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¿Quiénes inventaron a Tlon? El plural es inevitable, porque la
hipótesis de un solo inventor - de un infinito Liebniz obrando en la
tiniebla y en la modestia - ha sido descartada unánimemente. Se con­
jetura que este Brave New World es obra (le una sociedad secreta de
astrónomos, de biólogos, de ingenieros, de metafísicos,de poetas, de
químicos, de algebristas, de moralistas, de pintores, de geómetras....
dirigidos por un oscuro hombre de genio. Abundan individuos que
dominan esas disciplinas diversas, pero no los capaces de subordinar
la invención a un riguroso plan sistemático. Ese plan es tan vasto
que la contribución de cada escritor es infinitesimal.

J. L. Borges



Resumen

En esta tesis se estudian las condiciones físicas en las nebulosas de anillo
originados por el material circumestelar barrido por los fuertes vientos de las
estrellas WR. El estudio se basa. en observaciones realizadas en los observa­
torios de CTIO, Córdoba y CASLEO.

Se analizan las primeras imágenes digitales de Ia nebulosa de anillo alrede­
dor dela estrella 0 Mus de tipo espectral WC. Las imágenes directas obtenidas
a través de filtros interlerenciales, muestran que la nebulosa de anillo alrede­
dor de 0 Mus tiene una ¡morfologíalilameutosa, particularmente en 0'“.
Esta morfología es común en los remanentes de supernova. Las imágenes
también muestran que ciertas zonas de la nebulosa en O++ y en H+ apare­
cen espacialmente separados. El analisis de las condiciones físicas se re­
alizó mediante el estudio de los flujos de las lineas espectrales observadas
considerando procesos de ionización radiativa y excitación colisional. Las
imágenes espectrales muestran que la nebulosa es de baja densidad y ex­
citación intermedia. Se derivan valores de temperatura y densidad electrónicas,
así como también de las abundancias de los elementos químicos nebulares
en distintos lugares dentro de la nebulosa. Los valores de las abundancias
son comparados con las abundancias galzicticas a la distancia del Centro
Galáctico a la que se encuentra 0 Mus observándose que son comparables
dentro de los límites de los errores. Mediante el cociente de los flujos de
líneas de recombinacióu y colisionales se determina que el principal mecan­
ismo de excitación es la fotoionización. Por último se encuentra que las líneas
espectrales no parecen estar ensancliadas como producto de una agitación no­
térmica. I

También se analizan las observaciones digitales con cámara directa y con
espectrógrafo de la nebulosa de anillo NGC‘2359 alrededor de la estrella
l-ID56925 de tipo espectral WN. En base a los flujos de las líneas de las
imágenes espectrales, se derivan parámetros físicos dentro de la nebulosa los
que se encuentran en excelente acuerdo con valores previamente publicados.

En último lugar estudiamos el viento de las estrella masivas en el marco
de la teoría. magnetoliidrodinámica (MHD). Resolvemos las ecuaciones MHD
combinándolas con el formalismo de eyección radiativo establecido por Cas­
tor, Abbott y Klein (1975).

Tesis Doctoral v G. Giménez rle Caslro



Abstract

This thesis comprises a study of the physical conditions inside ring neb­
ulae blown by the strong stellar winds of WR stars. The study is based on
observations made at CTIO, Córdoba and CASLEO,with direct camera and
spectrographs with CCD detectors.

We analyze the first digital images of the ring nebula around the star
0 Mus of spectral type WC obtained through narrow band filters centered at
O++ and HG. These images show that the nebula has a.filamentary structure,
mainly in O++, as also seen in supernova remnants. A spatial detaclunent
between O++ and Ha is observed. An analysis of physical conditions was
preformed by means of spectral lines fluxes considering radiative ionization
and collissional excitation. The results of the analysis of the spectral images
show that the nebula is ol low density and medium excitation. We have de­
termined the electronic temperature and density, and chemical abundances
at (lifÏerente sites within the nebula. Nebular chemical abundances are found
to be similar with the Calactic abundances at the distance from the Galactic
Center where the nebula is located. By means of quotients of recombination
and collisional spectral line fluxes we determine that the principal excitation
mechanism is photoionization. Finally, We(lid not find a non-thermal line
widths enhancement.

