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RESUMEN
Se estudian dos estrellas jovenes de baja masa (clase 0-1): CARMA 6 y CARMA 7 mediante observaciones con el
Very Long Baseline Array, realizadas entre 2020 y 2022, éste arreglo nos proporciona una excelente resolucién
angular, del orden de 1E — 4 [arcsec]. Se buscaron fuentes de maseres de agua a 22.23508 GHz, para asi
generar un mapa de fuentes, y con apoyo del efecto Doppler reconocer estructuras de velocidad que tracen la
cinematica del disco. Los resultados proporcionan evidencia observacional que da soporte al mecanismo del
viento de disco como una forma en que la estrella se libere de momento angular en el disco de acrecion y se
generen jets protoestelares. Para CARMA 6 se encontr6 radios de lanzamiento de alrededor de 6 [UA], que son
consistentes con el modelo mencionado. Mientras que CARMA 7 no cuenta con suficientes fuentes para realizar
los célculos.

ABSTRACT
We present a study of two Young Stellar Objects (class 0-1): CARMA 6 and CARMA 7, using observational data
from the Very Long Baseline Array (made between 2020 and 2022), this array have a great angular resolution of the
order of 1E — 4 [arcsec]. We searched for water maser emission at 22.23508 GHz and investigated their spatial
distribution. Using the Doppler effect we recognized velocity structures that trace the kinematics of the disk. Our
results provide new evidence that supports the disk-wind model as a mechanism for the star to get rid of angular
momentum in the accretion disk and eject protostellar jets. For CARMA 6 we got launching radios around 6 [UA]
that are consistent with the model. On the other hand, we couldn’t find enough sources around CARMA 7 to
replicate the same calculations.

1. INTRODUCCION
A medida que una estrella pasa por sus diferentes etapas evolutivas, ésta sufre distintos procesos (fisicos,
quimicos) que conllevan a determinar varias caracteristicas de la misma, por ejemplo, la masa inicial con la que
se conforma la estrella es un gran determinante al momento de saber cual sera su destino final. Es asi que en el
area de evolucion estelar, cada etapa puede ser estudiada extensivamente. Este proyecto busca enfocarse en
estrellas que son relativamente jovenes (entre 100 mil y 1 millén de anos), a las cuales se denominan estrellas
jévenes o en fase protoestelar.

a. Etapas evolutivas
Las estrellas se forman en regiones donde hay abundante polvo estelar y gas frio, donde se forma un nucleo que,
por colapso, se convierte en una protoestrella, la cual es denominada etapa 0 (Dunham et Al (2014)).
posteriormente el material alrededor de la nueva estrella empieza a ser acretado y finalmente la estrella pasa a
una etapa I. En una notacién comun, para referirse a una estrella joven se utiliza el acronimo (YSO), que viene de
Young Stellar Object.
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b. Identificacion de etapas
En la revision hecha por Dunham et al. (2014), se hace una clara distincion entre clase y etapa, donde se
propone el uso del término etapa cuando se refiere al estado evolutivo de la estrella y clase cuando se refiere a
las observaciones y clasificacién de las mismas.

Cuando la estrella aun es muy joven, el polvo alrededor de la misma hace que sea imposible observar a la misma
en bandas como el optico, y para estrellas hasta un limite de 500 pc, son mejor observadas en longitudes de
onda del infrarrojo como Spitzer y Hershel. La definicion explicita de las clases |, Il y lll esta fuertemente
relacionada con el indice espectral infrarrojo, mientras que la clase 0, al ser observada mejor sub
milimétricamente, se define como el radio entre las mediciones de Iuminosidad luminica y la luminosidad
bolométrica.
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FIG 1: Etapas de evolucion de una estrella. Las estrellas de estudio en este proyecto
se encuentran en la clase 0 y |. Figura adaptada de M. Persson en Figshare.com

c. DISCOSY JETS
Como también se observa en la figura 1, en las etapas tempranas de evolucion, la estrella tiene un disco y un jet
asociados, el disco coadyuva a la acrecion del material, mientras que el jet es una forma de que la estrella se
libere de momento angular. Nos enfocaremos en estrellas de baja masa cuando sea posible.
i. Jets

Lee (2020), propone que una forma importante de observar a los jets moleculares es a través de longitudes de
onda submilimétricas, en especifico las lineas de CO, SiO y SO. Una gran ventaja es que las lineas moleculares
no son afectadas por extincion debido al polvo que se encuentra alrededor del YSO, por lo que observar en estas
lineas moleculares nos permite observar muy cerca de la estrella y ademas estudiar: el proceso de acrecion,
formacion de un posible sistema binario, hasta incluso la formacién de planetas en el disco.

Especificamente, los jets provienen de una fuerza magneto-centrifuga de la seccion mas cercana del disco,
entonces seria normal esperar que estén rotando, es asi que el momento angular puede ser extraido gracias a
los jets, que permitiria que el material en el disco pueda realmente llegar a la estrella joven. En la literatura actual,
existe poca evidencia observacional de este mecanismo magneto-centrifugo, una de estas evidencias es el
trabajo realizado por Moscadelli et Al (2022), que se enfoca en estudiar el comportamiento de los maseres de
agua en una estrella de masa intermedia (a comparaciéon de este trabajo que se enfoca en estrellas de baja
masa), que ademas cuenta con resoluciones de algunas UA.

Algo importante al momento de observar jets moleculares es tener una inclinacién aceptable, es decir, que el jet
no se vea afectado por proyecciones en su direccién. Otro requisito es la resolucion angular, ya que actualmente


https://figshare.com/articles/figure/Current_view_of_protostellar_evolution/654555

se piensa que el origen de los jets ocurre a escalas de UA. Esto solamente es lograble a través del uso de
interferémetros.

