del gas puede ser més grande en el centro, debido a que el gas se asienta en la
parte més profunda del potencial del cimulo. Sin embargo, dado que la reserva de gas es
limitada, las protoestrellas presentes en la gran nube molecular competiran eventualmente
entre si por el gas de la nube.

Una vez descritos algunos de los modelos de la forma cémo nacen y se forman las
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estrellas de alta masa, cabe resaltar que existe un desafio observacional ya que estas se
forman con gran rapidez en aproximadamente 10000 o 100000 anos, por lo que resulta
dificil observarlas en el momento en el que nacen, recordando que estas se originan a partir
de enormes nubes moleculares y que las reacciones termonucleares comienzan cuando aun
estan inmersas en su nube progenitora.

A partir de lo explicado anteriormente, los procesos de formacién estelar tienen lugar
en el interior de las nubes moleculares, en donde la gran opacidad del medio en estas
regiones hace imposible el andlisis de las protoestrellas en bandas d6pticas. Entonces, el
estudio de las primeras etapas de los procesos de formacion estelar se realiza en el andlisis
de emisiones en bandas de longitudes largas, como por ejemplo el infrarrojo a través de la
emision del polvo. Para conocer el estado evolutivo del objeto estelar joven y su envolvente
se ha realizado las distribuciones espectrales de energia de las fuentes infrarrojas, y para
ello se tienen que conocer conceptos fundamentales como ”cuerpo negro” y ”cuerpo gris”.

1.4. Cuerpo negro

Todos los objetos son capaces de emitir radiacion dependiendo de su temperatura, esa
radiacién es en forma de onda electromagnética. Los objetos pueden en principio no solo
emitir radiacién si no también absorberla. A partir de lo anterior tenemos que si se tiene
un cuerpo que sea un buen absorbedor y un buen emisor, a este se le denomina cuerpo
negro.

“Un cuerpo negro absorbe toda la radiacion que sobre €l cae a todas las frecuencias y
la radiacién que emite es en funcién de la temperatura”(Garcia Barreto, 2000), esta es la

ley de radiacién de Planck:
2hv3

2(ehv/FTy =1

donde B, es la brillantez a la frecuencia v, v es la frecuencia de la radiacion, h es la
constante de Planck (h = 6.626 x 10734 J s), ¢ es la velocidad de la luz, k es la constante
de Boltzmann (k = 1.380 x 1072 J/K) y T es la temperatura del cuerpo negro.

La ecuacion anterior también se puede expresar en términos de la longitud de onda de
acuerdo a la siguiente expresién: By d\A = - B, dv, donde B, dv representa la radiacién
emitida por unidad de volumen con una frecuencia comprendida entre v y v + dv recor-
dando que v = ¢ /Ay dv/d\ = - ¢/A\? entonces la ley de radiacién de Planck se expresa
de la siguiente manera:

B, =

2hc? /N5

By = che/ 3T _ |

Ahora bien, la energia total que emite un cuerpo negro por unidad de area a una tempe-
ratura T es decir, su flujo en todas las frecuencias y en todas las direcciones estd dada
por la ley de Stefan-Boltzmann:

F=oT"
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Hay que hacer un poco de énfasis en la ecuacion anterior. Lo importante aqui es el flujo
de radiacion de un cuerpo negro a una temperatura 7', esto es, varia con la temperatura
elevada a la cuarta potencia, por lo tanto, cuanto mas temperatura tenga un cuerpo,
mayor sera el flujo de radiaciéon que emita.

Kok ' !

S [ vy ]

Figura 1.6: En esta imagen se presentan 3 plankianas a distintas temperaturas: 10, 100 y
1000 K.

1.5. Densidad de flujo

En general para cualquier objeto, la suma de la brillantez de dicho objeto en toda
su extension (angular) da como resultado lo que se denomina densidad de flujo que
sera denota como S.

El flujo de radiacién de un objeto celeste a determinada frecuencia v es simplemente
el producto de la densidad de flujo por la frecuencia. Asi se tiene que la expresién para el
flujo, F,, es

F,=vS,

El flujo de radiacion tiene entonces unidades de energia, por segundo, por unidad de area,
es decir erg s7! em™2. La unidad prictica de la densidad de flujo es el Jansky (Jy) y se

define como:
1Jy =10%ergstem2Hz ™!
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1.6. Transferencia de la radiacion

En general la radiacion electromagnética se describe mediante tres propiedades:

= Su intensidad especifica I,. Corresponde a la energia transportada por unidad de
tiempo, unidad de angulo solido, unidad de area y unidad de frecuencia.

» La frecuencia v. Tal como la radiacion se propaga en una frecuencia dada, tiene una
longitud de onda asociada, eso es, la distancia entre sucesivas crestas o sucesivos va-
lles. Se tiene que la frecuencia tiene una relacion inversa con el concepto de longitud
de onda, a mayor frecuencia menor longitud de onda y viceversa.

= Su polarizacién. La luz, lo mismo que todas las radiaciones electromagnéticas, de
acuerdo con la teoria electromagnética debe ser una onda transversal. Las ondas
transversales tienen como caracteristica adicional una polarizacién. Es un fenémeno
que puede producirse en las ondas electromagnéticas, como la luz, por el cual el cam-
po eléctrico oscila solo en un plano determinado, denominado plano de polarizacion.
Este plano puede definirse por dos vectores, uno de ellos paralelo a la direccién de
propagacién de la onda y otro perpendicular a esa misma direccion el cual indica la
direccion del campo eléctrico.

La intensidad de radiaciéon que se propaga por el espacio libre es constante a lo largo
de su recorrido. Si la radiacién interacciona con la materia en una regién, en general
esta absorbera parte de la radiacion y emitira al mismo tiempo su propia radiacién. La
variacion en la intensidad puede ser descrita por procesos de absorcién y emision. La
ecuacion que expresa la variaciéon de la intensidad mediante estos dos procesos fisicos es
la ecuacién de transferencia radiativa:

dl,

dr,
donde la funcién fuente S,, se define como, S, = j,/k,, donde j, es el coeficiente de
emisién y k, es el coeficiente de absorcion. Cabe mencionar que Gustav Kirchhoff dedujo
esta relacién. Entre los procesos de emision y absorcién de radiacién de la materia, él
considero la emision de la radiacion de un objeto y la describié como la energia emitida por
unidad de tiempo en una cierta direccion. Respecto al proceso de absorcién, esta descrito
por la potencia de la radiacién incidente y el coeficiente de absorcién. Hay que recalcar que
las leyes de Kirchhoff se cumplen para cualquier objeto en equilibrio termodinamico. En
general un sistema esta en equilibrio termodinamico si las propiedades de dicho sistema
permanecen constantes a lo largo del tiempo y cuando se suprime el contacto entre el
sistema y sus alrededores no hay cambio alguno en sus propiedades.

De la ecuacion diferencial anterior, la ecuacion de transferencia radiativa tiene como

solucién formal:

_]1/ + SI/

I, =1,0)e™ +/ SyefTLdTll,
0
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para 7, < 1 tenemos I, (1,) — I,(0) + S,7,, mientras que si 7, > 1 entonces I,(7,) —
S,.

La interpretacion de la integral anterior es de forma directa. La intensidad media es
la suma de dos componentes: la intensidad de fondo, I,(0), atenuada por la opacidad de
la region en un factor e”™ mds la suma de las superposiciones de la emisién de todas
las capas de la regién, cada una con una intensidad S, (7)) y atenuada por la opacidad
existente entre la capa considerada y la parte frontal de la region.

Si suponemos que la funcién fuente, S, es constante dentro de la region, la integral
puede calcularse y se obtiene la forma comunmente utilizada de la ecuacién de transporte
radiativo:

I(r) =10 ™+S,(1—e™)

1.7. Cuerpo gris

Como se vio en secciones anteriores, se tiene que las particulas de polvo que existen
en las nubes moleculares absorben eficientemente la radiacion de longitud de onda corta
pero deja pasar las longitudes de onda largas tales como sub-milimétricas e infrarroja.

“El espectro de un cuerpo, bajo las consideraciones anteriores es muy parecido al de
un cuerpo negro caracterizado por una temperatura 7', modificada por el efecto de un
coeficiente de absorcion que depende de la frecuencia a lo que se denomina un cuerpo
gris” (Anglada & Stalella, 1997). Asi, el flujo observado a una frecuencia v vendra dado
cémo:

S, = B,(T)(1 — e~™)Q,

donde B,(T) es la funcién de Planck a una temperatura T, €, es el dngulo sélido de la
fuente o sea, es el dngulo espacial que abarca un objeto visto desde un punto dado y 7,
es la profundidad éptica o espesor 6ptico.