Also digital images with direct camera and with spectrograph of the ring
nebula NGC2359 around the star l-lD56925of spectral type WN are studied.
Based on the spectral line fluxes, we determine physcal parameters inside the
nebula. The results are in excelent agreement with previous published values.

Finally we study the winds of massiVestars within the framework of the
magnetohydrodynamic (Ml'lD) theory. We solve the (Ml'lD) equations com­
bined with the radiatively driven outflow formalism as stated by Castor,
Abbott and Klein (1975).

Tesis Doctoral vi G. Giménez dc Castro
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1 Introducción

Capítulo 1

Introducción

La. vida de las estrellas, su evolución, puede ser (lescripta como un proceso
termodinámico irreversible. A lo largo (le su ciclo activo liberan energía
básicamente en dos formas: electromagnética y mecanica. La primera es
detectada en el amplio rango del espectro electromagnético, por ejemplo, ra­
diación infrarroja (IR), visible o ultravioleta (UV), solo por citar algunas.
La energía mecánica es percibida en el fenómeno denominado viento este­
lar.Veremos mas adelante que las dos formas de energía están íntimamente
relacionadas, siendo que la radiación puede acelerar al viento y a su vez la
energía mecánica de las partículas, a través de las colisiones entre electrones
y iones del plasma interestelar, (la a lugar a transiciones atómicas que apor­
tan al campo (le radiación del Medio lntrrrstclar (MlE).

Un proceso Central en la vida de la estrella, es entonces, la liberación
de energía. Esta energía es depositada en el medio circundante, el MIE, el
que se ve modificado tanto químicamente como termodinamicamente por la
irrupción de energía y materia estelar. Las estrellas, a. su vez, se forman
a partir del colapso de materia que constituye el MlE. El ciclo entonces se
cierra: surgimiento y muerte de la estrella ocurren en el MlE, el que a su vez
se ve alterado por la estrella.

EL OBJETIVO DE ESTA TESIS, ES El. ESTUDIO DE LAS CONDICIONES
FÍSICAS EN LAS NEBULOSAS GASEOSAS ALREDEDOR DE ESTRELLAS WR.

Las estrellas tempranas (tipos espectrales WR, O y B) se caracterizan
por ser masivas y calientes. Cuando decimos masivas nos referimos a que
tienen una. masa (le por lo menos lO veces la masa del Sol (MQ) para el caso
(le estrellas O. Que son calientes queda revelado por el lieclio observacional
de que la radiación que emiten proviene preponderantemente del rango azul

Tesis Doctoral l G. Giménez dc Castro



1 Introducción

violeta del espectro electromagnético. Los valores deducidos de la radiación
total emitida por las estrellas de tipo O son unos cinco órdenes de ¡magnitud
superiores a la radiación total emitida por el Sol (por unidad de área, de
tiempo y de ángulo sólido). Un hecho más caracteriza a las estrellas masi­
vas: tener vientos estelares de alta densidad y velocidad. Esto se traduce
en una tasa de pérdida de masa. elevada. Comparando con el Sol, cuya
M N 10-MMO/año, los valores deducidos para estrellas tempranas se ubican
desde 10"Gy hasta 10‘4MQ/año. Todo esto indica que la vida de estas estre­
llas es muy breve comparada con la del Sol. Al término de algunos millones
de años ya han agotado todo su combustible. Sin embargo, a lo largo de
ese breve lapso llegan a desprenderse de energia en la misma cantidad que
libera el estallido de una Super Nova Es evidente entonces, que como
modificadores del MIE, las estrellas tempranas juegan un rol importante.

Las nebulosas gaseosas son algunos de los objetos más esplendorosos del
universo. Su naturaleza fue intuida por llerschel en el siglo XlX quien argu­
mentó que algunos de lOsdifusos objetos apenas resueltos por los telescopios
de la época, vagamente llamados nebulm, estaban constituidos por nubes de
gas y no por conjuntos de estrellas.

Orión, 1)Car, la nebulosa del Cangrejo, Vela, las nebulosas planetarias,
conforman distintos tipos morfológicos y astrofisicos que se caracterizan por
ser regiones extendidas en las que brilla una luz difusa. Básicamente se trata
de un plasma que por recombinaciones o desexcitaciones atómicas emiten
la luz que detectamos desde tierra. lloy entendemos que la belleza de las
mismas es consecuencia de una compleja dinámica.