Ademas es deseable tener resoluciones de velocidad menores a 1 kildmetro por segundo para poder estudiar
lineas de emision angostas.

ii. Disco

De acuerdo a Dunham et al (2014), se define y nombra como un disco a una estructura Kepleriana que esta
rotando, y debe ser formada durante la evolucidon temprana de la protoestrella. Cada disco trae consigo una
cantidad de momento angular, que puede ser originado por una rotacion inicial de la nube de material o por
turbulencias en el medio alrededor de la nueva estrella. Un aspecto importante del disco es que éste permite la
unica forma de determinar directamente la masa de la protoestrella, ya que ésta se encuentra muy embebida en
su polvo, impidiendo su medicion espectral. De nuevo, con interferémetros como el Very Large Array (VLA), Very
Long Baseline Array (VLBA) y Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA), la resoluciéon angular
mejorada puede ayudar con la determinacién de nuevas masas proto estelares, o incluso nuevas y mejoradas
medidas de los discos.

d. MASERES ASTROFiSICOS

De una forma muy parecida a los atomos, las moléculas también cuentan con niveles de energia debido a varios
modos de vibracion, rotacion o movimiento. Gray (1999) explica que si en los niveles de energia mas altos se
encuentran un numero mayor de moléculas que un nivel menor, existe una inversion de poblacion, el cual es un
requisito fundamental para el origen de los maseres. Una vez un fotén interactia con estas moléculas, la emision
estimulada ocurre y se dan origen a los maseres (en inglés microwave amplification by stimulated emission of
radiation). Una definicion muy cercana a los laseres, de una forma muy simplificada podemos pensar en un
maser como un laser en microondas.

Si bien los maseres astrofisicos fueron detectados hace aproximadamente 60 afios, se han convertido en una
manera muy importante de estudiar fendmenos que no eran bien entendidos. Algunos de las primeras lineas en
ser descubiertas fueron de la molécula de OH (hidréxido), H,O, SiO y CH;OH, asi podemos notar que pueden ir
de estados atomicos del hidrégeno hasta moléculas complejas como el metanol, tomando en cuenta que cada
molécula puede tener varias transiciones, la lista completa de maseres se extiende bastante y pueden ser
medidas en diferentes rangos del espectro electromagnético.

Ademas de una lista de qué maseres existen, la lista de las fuentes que los originan es un area grande, siendo
las mas comunes las zonas de formacién estelar, envolventes de estrellas ya formadas, remanentes de
supernova y hasta cometas dentro de nuestro sistema solar (Gray (1999)).

Hablando del tamafo de éstas emisiones, un maser puede tener tamafos angulares de mili arco segundos (mas)
o incluso menos, que si convertimos a unidades fisicas para fuentes dentro de la Via Lactea, son equivalentes
unas cuantas unidades astrondmicas (UA). Ahi radica la importancia de tener una buena resolucion angular, que
sera explicado con el uso de interferometria. Como los maseres son casi siempre pequefos (relativamente a su
entorno), es decir, compactos respecto al entorno en que se encuentran, esto los hace una herramienta
diagnéstica de su entorno. Finalmente, la forma tampoco es del todo definida, pues mapas de fuentes muestran
formas irregulares.

En este proyecto nos enfocaremos en la estructura y cinematica de los maseres de agua (descritos a
continuacion), sin dejar de apoyarnos de la linea de SiO que es utilizada como trazadora del jet (Podio el Al
2021).



i. Maseres de agua
Enfocandonos un poco en el objetivo de este proyecto, se estudia la linea de maseres de agua en el entorno de
una estrella joven (YSO), segun Gray (1999) el YSO inyecta energia en el medio interestelar a través de ondas
de choque, y si éstas ondas no son lo suficientemente potentes para disociar el agua, generaran la energia para
ser el impulsor a una inversion de poblacién, esto se aprovecha pues la caracteristica principal de los maseres
cercanos a un YSO es su brillo, que puede ser mas potente que el del Sol.

Como se menciond anteriormente, las moléculas pueden emitir maseres en distintas transiciones, en este caso
pueden ir desde los 22 GHz hasta los 658 GHz. Para el caso de la molécula de agua, la transicion maser mas
brillante ocurre a 22.23508 GHz.

e. RADIO INTERFEROMETRIA

i. Radioastronomia

El estudio de objetos y fendmenos astrondmicos estuvo durante muchos siglos restringido a la banda visible.
Cuando la humanidad desarroll6 nuevas tecnologias y herramientas, estas mediciones fueron ampliando su
espectro. Un evento importante es la medicion realizada por Jansky en 1931, demostrando que se observo una
radiacion con origen fuera del planeta, con una longitud de onda de 20.5 MHz. En la literatura de Wilson (2016),
se define que la ventana de radio va desde longitudes de onda de 107"° metros hasta longitudes de 0.3 mm. Para
no alargar de mas esta pequefia introduccion, cabe aclarar que si bien los objetos estudiados en la ventana
visible normalmente son medidos por su radiacion térmica, en radioastronomia los fendbmenos no siempre son
asi, dando la posibilidad de estudiar otros mecanismos fisicos.

En radio astronomia es comun usar el Jansky por estereorradian (Jy sr') o Jy por beam de telescopio para medir

la intensidad especifica de un maser. Siendo el Jy una medida de densidad de flujo (10" °Wm > Hz ).
Posteriormente es comun convertir las frecuencias espectrales a lineas espectrales de velocidad usando el
efecto Doppler, este paso es muy relevante y se desarrollara mejor en la metodologia. La definiciéon de Jansky es:

1jy = 10726 —+ = 1072 —L

zm s-Hz - cm?

ii. Laresolucién angular en radio
Recordando la definicion comun de resolucion angular (8) como la capacidad de distinguir (o resolver) dos
objetos separados a esa distancia angular, podemos usar la ecuacién

0 = Ak/D,

donde A es la longitud de onda, D el diametro del instrumento y k es una constante derivada en Wilson (2016).
Ahora, si hablamos en longitudes de onda en radio, como se describié en la anterior seccidn, éstas son
relativamente grandes, del orden de milimetros a metros, por lo que para obtener una buena resolucion angular
(el objetivo es minimizar el valor) deberiamos compensarla con un diametro del instrumento muy grande. Luego
uno se encuentra con el limite de los materiales para crear un telescopio enorme, que segun el mismo autor,
llega a ~300m.