1.8. Distribucion espectral de energia

Debido a la cantidad de gas y polvo que rodea a los objetos estelares jovenes, parte de
su energia es emitida en longitudes de onda larga como el infrarrojo. Entonces La distri-
bucién espectral de energia representa la distribucién de la energia radiada en diferentes
longitudes de onda o frecuencia de un objeto.

A partir de lo anterior se define un indice espectral que se denota con la letra griega
a, que es un parametro observacional relacionado con la pendiente de la distribucion y
que dependiendo de su valor, se encuentra que la distribucion espectral de energia de un
objeto joven cae en tres distintas clases:

Clase I. a > 0: La distribucién de energia es mas ancha que la de un cuerpo negro
estandar y con mayor flujo de radiacién, AF,. Estas fuentes estan embebidas en nubes
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moleculares y rara vez se observan en el 6ptico. Domina la radiacién en el lejano IR por
la gran cantidad de polvo circunestelar.

Clase II. o < 0: La distribucién espectral de energia es mas ancha que la de un
cuerpo negro, pero el flujo de radiacion decae a diferencia de los objetos de la clase I. Por
lo anterior, este tipo de distribucién espectral es caracteristico de un estrella tipo T-Tauri.

Clase III. o ~ 0: La distribucién espectral corresponde a la de un cuerpo negro con
alta extincion, indicando que hay poco material circunestelar.

Class 1

DCA >0

=

2

2l

= | blaickbady
i 2 10

A ()
Class 11
disk

Log {AFy)

“Loa MRy )

T2 1o W0
a (pm)

Figura 1.7: Esquema de clasificacién propuesta por C. Lada basado en la distribucion
espectral de energia de los objetos estelares jovenes embebidos.
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1.9. La extincion interestelar

Uno de los trabajos pioneros que dan cuenta de la extincién interestelar es el de
Wilhelm Struve, en el cual se realiza un analisis de conteo estelar. Struve demostro que el
nimero aparente de estrellas por unidad de volumen en el espacio disminuye en todas las
direcciones al aumentar la distancia. Esto lo condujo a suponer que la luz de las estrellas
distantes estaria sufriendo una absorcién proporcional a sus respectivas distancias.

La confirmacion de que la hipotesis de la extincién es efectivamente correcta fue reali-
zada por Trumpler (1930). La idea bdsica subyacente en el trabajo de Trumpler consistia
en aceptar que la existencia de polvo en el medio interestelar atenuaba la luz de las es-
trellas, influenciando de est4 manera la determinacién de las distancias. De esta forma se
tiene que la extincién ha sido un fenémeno del que se tenia idea que existia, pero faltaban
las bases necesarias para poder explicarla.

Hay que mencionar que el método de conteos estelares ha sido usado por décadas
para investigar la extincion visual de nubes oscuras en el medio interestelar. El método
cldsico fue propuesto inicialmente por Wolf (1923) y que ha sido utilizado para estudiar
nubes individuales, complejos de nubes o para el calculo de la extincién. El conteo estelar
permite localizar nicleos densos en las nubes moleculares.

A partir de lo anterior la extincién debida a una nube oscura puede ser ilustrada y
estudiada por un diagrama de Wolf, en donde sé grafica la magnitud versus nimero de
estrellas por grado cuadrado. Entonces tenemos que una nube oscura disminuye el brillo
de las estrellas que se encuentran detrds de ella por una cantidad Am. Las estrellas que
se observan mas brillantes, estan mayormente enfrente de la nube y no sufren extincién.

La extincion de la radiacion es un proceso que ocurre cuando la radiacién electro-
magnética se propaga a través de un medio que contiene particulas pequenas comparadas
con la longitud de onda de dicha radiacion. Si se piensa en un rayo de luz atravesando un
medio con estas caracteristicas, la intensidad de la radiacion transmitida serd, en general,
atenuada. En efecto, se denomina extincién al proceso por el cual la radiacién electro-
magnética es atenuada al atravesar un medio material. Para poder entender el fenémeno
de la extincién se explicaran los conceptos de: coeficiente lineal de absorcién y espesor o
profundidad optica.

1.9.1. Coeficiente lineal de absorcion

Si la radiacién que originalmente emite un objeto viaja o pasa por un medio donde se
encuentran atomos, moléculas y polvo, al término de su paso se tiene que la radiacion que
se reciba serd menor que la radiacion original. Esto se debe a que parte de la radiacion
original es absorbida por el material. La diferencia entre la radiacion final menos la inicial
es igual a la radiacién original multiplicada por un factor que toma en cuenta la cantidad
de radiacion absorbida. Este factor se define con la letra griega x y es el coeficiente de
absorcién por unidad de longitud, que multiplica a la diferencia de las distancias final
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menos inicial que la radiacién recorre en el medio interestelar. “Por lo tanto, la radiacion
final serd la radiacién original menos la radiacién absorbida”(Garcia Barreto José, 2000),

[f = IO — /il(lf — lo)[g,

donde I es la radiacién final, Iy es la radiacién original o inicial, ; es el coeficiente de
absorcion lineal, [ es la distancia final y [y es la distancia inicial.

=~/ /-

/ Iz

Figura 1.8: Diagrama esquemaético donde se muestra una radiacion incidente [y en un me-
dio con coeficiente de absorcién «; y la radiacién final es 17(Adaptado del libro Astronomia
Baésica, Garcia Barreto José, 2000.)

1.9.2. Espesor 6ptico o profundidad éptica

El concepto de espesor 6ptico da una idea del total de absorcién de radiacion a una
frecuencia v debida al material que existe entre la fuente emisora y el observador. Al
espesor Optico se denota cémo 7 y se define como la suma de la absorcién lineal del
material a lo largo de toda la distancia que atraviesa la radiacién.

Se tiene que la propiedad mas importante del polvo interestelar es la extincion de la
luz de estrellas y nebulosas mediante procesos de dispersion y absorcion.

“La radiaciéon extinguida cubre las regiones espectrales que van desde el cercano in-
frarrojo, éptico, el UV y los rayos X”(Rodriguez Luis Felipe, 1996).

El efecto de la extincién en la luz observada se puede expresar de la siguiente manera:

Iy = Ipe™™

es decir, la intensidad total final es igual a la intensidad original pero disminuida por un
factor exponencial que depende del espesor 6ptico (el valor del espesor 6ptico depende de
las caracteristicas de absorcién y del tamanio de ese material por el cual paso la radiacién).
Es importante mencionar que si el valor de 7 es menor a 1 se dice que el medio es
transparente u 6pticamente delgado, mientras que si el valor de 7 es mayor a 1 el medio
es opaco u Opticamente grueso.
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Se ha encontrado que la extincion es distinta para diferentes direcciones de observacion,
lo cual implica que el polvo en distintas direcciones tiene propiedades diferentes. Cabe
mencionar que el polvo observado se puede clasificar de la siguiente manera de acuerdo
con su magnitud de extincion:

= Polvo difuso: observado en regiones de baja densidad.

» Polvo externo a nubes: observable en el UV en lineas de visién de estrellas en nubes
moleculares.

= Polvo interno a nubes: observable en el 6ptico y cercano IR para fuentes embebidas
en nubes moleculares.

La determinacion de la extincion estelar es muy importante ya que permite corregir ob-
servaciones por los efectos del polvo.
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Capitulo 2

El modelo de extincion

2.1. Introducciéon

En el capitulo anterior se vio que las grandes asociaciones o cimulos de estrellas tienen
su origen en las nubes moleculares. Es posible que nuestro sistema solar se haya formado en
una region cercana a un cumulo o asociacién de estrellas masivas. Es importante entender
cémo se forman las estrellas y a su vez como se forman estas asociaciones y a partir de ello
conocer la evolucion de las galaxias, pero ain se tienen muchas dudas del como se originan
o forman las estrellas masivas. Para resolver este problema, se requiere del conocimiento
de las condiciones iniciales de su formacion. Hay que mencionar que en esta fase el objeto
se encuentra embebido en su nube progenitora. Para poder observar este tipo de objetos,
estos se estudian en bandas de longitud de onda larga como es el infrarrojo. En particular,
en estas longitudes de onda se puede estudiar objetos que en astrofisica se les denomina
IRDCs (Infrarred Dark Clumps) o nubes oscuras infrarrojas.