Nos circunscribiremos en esta tesis a estudiar las llamadas Regiones H ll.
Su nombre proviene del hecho observacional de que en sus espectros las líneas
más brillantes son las del hidrógeno ionizado, clasificado por los espectro­
scopistas como ll ll. El nombre más correcto es el de regiones H“, dado
que su composición quimica se reveló después mayoritariamente compuesta
por hidrógeno. En lo que sigue de la tesis mantendremos la nomenclatura
astronómica que las llama regiones l'l II. Pero no sólo se detecta hidrógeno
(ionizado y neutro), sino también l-le, He+ y l-le++, polvo y otros elemen­
tos de mayor peso atómico, como O, S, N, Ne, etc, en distinto grado (le
ionización. Las regiones ll ll están asociadas a zonas de formación estelar.
Tienen, en general, forma difusa; bordes iinpreeisos, zonas muy brillantes y
zonas oscuras entremezcladas. Aunque en algunos casos también pueden ob­
servarse en algunas, formas distinguibles, cáscaras en expansión, filamentos,
etc. Hidrógeno ionizado proveniente del MIE es también detectado en otras

Tesis Doctoral '2 G. Gime’nczdc Castro



1 Introducción

clases de objetos astronómicos: las nebulosas planetarias y los remanantes
de supernovas (RSN) entre otros. Los diferencia, esencialmente, su origen.
Ese distinto origen generará diferentes condiciones en el medio.

Una de las líneas espectrales más destacadas es la producida por la tran­
sición 3 —->2 en el átomo de hidrógeno y conocida bajo la denominación de
Ha, de la denominada scric de Balmcr, que produce luz de longitud de onda
/\ = 6562 Sin embargo otras de las líneas más conspicuas de las regiones
H Il son las que se producen por la desexcitación del átomo de oxígeno dos
veces ionizado (O++) cuya configuración estable es 2p2 entre los niveles 1D2
y 3l3’¡y entre los niveles 3P; y 3P. Estas líneas tienen las longitudes de onda
/\ = 4363, 4959 y 5007 A. Como violan la regla de Laporte de las transiciones
atómicas reciben el nombre (le prohibidas y su naturaleza era desconocida
cuando fueron detectadas por primera vez. Esto llevó a la postulación de la
existencia de un nuevo elemento, el ncbulium.

Los espectros de las regiones ll ll nos permiten hacer un diagnóstico de
su dinámica y Cinemática. Es asi que es posible deducir su expansión, su
conformación química y sus condiciones termodinámicas. Como valores que
nos indican un nivel (le medida podemos escribir que las densidades van
desde unos pocos e‘ cm‘3 hasta 1046“ CHI-3. Las temperaturas electrónicas
(Te) inferidas adoptan valores desde los 5.000 K hasta los 30.000 K. Las ve­
locidades de expansión (si existen) son del orden de pocas deCenas de km s"'.

Este pantallazo muestra cuales son los aspectos tratados en la presente
tesis. En los capítulos subsiguientes iremos desarrollando cada uno de los
temas teóricos y observacionales abordados en la presente investigación. El
captítulo 2 clasifica a las nebulosas gaseosas en general y en detalle a las
nebulosas de anillo y describe los procesos físicos que explican los espectros
observados, asi como también los diagnósticos que pueden realizarse en base
a estos últimos. En el capítulo 3 se detallan las observaciones realizadas
sobre la nebulosa de anillo alrededor de la estrella 0 Mus. En el capitulo 4 se
presentan los resultados obtenidos en base a las observaciones efectuadas de la
nebulosa alrededor de 0 Mus. En el capitulo 5 presentamos las observaciones
y los resultados obtenidos en el estudio de la nebulosa de anillo NCC2359
alrededor de una estrella de tipo WN. Efectuamos un abordaje teórico a
los vientos de estrellas masivas en el capítulo 6. Las conclusiones finales
de esta tesis se presentan en el capítulo 7. En el Apéndice A se hallará.
una descripción de los sistemas de coordenadas empleados en astronomía,
en el Apéndice B una descricpión del paquete de programas empleado para
realizar el análisis de las condiciones físicas y en el Apéndice C, el listado de
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Tesis Doctoral 4