Para resolver esta problematica se usa un interferémetro propuesto por Michelson, que puede llegar a tener una
resolucion angular de 6 =~ A/D cuando se usan dos instrumentos con diametro d « D que estén separados
por una distancia D. Nos encontramos ante el surgimiento de interferémetros del tamano de paises o hasta de
una buena seccién de la tierra (como el Event Horizon Telescope o EHT).



iil. Interferometros basicos

Ahora debemos trabajar en cémo la senal recibida por ambos instrumentos debe ser tratada para nuestros fines,
el funcionamiento de un interferometro se basa en el principio de interferencia, donde si dos ondas
electromagnéticas se superponen, pueden llegar a interferir entre si, aumentando o disminuyendo su amplitud.
En el caso de los arreglos de telescopios, las sefiales captadas se combinan en un correlador, que mide
justamente la correlacion entre estas sefiales.

Empezamos con un arreglo simple de dos antenas, que estan separadas por una distancia B, y que apuntan a un
angulo cenital 8, como se ve en la figura 2.
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FIG 2: Arreglo de dos antenas, separadas por una distancia B. Figura adaptada de Thompson et al (2017).

Para una fuente puntual. A la antena 2 (izquierda de la fig 2), la sefial le llegara con un ligero retraso, que
geométricamente esta relacionado a la distancia que separa a ambas antenas y a la vez al angulo cenital al cual
estan observando, es asi que definimos un retraso geométrico (rg) que tiene la forma

B senb
T = —/8—
g c

Ahora nos enfocamos en la sefial que reciben ambas antenas, esta estara dada por R1 y R2 respectivamente:

R1(t) = E sen(2mvt)
Rz(t) = Esen(2mv(t — ‘tg)

Posteriormente, se procede a multiplicar e integrar en el tiempo esta senal (el correlador se encarga de esto):
2
R12(t) = E sen(2mvt)sen(2mv(t — Tg))

T
que después se integra: %f Rlz(t)dt
0

Al promediar en el tiempo y sabiendo que T > 1/v , entonces se puede llegar a la expresion de la sefial
promediada como



1 2 2nBsind
R12 = —E cos(——)

Sin embargo, ahora se crea instrumentalmente una sefial proveniente de la antena 2, que sera desplazada 90
grados. Esto nos ayuda a que la sefial sea complementaria (entre seno y coseno), asi evitando que el telescopio
sea “ciego” en ciertos angulos, generando una respuesta “imaginaria”;

C_ 12
R = SE sen(varg)

Utilizando representaciones complejas, podemos armar la relacion:

_ 1.2 .12 .
C12 = —E cos(varg) + i5E Sm(21wrg)

i2
1 2 2wt

C12= R12 +iR12 = 7Ee

Si al cociente entre B/A lo llamamos U y ademas si para angulos pequefios de 6, sin® = | = 0, la expresion
se reduce a:

Para una fuente extendida la situacion se complica, pues debemos integrar en un espacio que sera llamado
“plano del cielo”. La expresion anterior corresponde al resultado de la correlacion de las senales provenientes de
un solo punto (que si ubicamos en el plano del cielo tendra una coordenada I). El siguiente paso es considerar la
extension del objeto celeste a lo largo de esta coordenada y luego su extension en dos dimensiones (I,m). Si
buscamos de nuevo la visibilidad, sera integrar la sefial en una coordenada dada y proyectarla en otra (plano de
Fourier o plano complejo). Esquematicamente podemos ver en la_figura 3 la relacion entre los dos sistemas de
coordenadas (I,m) — (u,v).

FIG 3: Plano del cielo (arriba) y plano de Fourier (abajo)



Integrando la expresion de una fuente puntual, C,,, llegamos a una relacién de la forma,

V(W) = Ofol(l)ezmddl

donde I = ET es la relacion de Stokes que sera llamado brillo de cielo y V(u) es la visibilidad en un punto u. A

la vez podemos apreciar que si hacemos una transformada inversa de Fourier, obtenemos de nuevo el brillo, es
decir que estas dos magnitudes estan relacionadas por una Transformada de Fourier.

1) = ofoV(u)e‘z“”ldz

Ahora, estas relaciones eran validas en sélo una coordenada (u o I), pero si nos vamos al caso general
necesitamos una doble integral, es decir la transformada y su inversa seran

Viu, v) = [ | I(l,m)ezn(ulwm)dl dm

—2m(ul+vm)

I(l, m) = Ofo OfoV(u, v)e du dv

Es asi, que podemos tener la visibilidad entre un par de antenas Vij, y estas visibilidades viven en el plano de

Fourier, donde las coordenadas son u y v, medidas en giga o mega longitudes de onda.

Finalmente, cabe mencionar que como las visibilidades son nimeros complejos, se pueden expresar en términos
de una fase y una amplitud, es decir:

i
V. =1V le "’
] ]

Particularmente nos importa la fase, pues es una parte primordial en la calibracién de datos. Un ejemplo que se
obtuvo durante la calibracién de los datos (que sera explicado en la metodologia) Un ejemplo de mapa de
visibilidades se ve en la figura 4.

f. Viento de disco
Segun la teoria descrita en Lee et al. (2010), los jets protoestelares sirven para extraer momento angular de las
regiones mas internas del disco, permitiendo que el material sea acretado hacia la estrella. Pero ademas deben
existir otros mecanismos que sirvan para remover momento angular del disco, uno que es estudiado
ampliamente es el modelo de disco, en éste el material cercano a la estrella (alrededor de 20 unidades
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astrondmicas) es eyectado de un disco extendido (asi removiendo el momento angular), lanzando este material
hacia el exterior del disco.
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FIG 4: Plano de cobertura UV (visibilidades) para la época E de CARMA 6.

g. Very Long Baseline Array (VLBA)
Es el arreglo del cual se obtuvieron los datos para este proyecto de grado, segin NRAO', consiste de 10
telescopios distribuidos en el territorio estadounidense, la separacion maxima entre antenas es de 8611 km, lo
que nos resulta en una resolucion angular entre 0.17 y 22 mili arcosegundos (mas). Los 10 telescopios son:
St. Croix — U.S. Virgin Islands
Hancock — New Hampshire
North Liberty — lowa
Fort Davis — Texas
Los Alamos — New Mexico
Pie Town — New Mexico
Kitt Peak — Arizona
Owens Valley — California
Brewster — Washington
0. Mauna Kea — Hawaii

SO0 NORrLODN -~

METODOLOGIA
a. Datos utilizados

L

Para este proyecto de grado se usaron observaciones del Very Long Baseline Array (Pl: G. Ortiz-Ledn), las
cuales tuvieron lugar entre el afio 2020 y 2022. Estos datos estan separados por épocas, donde cada época es
una observacion separada aproximadamente por un mes una de otra, la tabla 1 muestra las épocas, dia juliano (y
su conversion a fecha), resolucién angular, resolucion espectral y la medida del ruido RMS (root mean square,
que es la raiz cuadrada de la media cuadratica), que se utiliza como una medida de ruido, ésta fue promediada
en todos los canales utilizados.