Las IRDCs son regiones frias y densas con una temperatura media de 32K (Garay,
1998) y que estén asociadas por lo general con un objeto estelar masivo. Para estudiarlos,
se han elaborado distintos métodos, uno de ellos es la elaboraciéon de mapas de extincion,
como el trabajo realizado por Butler y Tan (2009), del cual nos basamos para elaborar
mapas de extincién de algunas regiones de interés. Ellos elaboraron un modelo cuyo fin
es calcular con exactitud la densidad de masa superficial (X) de 10 IRDCs cercanas y
ademas argumentar que algunos de estos objetos pueden ser lugares de formacion estelar
en el futuro.

Buscando en la literatura se encontré el trabajo de L. Cambrésy (1999) que a compa-
racion del trabajo anterior, realiza mapas de extincion de complejos moleculares gigantes
dentro de nuestra galaxia, tales como Lupus, Ophiuchus, Tauro, Rossetta, entre otros.
Utiliza el método de recuento de estrellas y la usa para estimar la densidad de masa de
estos complejos moleculares.

Por otro lado, Lada, Alves y Lombardi (2006) utilizan otro método que es el de:
medicion de exceso de color estelar, consiste en observa en la longitud de onda mas larga
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posible para penetrar las regiones méas densas de la nube molecular. Por otra parte, se
tiene que las estrellas son relativamente brillantes en el infrarrojo cercano y por lo tanto
son detectables facilmente con las cdmaras infrarrojas de telescopios, entonces la luz que
nos llega de una estrella sufre un cambio de color asi como una disminucién en brillo.

Hasta la fecha se puede decir que la elaboracién de mapas de extincion ha proporcio-
nado informacién sobre la masa, densidad columnar en nubes moleculares y con ello la
distribucién de objetos estelares jovenes dentro de ellas, pero ain se tiene interrogantes
sobre las condiciones iniciales de su formacion.

Volviendo al modelo realizado por Butler y Tan (2009), es importante mencionar
por qué es conveniente tomar imdagenes en S8um para realizar mapas de extincién. Los
instrumentos del Telescopio Espacial Spitzer son altamente sensibles, nos ofrecen una
vision diferente del Universo visible que conocemos. Existen regiones del Universo con
densas nubes de polvo y gas que bloquea la luz visible (lo que produce que este tipo de
radiaciéon no pueda penetrar estds nubes). La radiacién infrarroja nos ofrece informacién
acerca de los objetos frios del Universo, como pequenas estrellas, planetas extrasolares y
nubes moleculares. Las observaciones en el infrarrojo medio (MIR, por su acrénimo en
inglés) principalmente dan informacién acerca de las caracteristicas del polvo. La banda
de 8um se encuentra en el instrumento IRAC (Infrared Array Camera) que cuenta con
otras tres bandas de 3.6um, 4.5um y 5.8um.

A continuacién se mencionan algunas caracteristicas adicionales del Telescopio Espa-
cial Spitzer ya que a partir de imagenes en la banda de 8um se obtuvieron los mapas de
extincion. Este telescopio consiste en un observatorio espacial infrarrojo, capaz de estudiar
objetos que van desde nuestro sistema solar hasta las regiones mas distantes del Universo.
Es un telescopio de 0.85 metros con tres instrumentos cientificos enfriados criogénicamen-
te (T < 5.5 K) capaces de tomar imédgenes en el rango espectral de 3 a 180 pm. Sus
instrumentos altamente sensibles, nos ofrecen una vision diferente del Universo visible
que conocemos. Existen regiones con densas nubes de polvo y gas que bloquean la luz
visible, lo que produce que esta radiaciéon no pueda penetrar estds nubes. Este observa-
torio trabaja con los instrumentos IRAC (Infrared Array Camera) en las bandas 3.6, 4.5,
5.8 y 8.0 um, IRS (Infrared Spectrograph) de 25um a 38um y MIPS (Multiband Imaging
Photometer) a 25, 60 y 160 pum.

2.2. El modelo

Con base ha lo anterior se realizé un modelo de extincién con el objeto de estudiar
a detalle algunas IRDCs. Recordando un poco lo visto en el capitulo 1 se tiene que
aproximadamente el 1% del material esta en forma de granos sélidos llamado polvo con
dimensiones caracteristicas de 107° a 107% ¢cm. El polvo, ademds de ser un fuerte emisor en
el infrarrojo, puede afectar a la luz ya que puede cambiar su camino original, desviacion
conocida como scattering o bien puede absorberla, razén por la cual se puede recibir
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mas o menos en unas longitudes de onda que en otras. Hay que tener en cuenta que el
fenémeno de la absorcion de la luz se da fundamentalmente en el visible y el ultravioleta
y que es luego re-emitida sobre todo en el infrarrojo.

Con el objetivo de entender el modelo que ellos realizaron, se eligieron 4 IRDCs del
trabajo de Butler y Tan (BT) para reproducir los mapas de extincién que ellos obtuvieron.
Los objetos que ellos estudiaron son relativamente cercanos, masivos y oscuros, estos
objetos muestran un alto contraste en comparacion con la emisién que les rodea.

La obtencion del mapa de extincién de cada IRDC nos permitira conocer algunas de
sus caracteristicas fisicas. A continuacién se explica cémo se procedié para la elaboracion
de mapas de extincion.

2.2.1. Descripcién al modelo de extincién realizado

Para la realizacién de los mapas de extincién se programé usando el software IDL
(Interactive Data Lenguaje). Las caracteristicas del Software son las siguientes: IDL es
un Software orientada principalmente al manejo y procesamiento de imagenes y datos
astronomicos.

Las imégenes tratadas fueron tomadas del Telescopio Espacial Spitzer del instrumento
IRAC que son imagenes en la banda de 8um. Estas fueron descargadas de la base de datos
de IRSA (Infrared Science Archive) y que tienen formato .FITS (Flexible Image Transport
System).

La elaboracion del mapa de extincién nos dara conocer la intensidad de radiacion de
fondo, que se definird cémo 1, y la intensidad de radiacién a primer plano, definida cémo
I, ;. El primer paso fue eliminar los objetos brillantes que aparecen en la imagen, para ello
se realiz6 un programa usando el software IDL, el cual nos permitié conocer la posicion
de cada uno. Este procedimiento se realizd, ya que no nos interesan los objetos luminosos
(estrellas, galaxias) que estén en la imagen, mas bien el tinico objeto que si nos interesa
es la IRDC que aparece en ella.

Lo primero que se realizé para elaborar un mapa de extincién es identificar la posicién
de las fuentes estelares luminosas en la imagen. Para encontrar su posicion se utilizo el
comando FIND de la libreria de Astronomia de IDL. Este comando funciona de la si-
guiente manera: para buscar fuentes puntuales se introducen dos parametros de entrada:
FWHM (Full Width at Half Maximum), que es la anchura a media altura que presenta
un determinado pico de emisién (el tamafio de este ancho estd dado en pixeles). Otro
parametro de entrada que necesita FIND para la busqueda de fuentes luminosas es la
intensidad umbral, que no es mas que la intensidad minima de deteccién.

Para verificar cémo funciona este comando se hizo una pequena practica. Esta con-
sistio en realizar una imagen sintética. La imagen sintética se realizé colocando puntos
pseudo-aleatorios, esta imagen tenia un tamano de 300 por 300 pixeles. Se colocaron 20
puntos con una posicién conocida y de distinto tamafio. Se ingresaron 10 FWHM de
tamafio de 1 a 10 pixeles y se fue cambiando el valor de la intensidad umbral (intensi-
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dad minima de deteccién) para cada FWHM. Los resultados se presentan en la siguiente
grafica:
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Figura 2.1: En esta grafica se muestran los puntos encontrados en la imagen sintética
en cada FWHM, para cada intensidad umbral dada. Se denota como IdU la intensidad
umbral.

Cuando el valor de la intensidad umbral es igual a 1 se puede observar que para un
FWHM igual a 1 los puntos que no fueron encontrados fueron los de mayor tamano,
aunque cumplen la condicion en la intensidad umbral, estos puntos tienen un perfil mas
ancho respecto al FHWM dado, por lo tanto, el comando FIND no los toma en cuenta,
esto se puede visualizar en la siguiente imagen, donde se tiene que los puntos mas chicos
tienen un FWHM pequenio en comparaciéon con los puntos mas grandes colocados en la
imagen.
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Figura 2.2: En esta imagen se muestra el perfil (FWHM) que tiene un punto respecto a
su tamano.