Introducción

(7. Giménez (le Castro



2 Nebulosas Gaseosas

Capítulo 2

Nebulosas Gaseosas

Sabemos que las estrellas se.encuentran organizadas en sistemas jerárquicos
desde cúmulos de galaxias a estrellas dobles y simples. A nivel galáctico
una pequeña porción de la materia inter-estelar se encuentra organizada de
manera coherente con el sistema estelar. Éste material tiende a ubicarse en
los brazos espirales de las galaxias espirales y dentro de los brazos en las
concentraciones de estrellas jóvenes . En parte estas asociaciones se deben a
los efectos de los campos gravitacionales y magnéticos que mantienen al sis­
tema ligado; en parte también se debe a que, como ya fuera dicho, la materia
estelar e interestelar se hallan fuertemente intcu'eamluadas.

La mayor parte de. la materia interestelar se halla en la forma de granos
sólidos, llamado polvo, o en la forma de gas. El gas y el polvo pueden ser de­
tectados porque absorben y reemiten o difunden parte de la energia. radiada
por las estrellas. Cuando estos proce30s ocurren en un volumen determinado,
surgen las llamadas nebulosas ópticas (ii/usas. Un porCentaje indeterminado
se compone de objetos que pueden emitir independientemente de la radiación
estelar: se trata de los remanentes de supernova.

Nos referiremos en esta tesis a las nebulosas en emisión, por contra­
posición a las nebulosas por reflexión. En estas últimas, cuando la luz que
proviene de ellas atraviesa la ranura de un espectrógrafo, el espectro resul­
tante muestra un contínuo como el de una estrella. Las nebulosas en emisión
no tienen ese contínuo y tan sólo se observan las líneas espectrales en emisión;
rapidamente identificables, las líneas del hidrógeno (le la serie de Balmer y
las líneas del lle neutro y ionizado (cuando las hay).

Dejando de lado a las nebulosas planrlar-¡as -así llamadas por su seme­
janza a primera vista con los planetas gaseosos- encontramos entre las nebu­

L1Tesis Doctoral G. Giménez de Castro



2 Nebulosas Gaseosas

Figura 2.1: Imagen del remanente del Velo (NGC 6992/95) en la zona este más luminosa
obtenida por Jerry Lodriguss con un telescopio Astro Physics 130 EDT triplet refractor en f/8.
tiempo de exposición 60m registrada sobre un film Fujicolor Super G 800 hipersensibilizado.
Obtenida de la Astronomica/ Images Home Page http://www.astropix.com

losas gaseosas a los remanentes de supernova o más precisamente las capas
masivas eyectadas por las supcrnovas. Algunas de las formas características
en que suelen manifestarse incluyen los arcos filamentosos. Típico ejemplo de
esta morfología es el remanente de.Vela o Cygnus Loop que se puede apreciar
en la figura 2.1.

L-atercera clase de nebulosas gaseosas la.conforman las nebulosas difusas:
nubes brillantes más o menos compactas usualmente de forma irregular. Den­
tro de estas nebulosas el brillo muestra fuertes variaciones, en muchos casos
se ven zonas muy oscuras en forma de canales o zonas oscuras de bordes
brillantes y agudos. En este tipo de nebulosas nos vamos a concentrar a
lo largo de esta tesis, con lo que reservaremos la palabra nebulosa para las
nebulosas gaseosas difusas en emisión y ocasionalemente hablaremos de las
remanantes de supernova (RSN).

Dentro de una nebulosa o cn su entorno inmediato se puede encontrar
-como una regla de oro- una o más estrellas brillantes de tipo espectral más
temprano que B1 (Scheflier and Elsaser, 1987). La luz que excita al gas de la
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2 Nebulosas Gaseosas

nebulosa proviene evidentemente de estrellas muy calientes (Teukïi x 10"
K). Frecuentemente se emplea la regla de Hubble para clasificar a la.nebulosa:
si la.estrella excitatriz es más temprana que B1, se trata de una nebulosa en
emisión.