" Very Long Baseline Array — National Radio Astronomy Observatory



https://public.nrao.edu/telescopes/vlba/

TABLA 1:

Epocas de observacion y fechas correspondientes

Epoca Dia Juliano Fecha 0 [arcsec] Res Espectral [Hz] | RMS [mJy]
CARMAG6_A4 2459148,473 2020-10-25 6.6E-4 1.56E4 2.7E-2
CARMAG6_A5 2459307,043 2021-04-02 7.4E-4 1.56E4 3.7E-2
CARMAG6_A 2459653,083 2022-03-14 7.6E-4 1.56E4 2.3E-2
CARMAG6_B 2459681,007 2022-04-11 9.2E-4 1.56E4 2.0E-2
CARMA6_C 2459705,938 2022-05-06 7.1E-4 1.56E4 2.4E-2
CARMAG6_D 2459729,873 2022-05-30 8.2E-4 1.56E4 1.7E-2
CARMAG6_E 2459738,845 2022-06-08 7.6E-4 1.56E4 1.9E-2

CARMAG6_F 2459767,769 2022-07-07 7.1E-4 1.56E4 1.7E-2

VLA_OBS 2459771,750 2023-07-11 5.63E-2 NA 1.7E-2
CARMA7_A 2459652,413 2022-03-14 0.24E-4 1.56E4 1.1E-2
CARMA7_B 2459680,512 2022-04-11 9.23E-4 1.56E4 0.8E-2
CARMA7_C 2459705,356 2022-05-06 7.08E-4 1.56E4 1.3E-2

Cabe aclarar que también se cuenta con las épocas G y H para CARMA 6, sin embargo, no fueron utilizadas
debido a que los maseres son practicamente no visibles, por lo que no apoyaran a los céalculos necesarios. En la
tabla figura la observacién VLA_OBS, que es una observacion complementaria con el Karl G. Jansky Very Large
Array (VLA), otro radio interferometro, que fue usado para tener una observacién de la posicion propia de la
estrella, esta observacion cuenta solamente con un canal, ya que se trata de observaciones del continuo (emision
de un rango amplio de frecuencias).

Las épocas D, E y A5 fueron calibradas desde cero como parte del proceso de aprendizaje para este proyecto de
grado, las demas épocas fueron analizadas directamente de un cubo calibrado. A continuaciéon, se da un
panorama sobre el proceso de calibracion de estos datos para obtener un cubo y posteriormente analizarlo con
CASA.

b. Calibracion de datos VLBA

Para calibrar los datos se utilizd el software AIPS (del inglés Astronomical Image Processing System), un
programa enfocado en radioastronomia muy utilizado para la calibraciéon de datos, analisis de datos y otras
tareas necesarias con datos astrondmicos, actualmente se encuentra alojado en la pagina del National Radio
Astronomy Observatory (NRAO), es un paquete relativamente antiguo (siendo utilizado desde alrededor de
1980), pero aun muy relevante, teniendo soporte y adiciones como por ejemplo su conexién con Python.

AIPS es un software que se basa en tareas (tasks), cada una se puede pensar como una funcién que toma
ciertos parametros y realiza los cambios o célculos necesarios. Uno puede hacer una seguidilla de tareas para
realizar la calibracion de los datos.

El proceso de calibracion consiste no solamente en correlacionar los datos como se explicé en la introduccién,
sino también en hacer correcciones debido a diferentes factores que puedan afectar la medida, como por ejemplo
variaciones geograficas (se necesita mucha precision de la medida entre antenas), donde debemos corregir
posibles errores en las posiciones de las diferentes antenas en la tierra, y otros errores instrumentales que
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deterioran los datos. Otros factores que no se pueden controlar, por ejemplo, serian nubes sobre alguna de las
antenas, lo que retrasaria mas la sefal de lo previsto.

En si, la visibilidad medida por las antenas esta afectada por “ganancias”, que son numeros complejos y estan
multiplicando a la visibilidad real, entonces podemos pensar en la relacion:

‘}ij(t) = 9,09 *]_(t) Vij(t)

Donde I}i]_(t) es la visibilidad observada y Vi],(t) es la visibilidad real, mientras gi(t) yg *],(t) son las ganancias

que afectan a la visibilidad.

Entonces, para corregir los datos, se deben aplicar tablas de correccion de la forma gi‘l y g],‘l para obtener la

correccion final. Este proceso se realiza varias veces, siendo algunas tablas de correccidon obtenidas de los datos
que ya se tienen, o algunas provienen de datos externos, un esquema del funcionamiento se encuentra en la

figura 5.
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FIG 5: Proceso de calibracién general (izquierda) y proceso detallado (derecha)
Figura creada por Seiji Kameno (comunicacion privada)

Ahora, recordando que cuando hablabamos de la sefial recibida por dos antenas habra un retraso (delay), éste
puede relacionarse con una fase relativa entre los campos medidos por antenas separadas, el retraso también
puede ser afectado por la atmdsfera, electrénica o la iondsfera, llegando a tener un retraso total (At), también
afectando a la fase medida por el correlador, es decir, tendremos un error de fase Ad.

La fase generada por un correlador tendra entonces la forma:

ot V) = GEV) + O (V) + b (6V) + b, (6V) b, (6 V)

corr

Donde el significado de los subindices es el siguiente:

corr: Generado por el correlador

V: Visibilidad verdadera

inst: error de fase instrumental

geom: error de fase por errores de geometria del correlador

atmo y iono son los errores debido a la atmdsfera neutra y a la ionésfera
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Si bien se puede discutir a detalle sobre las afectaciones, origenes y soluciones a cada uno de los errores
presentados, esto se encuentra por fuera del alcance de este articulo. Lo importante a resaltar es que estos
errores de fase seran corregidos en el proceso de calibracion para tener una sefal correcta.