A partir del valor dado del FWHM, el comando find busca toda fuente luminosa que
ajuste a dicho valor dado, pero considerando el valor en la intensidad umbral dada. El
valor de la intensidad umbral es un minimo, esto es, busca todo pixel que tenga como
valor minimo al valor dado a la intensidad umbral. Por lo tanto, si el pixel cumple con
los valores introducidos tanto del FWHM como el de la intensidad umbral, registra la
posicion dentro de la imagen y se podra recuperar su posicion.

Una vez identificadas las fuentes estelares luminosas se procedié a eliminarlas. Los
pixeles en la imagen tienen un valor determinado, a los pixeles que se encuentran en la
posicion donde estan las fuentes puntuales se les otorgd un valor igual a cero. Al haber
eliminado las fuentes puntuales en la imagen, en ella quedaron "huecos”, entonces habria
que otorgarles un valor en el cual se pudiera apreciar una imagen homogénea y preservar
los bordes y claridad en la IRDC, para ello se realizé una interpolacion a la imagen.
En el trabajo de Butler y Tan no mencionan que tipo de interpolacion utilizaron en sus
mapas de extincion, pero buscando en la literatura se encontré que el mejor método es la
interpolacion bilineal.

Para realizar la interpolacion bilineal se uso la tarea de IDL llamada interpolate. Este
comando devuelve una matriz de interpolacién ya sea lineal, bilineal, dependiendo de las
dimensiones de la matriz de entrada. En general la interpolaciéon en una imagen puede
considerarse como el calculo del valor de un pixel en una posicién cualquiera, como una
funcién de los pixeles que le rodean. En el caso de la interpolacién bilineal el valor del
pixel interpolado es el valor medio ponderado de los pixeles en una vecindad de 2 por 2
mM&s cercanos.
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Al hablar del valor medio ponderado, este se define cémo el cociente de la suma de los
productos del valor que tenga cada pixel por los factores de ponderacién entre la suma
de las ponderaciones. Estos factores de ponderacién vienen dados por las distancias entre
el pixel y los pixeles de su entorno. Entonces a partir de lo anterior, la tarea interpolate
necesita de dos parametros que marcaran el entorno a interpolar, una es la distancia
respecto a la coordenada x y la otra que sera la distancia respecto a la coordenada v,
ambas distancias se trazaran a partir del pixel a interpolar.

Por 1ltimo, se aplicé un filtro de convoluciéon. El convolucionar consiste en desvanecer
una imagen, removiendo detalles y ruido. En un enfoque matematico, convolucionar es el
tratamiento de una matriz por otra que se llama kernel o nicleo. Se tiene que una imagen
es una coleccién bidimensional de pixeles. Entonces el proceso aritmético de convolucion
consiste en multiplicar 2 matrices. Por un lado esta el kernel, que es una matriz que
tendra un tamano determinado. El tamano dado dependera del grado de suavizado que se
desee en nuestra imagen. Entonces el tamano de la otra matriz relacionada con la imagen,
por propiedades de multiplicacién de matrices, deber ser de la misma dimension que el
kernel. Una vez realizada la multiplicacion de término a término, estos se suman y el valor
obtenido sera el nuevo valor del pixel central del arreglo.

Una vez realizados los pasos anteriores, se obtuvo el mapa de extincion. En la siguiente
subseccion se explica como se obtuvieron los parametros fisicos de los objetos estudiados.

2.2.2. Obtencién de los parametros fisicos

A continuacién se explica cémo se obtuvieron a partir de las imagenes en 8um, los
parametros fisicos mencionados anteriormente, necesarios para el calculo de la extincion.
Para el célculo de la intensidad de fondo I, se estim6 de la siguiente manera (ver figura
2.3):

[V,O = (1 - ffore)[V,O,obs (21)

De la ecuacién anterior, para el calculo de ff,,. (se define como la relacién de la intensidad
de radiacién a primer plano), Butler y Tan calculan el cociente de la columna de polvo
caliente entre la posicién solar (R = 8 kpc) y la columna total de polvo que se extiende a
un radio galactocéntrico de 16 kpc. La estimacion de fy,,. es incierta, debida a pequenas
variaciones en la emisién de polvo en la Galaxia. Los valores de ff,,. van a variar de acuerdo
con la distancia que se encuentre el objeto. Para encontrar I, o s que se definié como la
intensidad de fondo observado, se obtuvo del promedio de los valores que tienen los pixeles
que se definié dentro de una elipse que rodea a la nube oscura. El tamano elegido de la
elipse dependié de la forma que tuviera la nube y fue el mismo del tamano que usaron
Butler y Tan en sus mapas de extincion.

Para el valor de la intensidad a primer plano I, ;, se realizé el siguiente andlisis: si
un nucleo tiene una suficiente densidad de masa, entonces bloqueara toda la emision de
fondo. Entonces la intensidad minima observada en la nube sera aproximadamente igual

25



CAPITULO 2. EL MODELO DE EXTINCION
2.2. EL MODELO

a la emisiéon de primer plano. Es dificil estar seguros si un nicleo esta saturado. Sin
embargo, se propone que la intensidad minima observada seria la misma en dos o mas
nucleos independientes en la misma nube. Por lo tanto, esto conduce a que los valores
medidos sean afectados significativamente por la saturacién. El nivel de ruido medido en
la banda de 8um tiene una intensidad de o = 0.6 MJy/sr (Reach et al. 2006), entonces
bajo las consideraciones anteriores y teniendo en cuenta que un nticleo o core podria estar
saturado, se adopté el valor que usé Butler y Tan (2012) donde el valor de la emisién a
primer plano es de I,; = 20 = 1.2 MJy/sr.

El siguiente paso fue estimar la profundidad o espesor 6ptico. Como se mencioné en
secciones anteriores, para estimar que tanto se extingue la radiacién dirigida a un obser-
vador, este valor se calculé a partir del espesor o profundidad optica definida como 7, este
valor nos da una idea del total de absorcién de radiacién debida al material que hay entre
la fuente emisora y el observador (figura 2.1), se determiné de la siguiente manera:

T8um = ln(ly,[)/]y,l) (22)

recordando que I, es la intensidad de radiaciéon de fondo y 1,; es la intensidad de
radiacién a primer plano.

Para el modelo se adoptd el valor del coeficiente de absorcién lineal como kg, = 7.5
cm? g71 que es un valor cercano al que se da en el modelo de Ossenkopf y Henning (1994)
y que de igual forma, dicho valor se usé en el modelo de extincion realizado por Butler
y Tan. A partir de ello se pudo estimar X, que es la densidad de masa superficial de la
siguiente manera:

Y = T8pum (2.3)

Rgum

Las unidades en las que se expresa la densidad de masa superficial son g cm™2 y se
refiere a la cantidad de masa por unidad de &rea.
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A continuacion se presenta el esquema de transferencia radiativa para una nube oscura
infrarroja (IRDC):

Primer plano
Galactico

Fondo Galactico

|v,0

<
[

<= <=

Figura 2.3: Esquema del modelo de transferencia radiativa para una IRDC. Adaptado de
Butler y Tan (2012).
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2.3. Comparacion de los mapas de extincion

En esta seccién se presenta la comparacion entre los mapas de extincién obtenidos
por Butler y Tan (2012) con los mapas de extincién obtenidos en esta tesis, asi como los
parametros fisicos obtenidos.

Nube b)) T8um IV,O,obs ffore
(g cm™2) (MlJy/sr)

Nube A 0.549 £0.01 4.124 93.8 0.209

Nube B 0.557 £0.01 4.183 85.1 0.075

Nube C 0.534 +0.01 4.007 89.9 0.266

Nube F  0.465 +0.01 3.493 48.9 0.193

Cuadro 2.1: Pardmetros obtenidos por Butler y Tan.

Nube D T8um ]V,O,obs f ore
(g cm™2) (MlJy/sr)

Nube A 0.547 £0.013 4.106 92.096  0.209

Nube B 0.558 £0.011 4.187 85.474  0.075

Nube C  0.532+£0.013 3.991 88.532  0.266

Nube F  0.463 +0.014 3.473 47.950  0.193

Cuadro 2.2: Pardmetros obtenidos en esta tesis.