En este trabajo presentamos los resultados del estudio dc nebulosas ga­
seosas principalmente mediante espectros de su radiación en el visible. Una
primera descripción de las líneas que se observan en estos espectros -desde
el punto de vista de los procesos fisicos que los producen- nos muestra tres
tipos diferentes de líneas

o Líneas que resultan de la rccmnbinación del H+,l-le+, C+, N+, 0+, etc,

con electrones libres. La serie de Balmer (hasta números muy altoï,líneas del espectro del l-le l, especialmente la línea en 447] Á y 5875
incluso líneas del espectro del l‘le ll.

Líneas causadas por fluoresccncia. Esto es, luz emitida por la propia
nebulosa cuya longitud de onda puede excitar a una especie distinta. El
ejemplo clásico es la línea del lle+en 303.780 Á que eXCita el término
3da“; del ()++, cuya diferencia de energía con el anCl fundamental
corresponde a una longitud de onda de 303.799 Este mecanismo de
resonancia-lluorescencia cs particularmente observado en las nebulosas
planetarias.

Líneas dc átomos cxciiados colisionalmmte de los iones de elementos

como el O, S, N, Ne, etc. que parcialmente surgen de transiciones de
niveles metaestables al fundamental (conocidas como transiciones pro­
hibidas) Ejemplos muy conocidos son las lineas verdes de las nebulosas
en 5007 y 4959 Á del 0++. Estas lineas están entre las mas brillantes
del espectro de una nebulosa. Por debajo de los 3500 Á se pueden
encontrar lineas colisionales permitidas. Las líneas prohibidas también
son encontradas en la región infrarroja del espectro, las que resultan
libres de la extinción interestelar.

Las reglas de selección para las transiciones atómicas son presentadas
en la tabla 2 extraída de Czysak (1968). Estas reglas valen únicamente
para el caso de acoplamiento LS puro. Dos procesos más pueden generar
transiciones dipolares eléctricas: perturbaciones externas y (ii) el núcleo
atómico. Cuando únicamente las tres últimas reglas de la tabla 2 son vio­
ladas, Ia transición no cs considerada prohibida. En particular esto se aplica
al caso 'D-z H 3l’2 del O++que no cumple con la regla AS = 0 y sin embargo
es considerada una transición permitida.

Tesis Doctoral 7 G. Gimenez dc Castro
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Tabla 2.1: Reglas de Seiección para transiciones Prohibidas y Permitidas. Extraído
de Czyzak QQÓB)

Dipolar Eléctrica Dipolar Magnética Cuadrupolar Eléctrica

AJ=0, :tl
0 H 0 Prohibida

AM=0,:tl
Cambia la paridad

Al = :tl

(Regla de Laporta)

AS = 0

AL = 0 :I: l

0 H 0 Prohibida

Tesis Doctoral

A.1=0,:i:l
0 H 0 Prohibida

AM=0,:tl
No cambia Ia paridad

Al=0
An=0
AS'zU

AIJ=O

8

AJ=0, :tl,:¡:2
0H0,1/2 H 1/2,
0 H l Prohibidas

AM :0, :t l, :t2

No cambia la paridad

AI: 0,:t2

AS = O

AL = 0, :tl, :t‘Z

0 H 0,0 H l Prohibida

C. Giménez de Castro
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2.1 Excitación Radiativa, Ionización y Recom­
binación

Hemos dicho que uno (le los procesos básicos que ocurren en las nebulosas
son las ionizaciones atómicas que (lan lugar a la existencia de electrones libres
para que estos últimos se recombinen con los iones generando las líneas (le
emisión detectadas en el óptico mediante espectrógralos.

Si llamamos (1,,al coeficiente de absorción para una línea determinada y
f cs la intensidad de absorción de oscilador (oscilaior straight), entonces:

.2

/(l¡,(lll = 7r—(f,p,,, (2.l)mc

donde n' se refiere al niVelatómico más bajo de la transición y n al más alto.