Para ayudarnos con la calibracién, se utilizé un cédigo llamado ParselTongue, el cual describiremos a
continuacion.

c. ParselTongue
ParselTongue (Ketennis et Al. (2006)) es una integracion de AIPS con Python, en este caso usaremos la
reduccién de datos de BeSSel (The Bar and Spiral Structure Legacy Survey) que, ademas del articulo de Reid,
M.~J. et al. 2014, es comunmente utilizado en datos de interferdmetros, y como base tenemos la guia de
Andreas Brunthaler®. La ventaja es que es un proceso interactivo que resume los pasos para la calibracion de
datos. Para ejecutarlo se necesita cumplir los requisitos de version de Python y tener AIPS instalado.

Es asi que en un proceso comun de calibracién de datos obtenidos con el VLBA se necesitan 3 archivos para
cada calibracién, que seran entradas en el codigo usado:

OBJECT.CONT.idifits: Datos de continuo obtenido por las antenas

OBJECT.LINE.idifits: Datos de la linea deseada (zoom espectral) obtenido por las antenas
OBJECT.GEO.idifits: Datos geograficos de calibradores de todo el cielo (en la literatura especializada se
le conocen también como calibradores geodéticos).

Donde OBJECT es la época o algun nombre referencial a la observacion realizada.

Posteriormente, varios de los parémetros son para controlar el comportamiento del cédigo, como buscamos tener
intervencion en algunos de los pasos, usaremos la versioén interactiva, que muestra graficos de ayuda en el
proceso de calibracion. Ademas de usar una fuente de calibracion, que es un objeto astrondmico brillante y
compacto (usualmente un cuasar) para mejorar la calidad de los datos obtenidos al final.

Como ejemplo pondremos la calibracion por instrumentacion, el objetivo es que la fase cambie de una forma
suave (creciente o decreciente) a través del tiempo y ademas entre las antenas. Por ejemplo podemos ver el
antes y el después de este paso en la figura 6.

2 Provisto por comunicacion privada
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FIG 6: Calibracion instrumental, antes de la calibracién (izquierda) y después de la
calibracion (derecha), entre las antenas Fort Davis (TX), KP (Kitt Peak, AZ) y MK (Mauna Kea, HI)

d. CASA
CASA (Common Astronomy Software Applications) es un software desarrollado por el NRAO, en él podemos
realizar varias tareas que nos seran muy utiles en el proceso de analisis, esta disponible solamente en los
sistemas operativos Linux y MacOS. Para esto primero debemos tener muy claro la estructura y lenguaje que
usaremos para el manejo de los datos.

Una época consiste en un cubo de datos, por cubo se lo puede entender muy literalmente pues es una estructura
de 3 variables, una forma referencial se puede observar en la figura 7. Para referirnos a las diferentes longitudes
de onda (o frecuencias) disponibles para el cubo usaremos los canales, donde tendremos una cantidad
especifica determinada por la resolucion espectral de los datos (ver tabla 1). A la vez una frecuencia puede ser
relacionada con una velocidad, gracias al efecto doppler, que sera explicado después. En una frecuencia
especifica se pueden reconocer las fuentes a través de su intensidad, la cual es medida en mili Janskys (mJy).

a5
AR o - cand!

Intensidad [m.ly]

Max Min
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FIG 7: Estructura de un cubo de datos, en el eje de longitud de onda (A) también se lo puede relacionar con la
frecuencia (v) o con la velocidad a través del efecto doppler, que se explica después.
Adaptado de National Astronomical Observatory of Japan

CASA se maneja primordialmente por tareas (tasks) que se pueden ver como funciones o rutinas, pues tienen
parametros de entrada, el programa realiza el proceso y uno obtiene resultados en formato de diccionarios de
Python o en la ventana de log de CASA. Algunas de las tareas que fueron utilizadas (y algunas seran descritas
con mas detalle después) son:

e 1imview : Permite visualizar un cubo de datos.

e 1imhead : Da informacion del header (encabezado) de los datos.

e 1imfit : Dado una region especifica y un canal, ajusta una distribucion gaussiana para obtener el flujo
pico y posicion en dicha regién.

e imsubimage : Permite recortar un cubo de datos, ya sea por coordenadas o por canales.

e 1imstats : Calcula estadisticas de una regién en especifico.

Entonces, lo primero que se realiza al momento de recibir un cubo de datos es abrirlo con imview, esto
deberia ser algo simple, sin embargo, un cubo tipico suele rondar los 12.5 GB de espacio, lo que requiere mucho
poder de cémputo, esto hacia que incluso el programa tienda a dejar de responder y se deba empezar de cero.
Es asi que se optd por recortar el cubo (usando imsubimage) a solamente los canales donde se observa
maseres y ademas delimitar la region de donde aparecen, esto redujo a que los datos consten de alrededor de
30 a 40 canales (en lugar de los 200 originales) y el espacio ocupado por el archivo no supere los 200MB.

e. Reconocimiento de fuentes
Una vez tenemos el cubo listo (recortado), se abre y se realiza un ajuste de contraste con los controles de CASA.
Para reconocer una fuente en un canal especifico se realizan los siguientes pasos:

e Se abre de nuevo el cubo, esta vez en forma de contornos. Los contornos se recalculana 7, 9, 11y 13 o,
donde o es el valor de RMS de una regién que sabemos que no tiene sefial, esto nos ayuda a que las
fuentes que reconozcamos estén por arriba de 7 sigma, lo que es una sefial robusta.

e Posteriormente se encierra a la fuente en una region, ésta esta caracterizada por nimeros de pixeles
como coordenadas, que seran puestos como parametros en la tarea imfit, junto al canal en el cual
estamos trabajando.

e imfit nos devuelve el resultado del ajuste como un diccionario (python), entonces explorando el mismo nos
quedamos con la informaciéon de x_rad, y_rad (posicién del pico en radianes), peak_flux (flujo de
pico en Jy/beam)y freq (frecuencia en Hz).