Como se puede observar, existen diferencias entre los valores obtenidos, esto se de-
bié probablemente al tipo de interpolacién usado en las imagenes para la obtencién del
mapa de extincion. También del tamano del filtro de convolucion ya que cémo se men-
ciono en la seccién anterior, este filtro se utilizé para desvanecer la imagen removiendo
algunos detalles y ruido, por lo que el grado de desvanecimiento dependera del tamano del
filtro. Tomando en cuenta estas consideraciones, ain asi nos aproximamos a los valores
obtenidos por Butler y Tan.

A continuacién se muestran las imagenes en 8um de cada objeto donde se puede
observar las IRDCs que se estudiaron, estas muestran una forma inhomogenea y elongada.
Posteriormente se presentan los mapas de extincién obtenidos, en los cuales se pueden
observar zonas brillantes, esto corresponde a los valores mas altos de la densidad de masa
superficial, como lo indica nuestra escala, mostrando las zonas mas densas en la IRDC.
Los mapas de extincion que estan en la parte superior de la pagina son los obtenidos en
este trabajo, mientras que los que se encuentran en la parte inferior son los mapas de
extincién obtenidos por Butler y Tan (figuras 2.8, 2.9, 2.10 y 2.11).
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Figura 2.4: Nube A (G018.82-00.28).
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Figura 2.5: Nube B (G019.274-00.07).
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Figura 2.6: Nube C (G028.37+00.07).
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Figura 2.7: Nube F (G034.43+00.24).
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Figura 2.8: Mapa de extincién de la nube A.
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Figura 2.9: Mapa de extincién de la nube B.
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Figura 2.10: Mapa de extincién de la nube C.
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Figura 2.11: Mapa de extincién de la nube F.
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Capitulo 3

Aplicacion del modelo de extinciéon a

las regiones asociadas a los objetos
IRAS 18223-1243 e IRAS 18236-1205

Con lo realizado, se aplicé el modelo de extincion hacia otros objetos, en particular
a las regiones asociadas con las fuentes IRAS 18223-1243 e IRAS 18236-1205, ya que las
IRDCs que aparecen en las imagenes en 8um son oscuras, extensas y muestran un alto
contraste en comparacion con la emision que las rodea. Como es sabido, una IRDC es
una region de formacion de estrellas de baja o alta masa, incluso podrian ser regiones
de formacion de todo un cimulo. Se obtuvo el mapa de extincién de estds dos regiones,
ademas de sus parametros fisicos, tales como la intensidad de radiacién y el factor de
extincion en cada regién. A partir de estos parametros se obtuvo la densidad de masa
superficial (X) en cada una de ellas.

Después, se realizé un modelo de la radiacion emitida de objetos puntuales selecciona-
dos dentro de las regiones estudiadas. Partiendo de la ley de radiacién de cuerpo negro,
este se modificé para reproducir lo que en astrofisica se le denomina cuerpo gris (ver
capitulo 1). El modelo final ajustado a las fuentes, estd basado en dos cuerpos grises
que corresponden a las dos componentes relativamente frias, estas son: una envolvente de
polvo y un disco de acrecion con diferente temperatura esencialmente; y un cuerpo negro
con alta extincion.
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CAPITULO 3. APLICACION DEL MODELO DE EXTINCION A LAS
REGIONES ASOCIADAS A LOS OBJETOS IRAS 18223-1243 E TRAS
18236-1205

3.1. TRAS 18223-1243

3.1. IRAS 18223-1243

La regién asociada a la fuente IRAS 18223-1243 es una de las pocas bien estudiadas
y modeladas en bandas milimétricas y en el lejano infrarrojo, longitudes de onda que
permiten penetrar la nube materna. Esta asociada con al menos un objeto protoestelar
de alta masa.

Se localiza a 3.7 kpc (Sridharan et al. 2002) sobre el plano galdctico (coordenadas
galdcticas [= 18.65 y b= -0.05). Esta fuente se piensa estd asociada con por lo menos
un objeto estelar masivo (Beuther & Steinacker et al. 2007). Se ha propuesto la fuente
2MASS J18251092-1242155 como el objeto protoestelar masivo (Garcia-Torres et al. 2013).
Fatindez et al. (2004) calculé la masa de esta fuente en 9.8 x 10? Mg, una densidad
volumétrica de 6.4 x 10* ecm™ y Beuther et al. (2010) calculd la temperatura del polvo
en 31 K.

Todo apunta que con el tiempo, este objeto estelar se convertird en una estrella masiva
y estamos ante una de las primeras etapas de su formacién. Por lo tanto, esta fuente
podria ser un excelente caso de estudio para observar las propiedades fisicas de formacion
de estrellas masivas en las etapas iniciales de su vida.

A continuacion se presenta la imagen de toda la region en donde se encuentra la fuente
IRAS. Como se puede observar la nube oscura infrarroja aparece como una estructura
filamentaria, que cruza en diagonal de la parte central a la parte inferior derecha de la
imagen.
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3.1. TRAS 18223-1243

THA00 B0 TET00 18600 1B.500 18400

Figura 3.1: En la parte superior observamos toda la regién en donde se encuentra la fuente
TRAS 18223-1243, es una imagen compuesta en 3 colores (3.5, 5.8 y 8 um) en coordenadas
galacticas (I, b) y en la parte inferior se muestra la regién de interés (la fuente 2MASS
J18251092-1242155 marcada en circulo azul) en la banda de 8 um.
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3.1. TRAS 18223-1243

3.1.1. Mapa de extincion

En esta seccion se presenta el mapa de extincién de la region asociada a la fuente IRAS
18223-1243. Este mapa como los anteriores fue obtenido a partir de una imagen en 8um.
Para el calculo de I, 0 055 se tomé el promedio de los pixeles que se encuentran dentro de
la elipse (procedimiento que se explico en el capitulo 2).

Figura 3.2: Mapa de extincion de la fuente IRAS 18223-1243; la barra representa el valor

de la densidad de masa superficial en unidades de g em=2.

Del mapa de extincion obtenido, la IRDC que observamos muestra en su mayoria una
estructura filamentosa. A continuacién se presenta los parametros fisicos obtenidos:

Nombre by 7_8;”” ]V,O,obs ffore

(g em™2) (MJy /sr)
IRAS 18223-1243 0.540 4.055 85.814 0.193

Cuadro 3.1: Pardmetros fisicos obtenidos (IRAS 18223-1243).

Como se puede ver en la tabla anterior, la obtencién del mapa de extincién nos da
informacion acerca de la distribucién de la intensidad de radiacion la cual podemos asociar
con la geometria y fenomenologia ocurriendo en la region, en la cual hay evidencia que se
estd dando la formacién de estrellas (Butler y Tan 2009). Sin embargo, esto nos dice muy
poco sobre el estado evolutivo del objeto u objetos presentes ahi, para ello se realizd su
distribucién espectral de energia, tema que se abordara en la siguiente seccion.
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3.1. TRAS 18223-1243

3.1.2. Distribucion espectral de energia

La distribucién espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés) representa una
medida de la potencia radiada por una fuente por longitud de onda o frecuencia. En el
caso estelar, nos da una forma de identificar la etapa evolutiva en que se encuentra. Para
los objetos estelares jévenes (YSOs, por su acrénimo en inglés) de alta o baja masa, la SED
nos permite diferenciar incluso etapas durante su propia formacién. El modelo propuesto
para una fuente embebida incluye una fuente central caliente, que emite radiacion y la
cual serd absorbida por el gas y polvo que la rodea (Zinnecker & Yorke et al. 2007). Los
flujos y la distribucién espectral de energia se ajustaron mediante un modelo de varios
cuerpos grises y un cuerpo negro con alta extincion.

A partir de lo anterior y basdndonos en las observaciones realizadas por Spitzer, la
fuente IRAS 18223-1243 puede ser estudiada a partir de dos componentes, dicha en otras
palabras, mediante el ajuste de dos cuerpos grises (Beuther & Steinacker et al. 2007).
Para ajustar los datos de la emisién en el lejano infrarrojo suponemos que esta emision
proviene de una envolvente de polvo calentada por la radiacién ionizante de la estrella. La
temperatura de polvo (T4) que se tomd, es la que reporta Beuther et al. (2010) T, = 31
K. El valor que se ha escogido para la fotosfera (7,f) proviene del catélogo de Cox (Allen’s
Astrophysical Quantities) y es escogido de tal forma que ajuste a los datos en las bandas
observadas. Para este caso se tomo una temperatura de 40000 K que corresponderia una
estrella de tipo espectral O5.