De esta forma: 2 ,1 2
w": 87r c' I/An’n=_—.¡fn'n 1un me

donde Ani“ es el coeficiente de Einstein de emisión espontánea. Otras rela­
ciones (¡ue se deducen son:

. 3

wann’ = wn'Bn’ny iAnn' = Bn’nghTV1un! c

donde wn: y un son los pesos estadísticos de los niveles inferior y superior
respectivamente; c, m, 1/y e tienen el significado clásico: la carga y la masa
del electrón, la frecuencia correspomliente al salto de niveles y la velocidad
de la luz. Podemos poner Io anterior de forma numérica h

= 1.5x io-BXZÏLAW, (2.4)
w",

con /\ expresada en micrómetros. Los valores (le A y f pueden ser obtenidos
a partir de mediciones en laboratorio o mediante calculos teóricos. La última
forma es sencilla cuando se trata hidrogenoides de mimero atómico Z, donde
los niveles se encuentran degenerados tanto en los números orbitales n como
en la cuantificación del momento angular l. En una primera aproximación
podemos tomar en cuenta sólo las transiciones de nivel, (lescriptas por saltos
n —>n’. MenZely Peckeris(1935) hallaron el valor f de la transición mediante
la siguiente fórmula

f 2° l l l l (2 r)u’n= 7-73guru. .0
.3\/.37r La)" "¿a _ É n. n
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Y la fórmula de Rydberg nos da la frecuencia de cualquier salto de nivel

l

1/= liÏZ2 — ,n > n' , (2.6)n11'2

con R = 27r243’l1n/h3la constante de Rydberg.

En la ecuación [2.5] g,.:,. es el llamado factor de Gannt. Podemos, tal
como lo hicieron Menzel y l’eckeris (1935), generalizar la ecuación anterior
para niveles del contínuo. Para ello definimos n = ix y así la generalización
de la fórmula de Rydberg es la siguiente

l l_ 2 .
y _ ¡zz (",2 + H2) . (2-7)

A partir de [2.7] se pueden generalizar las expresiones dadas antes:

“¿zi - (2.8)
nur (II/ ’

y finalmente
32 772€“HZ"Tf’fg ''

3/3 ch" 1151/3 "A

Menzel introdujo el factor b" que cuantifica el apartamiento de una población
en el nivel 7Ldel valor teórico esperado en equilibrio termodinámico a tem­
peratura electrónica Tc. La ecuación de Boltzmann es reemplazada por

(2.9)(¿uu =

NU) _ ¿’jo ‘(—\',/knTe)
NI _ bl “le i (2‘10)

La ecuación de Salia para los hidrogenoides es ahora reescrita como

Jl

N" =b,.N(I-l+)Nr( "‘ w" X" (2.11)27r1nk3'1',)3/2ï€ l

donde X" = ILIÏZ2/112k'ILy w" = 2112.En equilibrio termodinámico estricto
bn; l.

Podemos ahora escribir el número de excitaciones radiativas desde el nivel
n' al nivel n por unidad de tiempo y volumen

FMI"= fi/’,(l;(ll/(lw . (2.12)hu

Siendo 1,, la energía radiada por unidad de area, de tiempo, de frecuen­
cia y de angulo sólido. En astronomía es usual emplear otra unidad J, =

Tesis Doctoral lO G. Giménez de Castro
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(1/411')f Idw, que es un valor medio de la radiación. El factor a; es la ab­
sorción corregida por absorciones negativas (emisión estimulada). El factor
de corrección es (l —el’l‘”/kBT)) en equilirbio termodinámico local (ETL).
Fuera. del mismo se puede mostrar que es

(l wn’ Nu)un Nn'

Y así tenemos que

u' Nu Ju 2
17'11,"=47rN1l' — —ïfn’n 1w" N": Iu/ mc

o N
EN"=Nn’I-ïn'n'lu _un Nn’

El número (le transiciones radiativas y la energía radiada Serán

[rrm'= Nn/lnu'»

[anu'= [FHM/“l= NuAnn'hV-

En las nebulosas cl número de átomos excitados es muy pequeño com­
parado con los que están en el nivel fundamental, por lo que las absorciones
negativas (emisiones estimuladas) pueden ser despreciadas'. Luego, a partir
de la ecuación [2.l0]

wn' Nu bn lll/uu' ,
(l—zm)_ 17): l——kBT , (2.17)

asumiendo que lll/",¡I/kBT << l. La ecuación [2.17] puede diferir mucho de
la unidad indicando que se está muy lejos del equilibrio termodinámico, un
lieclio por demás esperable dadas las bajas densidades involucradas. Si se
desprecian las absorciones negativas, el número de lotoionizaciones desde el
nivel n al contínuo en el intervalo [141/+ (111]será