Este proceso se realiza por separado en todos los canales, y si hay mas de una fuente en un canal se realizan
los ultimos dos pasos multiples veces. Para automatizar un poco esto (es decir, no hacer paso por paso en
CASA), se realizé un cédigo que toma como parametros el canal, la caja (regién), y numero de fuente, luego
imprime los resultados generando una tabla en un archivo de resultados, asi uno cambia los parametros y el
proceso se acelera. Esta es una de las grandes ventajas de CASA, pues es facilmente integrable con Python.

f. Correccién y discriminacion de fuentes
Una vez se tienen las fuentes de todas las épocas, debemos recordar que (si bien es minimo), las fuentes
tendran un movimiento propio a través del tiempo, y como algunas estan separadas por varios meses o incluso
afos, debemos corregir por paralaje y movimiento propio. Para este objetivo usaremos un codigo provisto para
corregir las coordenadas, inicialmente necesita los siguientes parametros:
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Dia juliano de la época a corregir, jd
Dia juliano a la época de referencia jd_0
Posicion de la tierra en jd, representados heliocéntricamente como earth_x, earth_y, earth_y

e Movimiento propio del astro, que es constante
Posteriormente, se usan las proyecciones de la elipse de paralaje de AR y DEC (funciones del tiempo) y se
obtienen las nuevas posiciones de los maseres, ahora todos en una época deseada. Estas ecuaciones estan
bien descritas en Loinard (2007). Donde consideramos que la ascension recta (a) y declinacion (8) de un cuerpo
celeste varian en base a su paralaje trigonométrica () y movimiento propio (1) como una funcion de t:

a(t) = a, + (ua cos d)t + nfa(t)

o(t) = 60 + Mgt + Trfs(t)
Donde oy 60 son las coordenadas de la fuente en una época de referencia, LY K las componentes del
movimiento propio y fa y f6 son las proyecciones de AR y DEC de la elipse paralactica, siendo definidas con la

posicion baricéntrica de la tierra en AU como

fa(t) = (Xsena — Ycosa ) /15cosd
fs(t) = Xcosa send + Ysina send — Zcos$
Ahora, debemos saber qué condiciones tomar en cuenta para que un maser sea considerado como una fuente

real (es decir, minimizar la posibilidad de incluir artefactos o posibles detecciones falsas), tomamos dos
parametros:

e El maser debe aparecer en por lo menos 2 canales en una época dada.
e El maser debe aparecer en dos épocas (no necesariamente consecutivas).

Si nuestra fuente cumple con ambas condiciones, la consideramos una fuente real. En la figura 8 se observa

como una fuente aparece en distintos canales de velocidad, donde 12.5km/s aproxima nuestra velocidad de
reposo (en un efecto Doppler deberia ser la frecuencia real de la emision).

14.2km/s 14.0km/s 13.3km/s 12.1km/s 1.0

V

Brillo [Jy]

—2°03'08.3800"” 11.4km/s 10.8km/s 10.2km/s 9.8km/s 0.4
08.3820"

08.3840”

DEC

08.3860”

08.3880”
18"30™03.5378° 03.5382°

RA
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FIG 8: Mapa de intensidad del maser mas brillante visto en
diferentes canales de velocidad (época A de CARMA 6).

g. Nuevo sistema de coordenadas y efecto Doppler
En este momento nuestras fuentes se encuentran en el plano del cielo, pero no podemos saber si éstas tienen
algun angulo respecto al disco (o al jet) de la estrella, para esto nos apoyamos en las observaciones de Podio et
al. (2021), para encontrar que la estrella tiene un jet a un angulo de 25 grados medido desde el norte hacia el
este. Debemos tener cuidado, pues este es el angulo respecto al plano del cielo, y no sabemos si el jet esta
también inclinado hacia nosotros o hacia el contrario del plano del cielo.

Con este angulo podemos construir un nuevo sistema de coordenadas, donde el eje x es perpendicular al jet.
Para eso usamos una rotacion que tiene la forma:

R = xcos® + ysenB
Z = — xsen® + ycosB

Donde 6 es el angulo que debemos rotar (25 grados segun Podio et Al 2021) y xy y son las coordenadas
actuales (por convencion ascension recta y declinacion, respectivamente).

A la vez es util saber la velocidad a la que éstos maseres trazan el disco o el jet, para eso usaremos el hecho que
los maseres no se encuentran exactamente en la frecuencia del maser de agua (22.23508 GHz), sino en canales
alrededor. Si recordamos el efecto Doppler, un objeto en movimiento que emite en una frecuencia dada, sera
percibido por un observador a otra frecuencia, si el objeto se acerca, se observara una frecuencia mayor y si el
objeto se aleja, la frecuencia medida sera menor. La relacion para calcular ésta velocidad es:

c-(vo—v)

\Y

v =

Donde v, es la frecuencia de reposo (en nuestro caso 22.23508 GHz), v es la frecuencia medida (el canal donde

se encontré al maser), y ¢ es la velocidad de la luz. Finalmente debemos tomar en cuenta la velocidad sistémica,
que es cercana a los 12.5 km/s, al restarla de todas las velocidades obtenidas, tendremos velocidades positivas
(alejandose), y negativas (acercandose).

3. RESULTADOS

a. CARMA 6
Luego de procesar las 7 observaciones para CARMA 6, ademas de obtener la posicién de la estrella a través de
la observacién con el VLA, se puede tener el mapa final de fuentes, el cual se observa en la figura 9. Es relevante
comentar que las posiciones aun estan en arcosegundos y no en unidades de longitud, pues este calculo se
realizara después.
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FIG 9: Mapa de las observaciones de CARMA 6. Diferentes marcas
denotan diferentes épocas y el color es la velocidad corregida por Doppler. En la parte inferior
izquierda se muestra la orientacion del disco y jet de la estrella en cuestién,
cuya posicién se obtuvo con el VLA y determina nuestro origen de coordenadas.