En la regién del lejano infrarrojo (FIR, por su acrénimo en inglés) son usados los flujos
de IRAS. Estos flujos son usados cémo limites superiores (marcados con tridngulos), por
lo que el ajuste se encuentra por abajo de estos datos. Utilizamos el catdlogo para fuentes
puntuales de 2MASS, para extraer la fotometria de la fuente asociada. Esta emisién puede
estar asociada a la emisién de la fotosfera en el infrarrojo cercano del objeto protoestelar.
El valor de la fotosfera fue escogida de tal forma que ajustardn a los datos de 2MASS,
en particular con la banda K, la cual tiene buena calidad fotométrica, lo que no aplica
siempre en las bandas J y H. Con el mismo criterio fueron ajustados los datos de IRAC-
Spitzer en sus cuatro bandas 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 um.

Para obtener los flujos del telescopio espacial WISE, se realizo la conversién de las mag-
nitudes observadas de las 4 bandas W1[3.3]um, W2[4.6]um, W3[11.5]um y W4[22.0]um
ha flujos de acuerdo con la relacién:

F = Fy107040mwise)[ 1y (3.1)

donde Fj es el flujo calibrado en cada banda (W1, W2, W3, W4) para una estrella estandar
(por ejemplo Vega) y mpysp es la magnitud determinada en cada banda de WISE. El
flujo obtenido esta dado en Janskys.

Para tener un analisis mas detallado de cada objeto en la parte del infrarrojo lejano y
submilimétrico, se agregaron datos del satélite espacial Planck, que de acuerdo con nuestra
distribucién, estos se encuentran en la parte de la envolvente de polvo. Adicionalmente se
agregaron datos de los satélites MSX y AKARI, para que se tuviera un mejor ajuste.
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3.1. TRAS 18223-1243

Banda Flujo Error
F;mlJy] 380 0.21
FylmlJy] 132 0.6
FrmlJy] 423 1.5

Cuadro 3.2: Tabla de flujos de 2MASS.

Banda

Flujo

Error

F[3.6][Jy

J
F[4.5][Jy
F[5.8][Jy
F[8.0][Jy

e 2 2

0.176
0.242
0.376
0.553

0.045
0.049
0.059
0.102

Cuadro 3.3: Tabla de flujos de Spitzer.

Banda Flujo Error
F[8.28]|[Jy] 6.19 0.25
F[12.1][Jy] 103 0.5
F[21.3][Jy] 273 1.6

Cuadro 3.4: Tabla de flujos de MSX.

Banda

Flujo

Error

F[3.3][Jy]
F[4.6][Jy]
F[11.5][Jy]
F[22.0][Jy]

0.323
0.438
20.800
51.800

0.006
0.002
0.082
0.700

Cuadro 3.5: Tabla de flujos de WISE.

Banda Flujo Error
F[12][Jy] 16.2 0.8
F[25][Jy] 63.9 4.5
F[60][Jy]  627.6 94.0
F[100][Jy] 1.906 x 10* 0.20 x 10?

Cuadro 3.6: Tabla de flujos de IRAS.
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3.1. TRAS 18223-1243

Banda Flujo Error

F[350][Jy] 364.668 9.414
F[550][Jy]  105.803 4.130
F[850][Jy] 21.616  1.216
F[1382][Jy] 4.904 0.239

Cuadro 3.7: Tabla de flujos de PLANCK.

La distribucién espectral de energia ajustada observacionalmente para este objeto es
mostrada en la siguiente imagen:

9% T . : :
10* - -
T_dust=31 K
ﬂ. |"- '''''' |
O Spitzer
o] ? '\-'1 .".‘..('; E-'b
T e WISE
2 w PLANCK
a2
2] + MSX
% AKARI
+ 1.2 mm
| 1 [
0? 10* 0° 108 10

Figura 3.3: Distribucién espectral de energia de la fuente IRAS 18223-1243.

La linea continua de color negro indica la suma del modelo de las 3 componentes. La linea
puntuada azul representa el modelo de un cuerpo negro sin extincion para la fuente cen-
tral propuesta. Las lineas discontinuas negras representan cada una de las componentes:
envolvente de polvo, disco circunestelar y una fuente central.

41



CAPITULO 3. APLICACION DEL MODELO DE EXTINCION A LAS
REGIONES ASOCIADAS A LOS OBJETOS IRAS 18223-1243 E TRAS
18236-1205

3.2. TRAS 18236-1205

3.2. IRAS 18236-1205

La region molecular asociada a la fuente IRAS 18236-1205 es una nube molecular
gigante localizada en el primer cuadrante del plano galactico sobre el brazo de Sagitario
(coordenadas galacticas, b = 19°.364, [ = -0°.24). La regién central hacia la fuente IRAS
fue observada por Bronfman et al. (1996). Los resultados de Bronfman et al. (1996) y de
Molinari et al. (1996) derivaron en una distancia para esta nube molecular de 2.5 kpc y
2.51 kpc respectivamente.

Figura 3.4: En la parte superior observamos toda la regién en donde se encuentra la fuente
TRAS 18236-1205, es una imagen compuesta en 3 colores (3.5, 5.8 y 8 um) y en la parte
inferior se muestra la region a estudiar (fuente IRAS en circulo azul) en la banda de 8
wm.

Faundez et al. (2004) calcul6 la temperatura del polvo en T, = 26 K y una masa
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3.2. TRAS 18236-1205

de M = 7.8 x 102M,. Se tiene evidencia que esta fuente esté asociada a objetos estelares
jovenes masivos, aunque no existe un estudio detallado sobre los objetos embebidos en la
nube molecular.

3.2.1. Mapa de extincion

En esta seccion presentamos el mapa de extincién obtenido por nuestro modelo de la
fuentes IRAS 18236-1205, para el calculo de I, o5 se tomo el promedio de los pixeles que
se encuentran dentro de la elipse:

0.417

Figura 3.5: Mapa de extincion de la fuente IRAS 18236-1205; la barra representa el valor

de la densidad de masa superficial en unidades de g em=2.

A partir del mapa de extincion obtenido, se presentan los parametros fisicos encontrados:

Nombre )y T8um L/,O,obs ffore

(g em™?) (MJy/st)
TRAS 18236-1205 0.551 1133 81.366  0.080

Cuadro 3.8: Pardametros fisicos (IRAS 18236-1205).

De acuerdo con los parametros obtenidos, se tiene que esta region presenta alta densidad,
lo que sugiere que es una buena candidata a regién de formacién estelar masiva, pero que
podra exhibir tanto formacién de estrellas de baja masa cémo de alta masa. Las IRDCs
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que aparecen en el mapa de extincién son brillantes y presentan una forma irregular, de
su distribucién podemos observar que se encuentran alrededor de la fuente IRAS.

3.2.2. Distribucion espectral de energia

Para ajustar los datos de la emision en el lejano infrarrojo suponemos que esta emision
proviene de una envolvente de polvo calentada por la radiacién ionizante de la estrella.
La temperatura de polvo (T,;) que se usé es la reportada por Fatundez et al. (2004) de
Ty = 26 K. El valor que se ha escogido para la fotosfera (7,f) proviene del catalogo de
Cox (Allen’s Astrophysical Quantities) de tal forma que observacionalmente ajuste a los
datos en las bandas observadas. Para este caso se tomd una temperatura de 15500 K que
corresponde una estrella de tipo espectral B5.

En la regién del lejano infrarrojo (FIR) se usaron los flujos de IRAS como limites
superiores (marcados con tridngulos invertidos azules), por lo que el ajuste se encuentra
por abajo de estos datos. Para la obtencion de los flujos de WISE, se usé la ecuacion 3.2
para convertir las magnitudes a flujo.

A continuacion se muestran los flujos que van del infrarrojo cercano al infrarrojo lejano
con su respectivo error:

Banda Flujo  Error
F;mlJy] 77.260 —
FylmlJy] 88.449 0.06
FxlmJy] 60.549 0.02

Cuadro 3.9: Tabla de flujos de 2MASS.

Banda Flujo Error
F[3.6][mJy] 78.0 3.63
F[4.5]mJy] 472 2.0
F[5.8][mJy] 50.6 4.8
F[8.0][mJy] 34.0 7.0

Cuadro 3.10: Tabla de flujos de Spitzer.
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Banda Flujo Error
F[8.28][Jy] 0.213 0.011
F[14.6][Jy] 0.924 0.068
F[21.3][Jy] 5.540 0.340

Cuadro 3.11: Tabla de flujos de MXS.

Banda Flujo  Error
F[3.3|[Jy] 0.0699 0.0017
F[4.6][Jy] 0.0761 0.0018
F[11.5)[Jy] 0.190  0.005
F[22.0][Jy] 1.620 0.04

Cuadro 3.12: Tabla de flujos de WISE.

Banda Flujo Error

F[12][Jy] 2.87 0.26
F[25][Jy] 14.3 1.1
F[60][Jy] 323.5 42.0
F[100][Jy] 1.28x10® 0.19%x103

Cuadro 3.13: Tabla de flujos de IRAS.

Banda Flujo Error
F[350][mJy]  499750.0 37.202
F[550][mJy]  156779.0 12.696
F[850][mJy]  38665.2  2.250
F[1382][mJy] 6907.6 0.508

Cuadro 3.14: Tabla de flujos de PLANCK.
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3.2. TRAS 18236-1205

Datos IRAS
Datos Spitzer
Datos ZMASS
Datos WISE

Datos PLANCK

Daotas MSX
Daotos AKARI

+ X+ X e & 0O b

1.2 mm

Figura 3.6: Distribucién espectral de energia de la fuente IRAS 18236-1205.

La linea continua de color negro indica la suma del modelo de las 3 componentes. La linea
puntuada azul representa el modelo de un cuerpo negro para la fuente central propuesta
sin extincion. Las lineas discontinuas negras representan cada una de las componentes:
disco, polvo y una fuente central.
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Capitulo 4

Comparacién y analisis

4.1. Comparacion

Con la finalidad de evaluar nuestro resultado, en esté seccion se hara una comparaciéon
entre el mapa de extincién obtenido en esta tesis contra otro mapa de extincion producido
con otro método y usando datos del telescopio espacial Herschel en su banda de 500um
(longitud de onda que corresponde al lejano infrarrojo) de la regién denominada nube 76.

Hay que mencionar que la resolucion en las imagenes de Herschel es menor que las to-
madas por Spitzer. En la banda de 500um de Herschel las imégenes tienen una resolucion
de 35 arcosegundos, mientras que en las de Spitzer cémo ya se mencioné es de 2 arcose-
gundos, por lo que para realizar la comparacion ambas imagenes se degradaron a la misma
resolucion, de lo contrario al comparar pixel por pixel es probable que estemos tomando
informacion de regiones diferentes. Para realizar el “cambio® de resoluciéon tomamos la
imagen de Spitzer y la convertimos a una resolucién igual a la de la imagen de Herschel,
pero no se puede realizar el proceso a la inversa porque al realizar el cambio de resolucion
es muy probable que metamos informacion incierta a los pixeles de la imagen por lo que
es mas conveniente pasar de una resolucion de 2 arcosegundos a 35 arcosegundos. En las
siguientes iméagenes se podra notar la diferencia en la resolucién, para ello se seleccioné a
la subregién denominada nube B como ejemplo.
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Figura 4.1: Imagen en 8 um original de la nube B a una resolucién de 2 arcosegundos.
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Figura 4.2: Nube B a una resolucién de 35 arcosegundos.
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A continuacién se muestra el mapa de extinciéon de la regién denominada nube 76
usando datos del Telescopio Espacial Hershel (figura 4.3) y también el mapa de extincién
de la misma regién obtenido en este trabajé (figura 4.4).

43 (E] {2l Ll Lkl Bt {Resll 8l B3kl

Latitud Galactica

19.700 19.600 19.500 19.400 19.300 19.200 19.100 19.000
Longitud Galactica

Figura 4.3: Mapa de extinciéon obtenido con los datos de Hershel. Se muestra la ubicacion
de la fuente IRAS 18236-1205 (tridngulo) y la subregién denominada nube B (circulo), la
barra que se encuentra en la parte superior representa los valores de la densidad columnar

(particulas por centimetro cuadrado).
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Figura 4.4: Mapa de extincién obtenido en este trabajo. Se muestra la ubicacion de la
fuente IRAS 18236-1205 (tridngulo) y la subregién denominada nube B (circulo), la barra
que se encuentra en la parte superior representa los valores de la densidad columnar
(particulas por centimetro cuadrado).

Cémo se puede observar hay muchas diferencias. A pesar de que el mapa de extincién
que se obtuvo en este trabajo de la regién denominada nube 76 se pasdé a una resolu-
cién menor (35 arcosegundos), se mantiene la estructura general de la IRDC y en buena
posibilidad de comparacion con el mapa de extinciéon que se obtuvo con Hershel.

Para realizar una comparacion cuantitativa y detallada, se selecciono a la subregién deno-
minada nube B, la comparacién se realiz6 de la siguiente manera: se seleccioné una parte
de la imagen en el cual se encontrara una IRDC. Como se mencioné anteriormente las
IRDCs son regiones densas, frias y con alta extincién en el visual. Del mapa de extincién
obtenido en este trabajo se puede observar algunas zonas brillantes en la nube (figura
4.5), esto corresponderia a cores o nucleos densos, lo que nos da certeza de su ubicacion,
por lo que las densidades columnares mas altas se encuentran en esa parte de la nube. En
cambio, en el mapa de extincién obtenido con Hershel se observa una tnica estructura, o
sea, no se pueden identificar los nticleos o cores que se observan en el mapa de extincion
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38 451N 5312 b.11422 121422 00147 LIS+83 L3 183

Figura 4.5: Mapa de extincién con contornos de la nube B (niveles de contornos: 45.9,

46.0, 46.6, 50.2, 70.4).

que nosotros obtuvimos. Se agregaron contornos a ambos mapas de extinciéon para tener
una mejor visualizacion de la localizacion de estos ntcleos.
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Figura 4.6: Mapa de extincién con contornos de la nube B obtenido con Hershel (niveles
de contornos: 10.0, 11.4, 20.3, 35.3, 54.1).

92



CAPITULO 4. COMPARACION Y ANALIS,IS
4.1. COMPARACION

Para terminar esta comparacion, regresando a la figura 4.3, el orden de la densidad co-
lumnar es de ~ 10?2 ¢m ™2, mientras que el mapa extincién obtenido en esta tesis es del
orden de ~ 10% e¢m ™2 (figura 4.4) por lo que existe un factor de 10 entre uno y otro. La
densidad columnar se obtuvo a partir de la siguiente ecuacién (Peretto & Fuller, 2009):

Np, = Tgum X 3[£1] x 10*%em ™2

Se realizé una nueva imagen seleccionando solo una parte de toda la region, esta abarca
a la nube B y a la fuente IRAS 18236-1205, estos objetos fueron estudiados a lo largo de
esta tesis, esta imagen se realizé a partir del mapa de extinciéon de Hershel (figura 4.3)
y el mapa de extincién de Spitzer (figura 4.4), con el objeto de mostrar la diferencia del
valor numérico que existe entre uno y otro mapa de extincién, dicho valor corresponde a
la diferencia que hay en la densidad columnar. La diferencia se realizé tomando la razon
o cociente entre el valor de cada pixel, a partir de esto se obtuvo una nueva imagen que
se muestra a continuacion:

140 . 3.7% 5.21 6.45 7.52 §.54 10.21

0.180

0.160

0.140

0.120

0.100

0.080

0.060

latitud galactica

0.040
0.020
0.000

-0.020

19.400 19.350 19.300 19.250 19.200
longitud galactica

Figura 4.7: NHy_g, / NHa_5004m- Nube B marcada con circulo, IRAS 18236-1205 mar-

cada con triangulo.

Las zonas brillantes corresponden a nicleos que se encuentran dentro de la nube, por lo
que en estas partes, el valor promedio de los pixeles es mayor ya que las regiones mas
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brillantes en los mapas de extincion serian las mas densas, por lo que la densidad columnar
seria mayor en esas zonas. La resolucion de este nuevo mapa de extincién es deficiente
para identificar si existen uno o mas ntcleos presentes en estas zonas brillantes. Es en
estas zonas donde se localizan las IRDCs identificadas anteriormente. NH,_g,,,, denota
el valor de la densidad columnar del mapa de extincién en 8um (Spitzer) mientras que
Ho_500m (Hershel) denota el valor de la densidad columnar del mapa de extincién en
500um. La barra en escala de grises muestra la razén entre los valores de ambos mapas
de extincion.