La observacion con el VLA realizada en julio de 2023 (descrita en la Tabla 1) nos arroja informacion de la
posicion de la estrella, en este caso tiene como coordenadas ecuatoriales o = 18h30m 3.5420s y
6§ = — 2°3'8.41725". Con esto podemos hacer la transformacion de coordenadas y el offset (calcular la
distancia desde el centro de la estrella, que también fue corregida por paralaje), obteniendo asi el resultado que
se observa en la figura 10:
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FIG 10: Maseres de CARMA 6 en el nuevo sistema de coordenadas, las lineas plomas
muestran la direccién del disco y jet. La barra de color indica la velocidad actual.
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Ahora debemos hacer un ultimo filtro para generar nuestro mapa final, como fue comentado en la seccion de
correccion y discrminacion de fuentes, entonces debemos verificar que las fuentes estén presentes en por lo
menos dos épocas y cada una en dos canales por época, asi se realiza una eliminacién de datos practicamente
manual, como se observa en la figura 11. En la misma no es posible reconocer a simple vista estructuras, pero
como comentario general observamos que la mayoria de los maseres muestran una distribucion filamentaria o
lineal con una inclinacién significativa respecto al disco. Ademas, se encuentran a una escala de
aproximadamente 30 unidades astrondmicas del centro de la estrella, es decir, lejos del jet. Dadas estas
caracteristicas, podemos proponer que estas observaciones pueden ser estudiadas con el modelo de viento de
disco. Bajo este modelo, las estructuras lineales corresponden a un flujo de gas que esta siendo expulsado de la
superficie del disco a la vez que se mantiene la rotacién del gas alrededor de la estrella.
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FIG 11: Regiones a ignorar (eliminar) derecha, marcadas en rojo, a la izquierda se ve el mapa finalizado con las

fuentes que seran analizadas.
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Ahora nos encontramos en el punto para hacer los analisis de rotacion, por lo que es Util hacer el grafico de radio
contra velocidad. Para ello, se arma una matriz con la distribucién de todos los maseres, separandolos por
épocas para tener una mejor visualizacion, lo cual puede observarse en la figura 12. En este grafico se puede
llegar a ver algunas “trazas”, que son maseres que tienen tanto una parte azul y otra roja, algunos de estos
maseres son consistentes en varias épocas, mientras otros (un claro ejemplo son los maseres de la época A4),
no tienen una contraparte en velocidad, el mapa de velocidad de todas las épocas a la vez se ve en la figura 13.

Algo que también se explicara en los espectros de las épocas, es que los maseres no son constantes, e incluso
podemos pensar en que algunos posiblemente tengan un comportamiento semi periddico, que podria ser
estudiado con futuras observaciones.
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FIG 13: Distancia desde el centro de los maseres contra la velocidad tangencial, se notan estructuras y

a. Velocidad en el disco

gradientes.
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Ahora que tenemos un mapa finalizado, podemos ver la distribucion de los maseres y su corrimiento al rojo o al
azul. Proyectaremos los maseres en el eje R del disco, y realizaremos un grafico de la posicién a lo largo de este
eje contra la velocidad del maser (figura 13). De acuerdo a la rotacion de un disco, deberiamos tener un
gradiente de velocidad, y si vemos estructuras que forman lo que parecen “trazas” (es decir, fuentes que tienen
una misma pendiente), haremos regresiones lineales para obtener la velocidad angular de estas trazas, es decir
usaremos la relacién:

v=ooR+v0

Donde v es la velocidad medida, w es la velocidad angular, R es la distancia desde la estrella a lo largo del disco
y finalmente v, €s un resto de velocidad, es decir, es velocidad de toda la traza. La velocidad angular nos

. -1 -1
resultara en [kms au ].
Una vez calculado w, toca calcular el radio de lanzamiento del gas trazado por los maseres, entonces debemos
relacionar la velocidad tangencial y la velocidad dada por las Leyes de Kepler, que tiene la forma:

v = \/GM/RK

En esta parte debemos asumir que el momento angular se conserva, y como implicacién suponemos que el gas
que ha sido expulsado del disco conserva la velocidad angular que tenia cuando éste estaba girando en el disco
con una velocidad Kepleriana a un radio RK. Respecto a la masa a utilizar, usaremos los valores reportados por

Plunkett et al. 2015ade M = 0. 43M5u .

n

Utilizando la relacion v = wR y despejando R, obtenemos:

R, =" \/GM/oo2

b. Analisis por regiones
Estudiando un poco la figura 13 podemos reconocer ciertas estructuras, las cuales analizaremos a continuacion.
REGION 1:

La region 1 esta compuesta por la siguiente estructura (figura 14), podemos ver que esta época consta de
muchos puntos, dado que éstos aparecen en la mayoria de las épocas analizadas.
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FIG 14: Region 1, (Arriba) Los cuadros rojos seran ignorados pues pertenecen a otra estructura.
(Abajo) Ajuste lineal de la region

REGION 2:
La region 2 se encuentra un poco mas lejos de la estrella, alrededor de 38 UA y consta de menos puntos.
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FIG 15: Region 2, (Izquierda) Los cuadros rojos seran ignorados pues pertenecen a otra estructura.
(Derecha) Ajuste lineal de la regién

REGION 3:

La region 3 esta cerca de la estructura de la region 1, consta de menos puntos y eso causara un poco de
incertidumbre en la regresion.
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FIG 16: Region 2, (Izquierda) Los cuadros rojos seran ignorados pues pertenecen a otra estructura.
(Derecha) Ajuste lineal de la regidn

REGION 4:
La region es una estructura un tanto oculta, muy cerca de la region 1.
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FIG 17: Region 24, (Izquierda) Los cuadros rojos seran ignorados pues pertenecen a otra estructura.
(Derecha) Ajuste lineal de la regién

i. Resultados CARMA 6
Una vez realizada la regresion lineal, podemos obtener la velocidad angular de cada traza, en la tabla 2
podemos ver los resultados de las regresiones, donde la regresion tiene la forma y = ax + b, y vemos que
todas las regiones tienen un coeficiente de Pearson (R?) bastante aceptable, mientras las desviaciones estandar
de ambos parametros son relativamente pequenas.

TABLA 2:
Resultados de regresion lineal

Wz -1 =il ! =1 =1l !
Region alkms au | b[kms ] R? Aa[kms au ] Ablkms ]

1 -1.2563 -43.6451 0.888 1.712 0.050

2 -1.2242 -47.9014 0.972 0.05 1.961

3 -1.1188 -37.1011 0.680 0.213 7.021

4 -0.9136 -32.1264 0.863 0.080 2.765
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Ahora, como se comentd en la seccién de velocidad del disco, podemos relacionar la regresion con la forma
v = wr+ v, entonces reconocemos que el parametro a de la regresién es la velocidad angular.

Finalmente, usando la relacién podemos obtener la tabla 3.