4.2. Analisis

Los mapas de extincion obtenidos por el modelo de Butler y Tan muestran una mayor
estructura de fondo en comparacién a los mapas de extincién obtenidos en este trabajo,
esto puede deberse al tamano del filtro utilizado que sirvié para suavizar los mapas de
extincion resultantes. Las regiones mas brillantes son zonas en la cual la probabilidad que
se dé la formacion estrellas es elevada.

A pasar de esta diferencia, los parametros fisicos obtenidos fueron aproximadamente
igual a los obtenidos por Butler y Tan, como lo fue con el valor de 7 que es la profundidad
Optica y la densidad de masa superficial 3, a partir de ello se determiné que las fuentes
IRAS estudiadas son sitios de formacién estelar masiva, ademas que el modelo realizado en
esta tesis es suficiente para realizar un anélisis hacia otras fuentes IRAS y nubes oscuras
infrarrojas que existen en nuestra Galaxia.

De acuerdo con las dos regiones estudiadas: IRAS 18223-1243 e IRAS 18236-1205, las
IRDCs que aparecen en las imagenes muestran una estructura en forma de filamentos que
es la tipica forma que muestra una IRDC. Los parametros que se obtuvieron de estas dos
regiones nos dicen que en ambas se estd dando la formacion de estrellas jévenes en un
entorno de alta extincion. A su vez, se observa que dentro de estas nubes moleculares, las
fuentes infrarrojas estudiadas en el infrarrojo lejano contienen objetos jovenes, general-
mente asociadas con los ntcleos mas densos. Las observaciones indican que cuanto méas
jovenes son las estrellas, mas denso es el gas que tienen asociado y esto se demuestra en
la cantidad obtenida en la densidad de masa superficial a partir del modelo realizado.

En el rango espectral del 6ptico se tiene el problema de que las protoestrellas y estrellas
jovenes aun se encuentran embebidas en su nube molecular progenitora, por lo que son
invisibles. Estos objetos no pueden ser aproximados como cuerpos negros ya que su tipo
espectral no se podria determinar. Para los objetos jévenes, solo podemos obtener la
radiacién que ha sido absorbida y reemitida por el gas y polvo de la regiéon molecular en
longitudes de onda mayor. Las longitudes de onda del infrarrojo y de radio son las que
muestran la radiacion reemitida. Ademas, se debe tomar en cuenta que esta radiacion
procede de diferentes partes a la protoestrella central, lo que produce que no se pueda
fijar una tnica distribucion de energia de cuerpo negro.
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Para realizar un analisis mas completo se realizo entonces su distribucion espectral
de energia de cada fuente IRAS, como se mencioné en el capitulo 3 su distribucién se
realizé basado en la emision de cuerpo gris. El ajuste que se realizé fue tomando como
referencia los datos de fotometria de bases de datos de Spitzer, 2MASS, IRAS, WISE
y Planck. También se muestra la emisiéon que emite la proto-estrella suponiendo que no
hubiera extincién de la envolvente de polvo y del disco. Este modelo nos sirvié para
determinar el estado evolutivo de una fuente embebida en una nube molecular.

Con esto se tiene que el proceso realizado nos permite identificar regiones de forma-
cion estelar en nuestra Galaxia y ademas realizando su distribuciéon espectral de energia
podemos saber sobre el estado evolutivo de estos objetos estelares jévenes.
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Capitulo 5

Discusién y conclusiones

5.1. Discusion

El modelo elaborado en esta tesis, basado en el modelo hecho por Butler y Tan (2009),
ha resultado efectivo en la elaboraciéon de mapas de extincién hacia regiones de formacion
de estrellas de alta y baja masa, el modelo de extincién realizado no depende de la
temperatura.

Se tiene que las IRDCs no solo se pueden estudiar en longitudes de onda infrarro-
ja, pero a diferencia de su emisién milimétrica/submilimétrica, su densidad columnar se
puede calcular a partir de la absorcién que es independiente de la temperatura del pol-
vo. La emisién del polvo frio (longitudes de onda larga como el lejano infrarrojo) nos
da informacion sobre la envolvente que tienen los niucleos o protoestrellas, asi que para
realizar su distribucion espectral de energia uno de los parametros que se necesitan es
la temperatura. Por otro lado, tenemos que las bandas de absorciéon son caracteristicas
de MIR (Mid-infrared), es en estas longitudes de onda en las cuales se han realizado los
mapas de extincion, por lo que para obtener parametros tales como la densidad de masa
superficial (X), el valor de este depende del espesor éptico. Recordando, tenemos que 7
nos da el valor total de absorcion de la radiacion a una cierta longitud de onda A, por lo
que su valor dependerd de la intensidad de radiacién de fondo (background) y de primer
plano (foreground) como ya se explicé en el capitulo 2.

Las densidades de masa superficial () obtenidos por medio de los mapas de extincién
fueron del orden de ¥ > 0.5 g cm™2. Sin embargo, Krumholz y Mckee (2008) proponen
que para la formacién de estrellas masivas el valor de ¥ debe ser mayor a 1 g cm™2,
basado en un modelo en el que explican que la fragmentacién de nicleos masivos se da
por calentamiento, debido a protoestrellas de menor masa. Lo anterior puede ser posible,
pero para nuestro caso estudiamos nubes oscuras infrarrojas (IRDCs) en las cuales el
calentamiento no es suficiente aiin como para que ocurra la formacién estelar.

Lim y Tan (2013) basandose en el modelo de Butler y Tan pero usando imégenes de
longitud de onda mayor obtuvieron valores altos de ¥ en comparacién a longitudes de
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onda més corta. Se tiene que, el valor maximo de ¥ depende en gran medida del nivel
de ruido que tienen las imagenes. Para el caso de las imégenes en la banda de S8um se
adoptd el valor de 1o= 0.6 MJy/sr (Reach et al. 2006). Una de las longitudes de onda que
ellos usaron fue la de 70um donde el nivel de ruido en esta banda es de 1lo= 15 MJy/sr,
como se mencioné anteriormente, dependiendo el nivel de ruido que tenga una imagen
puede afectar en gran medida los parametros obtenidos.

5.2. Conclusiones

1. El modelo expuesto ha resultado efectivo en la elaboracién de mapas de extincién,
ya que las imagenes tomadas por el Telescopio Espacial Spitzer en su banda de 8um
muestran una suavidad en la emision de fondo, junto con la densidad relativamente
baja de estrellas. Hay que mencionar que la resolucion en las imagenes en esta banda
es de dos arcosegundos lo que proporciona una imagen detallada de la estructura de
la IRDC, ademés de que su alta sensibilidad de observacién nos permite detectar
protoestrellas ain embebidas en la nube progenitora.

2. Los parametros obtenidos en el modelo tienen una mayor incertidumbre para objetos
lejanos (mayores a 5 kpc), para nubes més distantes el valor de la intensidad a primer
plano tendra una mayor incertidumbre, debido a variaciones en la emisién del polvo
en la Galaxia y como se vio en el capitulo 2 a partir de este parametro junto a la
de la intensidad de fondo, se obtuvieron las demés cantidades fisicas, por lo que
el andlisis ha sido restringido para nubes relativamente cercanas. La incertidumbre
para el calculo de los parametros fisicos se pueden reducir si seleccionan IRDCs que
se encuentren en las regiones del plano galdctico donde la emisién circundante sea
constante y suave alrededor de la nube.

3. La comparacion hecha con otro mapa de extincion en una longitud de onda mayor,
hubo diferencias, una de ellas fue la resolucion. Los mapas de extincion obtenidos
en este trabajo mostraron una estructura mas detallada de las IRDCs estudiadas,
incluso mostrando la distribucién de ntcleos o cores dentro de estas nubes, en
comparacion al otro mapa de extincién, en donde no se podia tener certeza de su
distribucién dentro de la IRDC. La razén de los valores respecto a la densidad
columnar entre ambos mapas de extincion fue de un factor de 10.

4. Basado en la distribucién espectral de energia de las fuentes IRAS 18223-1243,
IRAS 18236-1205, se propuso un modelo de emision de 3 cuerpos grises que es: la
envolvente de polvo y un disco de acrecién. La fuente dentro de la nube molecular
se modelé cémo un cuerpo negro (con extincién), pero estos se encuentran muy
embebidos dentro de su nube progenitora y posee una alta extincién. El modelo
es consistente con el balance de energia asumiendo que el polvo reemite la energia
absorbida de la fuente embebida.
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