TABLA 3:
Resultados de w (velocidad angular) y R, (radio de lanzamiento)

Regién wkms ' au] R, [4U]
1 >-1.2563 <6.1315
2 >-1.2242 < 6.2384
3 >-1.1188 < 6.6239
4 >-0.9136 < 7.5822

¢ Por qué los valores son limites? Eso se debe a que las observaciones asumen que el sistema disco-jet tiene un
angulo 0 entre el jet y el plano del cielo, si esto no se cumpliria entonces los valores de velocidad angulares
serian mayores, y el radio de lanzamiento seria menor al valor actual. Por otra parte, que tengamos valores
negativos para la velocidad angular (w ) nos indica que la rotacién es en sentido horario en el plano del cielo.

Los radios de lanzamiento encontrados en las 4 regiones pueden ser comparados con la literatura,
principalmente con Moscadelli et al. 2022. En este trabajo los autores encuentran radios de lanzamiento
mayores, en el orden desde 6 a 54 unidades astrondmicas, sin embargo, cabe recordar que en el articulo
mencionado la estrella estudiada es de mas masa (de aproximadamente 5 masas solares). Esto puede ser
interpretado como que los maseres en estrellas menos masivas son lanzados de regiones mas cercanas al
nucleo. En estrellas masivas el radio de lanzamiento puede ser también pequefio (en el mismo orden), pero se
encontraron mas regiones con radios superiores.

ii. CARMA7

No olvidemos que CARMA 7 también cuenta con emision maser, pero esta es muy poco brillante, haciendo que
en este caso sea complicado analizar de la misma manera que CARMA 6. Eso caus6 que en el mapa resultante
se observe un numero reducido de fuentes (figura 19). La posicién de la estrella, « = 18h30m4.15s y
6 = — 2°3'3.42", fue obtenida también a partir de la observacion con el VLA (VLA _OBS), un mapa
complementario para mostrar ambas estrellas se ve en la figura 18.
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FIG 18: Posicién de CARMA 7 (superior izquierda) y CARMA 6 (inferior derecha)
vistos en el mapa obtenido con el VLA.
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FIG 19: Mapa de maseres de CARMA 7, como se observa no se cuenta con
observaciones suficientes de maseres para realizar un analisis similar a CARMA 6.

iii. Espectros

Hasta ahora se hablé primordialmente de la posicién, y la frecuencia a la que los datos llegaron, sin embargo,
una forma en la que podemos ver como el maser evoluciona mes a mes o afio a ano, es haciendo una
integracion de una region donde estén todos los maseres y asi tener la densidad de flujo (integrado) en Janskys.
Para esto se uso la funcion specflux de CASA, la cual nos devuelve la integracién de una region dada a través
de todos los canales, y se graficd a todas las épocas juntas en una matriz que es la figura 20. Algo interesante
que notar es que la época A4 tiene pocas observaciones, pero a la vez los maseres estan a una frecuencia
alejada a sus contrapartes de observaciones mas recientes. Por otro lado, desde la época A5 en adelante es facil
notar que el maser que estaba alrededor de la estrella ha ido perdiendo intensidad, es decir, brilla menos.
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FIG 20: Espectro de la emisién maser de todas las épocas (ordenadas temporalmente),
se puede apreciar la pérdida de intensidad del maser para la época F.

4. CONCLUSIONES
Se estudiaron dos estrellas, CARMA 6 y CARMA 7. Ambas son estrellas de clase 0-l, que se encuentran en la
region Serpens Sur (regidon de alta formacion estelar), cuentan con masas de 0.43M5uny 1. 21MSun

respectivamente (Plunkett et al. 2015a). Alrededor de ambas se observaron maseres de agua a 22.2GHz (G. N.
Ortiz-Ledn, et Al. 2021), el objetivo de este proyecto fue estudiar la cinematica y distribucion espacial de los
maseres Yy relacionarlos con un modelo de viento de disco.

Para esto se utilizaron datos observacionales del arreglo VLBA (Very Long Baseline Array), los mismos fueron
tomados en el transcurso del 2020 al 2022, teniendo una mayoria de épocas observadas el 2022 (datos
mensuales), sumando un total de 8 observaciones para CARMA 6, 3 para CARMA 7, y una observacion
complementaria en 2023 para determinar las posiciones de ambas estrellas usando el arreglo VLA. Estas
observaciones cuentan con resoluciones angulares en el orden de 1E — 4 [arcsec], permitiendo observar muy
cerca de la estrella. Esta informacion se encuentra condensada en la tabla 1.

Utilizando varias herramientas, por ejemplo: AIPS (Astronomical Image Processing System) para la calibraciéon de
datos de los interferémetros, CASA (Common Astronomy Software Applications) para el procesamiento de
imagenes y analisis de fuentes, y complementando con cddigos escritos en Python, se generaron mapas de
fuentes para CARMA 6 y CARMA 7, esta ultima no contaba con suficientes fuentes, por lo que no se continué
con pasos posteriores.

Con CARMA 6, se realiz6 el analisis de trazas, las cuales son estructuras coherentes tanto espacialmente como
en velocidad (ésta ultima obtenida a partir del efecto Doppler). Dichas estructuras trazan la cinematica del gas en
la cercania de la estrella. Ademas, éstos conjuntos de trazas son consistentes con el modelo de viento de disco,
pues su distribucion espacial lineal y los gradientes de velocidad indican que el gas emerge de la superficie del
disco a la vez que se mantiene en rotacién alrededor de la estrella, Al aplicar un modelo Kepleriano para el disco
y conservacion de momento angular, nos arrojan radios de lanzamiento comparables con literatura especializada
(Moscadelli et al. 2022). Los radios obtenidos se encuentran alrededor de 6 [UA], el resto de informacién se
encuentran compiladas en la tabla 3.
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Es asi que se puede concluir que este proyecto proporciona nueva evidencia observacional que da soporte al
modelo de viento de disco como un mecanismo para que la estrella se libere de momento angular, mediante la
produccion de jets protoestelares. Por otra parte, queda como perspectiva futura analizar con nuevas
observaciones si los maseres pueden presentar una periodicidad, es decir, que en algunos afos no los veamos y
posteriormente se los vuelva a observar. Finalmente, este proyecto fue una gran experiencia de aprendizaje en
herramientas de radioastronomia, calibracion de interferémetros y procesamiento de datos astronémicos en
general.
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