(l,¡(I/)
lll[7",¿(111= 41r.1,, Nndr/ . (2.18)

Haciendo las sustituciones en la ecuación [2.18] por los resultados obtenidos
en las ecuaciones [2.9] y [2.] l] encontramos que el mimero de ionizaciones
desde el nivel n en el intervalo [¡/,1/+ du] es

bugm:XII ‘

Tri/2.,n31/¡c (lu, (2.19)
FMdI/= N(n+)N,

lesta simplificación no es válida cuando se trata de líneas en radiofrecuencias. La
formación de líneas en radio no será tratada en esta tesis
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2 Nebulosas Gaseosas

habiendo definido

D _ 27 aseo/Z
_ (‘./L(27r1nk3)3/2

y la energía absorbida correspondiente en el mismo intervalo por lotioniza­
ciones por unidad de volumen y tiempo

= 2.212 x IOHen unidades c.g.s., (2.20)

EMdI/ = Fun/“1d” = N(ll+)Nr
bn"N'

/ ¿ich/uz” . (2.21). ' u
79/2 n31].

Veamos ahora que ocurre con las reconibinaciones. La tasa de recombi­
naciones de electrones libres con velocidad [1),v + (lvl (correspondiendo a un
intervalo de frecuencia [11,11+ (ll/l) a iones sera:

F'md”= N(”+)fo(“vTr)7”7mtd”y

donde 0,“, es la sección eficaz de captura radiativa y [(1), Tc) es la distribución
de Maxwell (le la velocidad de los electrones, valida aún en las condiciones
nebulares:

:x 2

f(v,7'.,)(lv= 47r l 1)2€(_"w2/2kBT')(lU. (2.23)27I'kBT,

Podemos emplear el principio de balance detallado iónico. Consideremos
un átomo en el nivel fundamental (0,11.), que es lotionizado y el electrón
pasa al continuo en el intervalo [141/+ du], dejando al átomo en su nÍVel
fundamental (l, l). La tasa de fotionizaciones debe ser igual al número de
recapturas al mismo nivol fundamental (0,11.)por un ion en el nivel (l, l). La
tasa de recapturas de electrones por cmJ con velocidad [1),v + (lvl en átomos
que quedan en el nivel fundamental (0,11.)sera el número de iones/cms, N“,
multiplicados por la sección eficaz de captura, mm, por el número total de
electrones N,f(v)dv por cm3 y por v (dado que cada electrón barre un volu­
men Umv por segundo). El número de lotoionizaciones desde el nivel n debe
igualar a la tasa de recapturas. Luego

(11/

47I'N0_n(lg'n(l/)Bu(l —(:(‘lw/kl’Tl) l - N“N,a',¿,¡f(v,T()Udv , (2.24)ll/ _

siendo Bll la función de Planck

2/141 l

B” = (¿-2ch/kn'l' _ l
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Se puede combinar las ecuaciones [2.24] y [2.11] (de Saha) para obtener
una. relación entre ao." y am. del tipo

(tom 1112621)2umwe (2 Zr)— =— . -0
(Tun(U) ¡[ghz 2¿“0.11

Siendo el peso estadístico a), = 2. Luego

Ii'Z" ( r . - (lu
1,7de ___N(H+)Nr :Lllc/\..(.(—Iw/k37.)_ ‘ (2.26)

teniendo en cuenta que en los hidrogenoides Iu/ = (/LRZz/n2) + (l/2)m.v2.
Menzel definió

2hD . ¡r _6 . . .
2 = 3.207 x lO (en unidades c.g.s.) (2.27)

C

Ahora podemos calcular el número total de rvcombinaciones al nivel n

oo ‘Xn (x. _ d
f muda = N(n+)N,‘T/2‘—3 g¡¡(I/)(r(—l“'/k"7‘)" = a,.(7;)N(n+)N, .un 7; 7r y" 1/

(2.28)
En la última expresión 1/"= RZ'z/nz. La integral se puede aproximar por

-— no —w ' " d” —— oo 6-1: —— r .

gH/ c( I fin"): =g”/’ IL.(L'r=g”E¡(/\,.). (2.29)

Y el número total de recolnlnnaciones a todos los niveles puede ser escrito
como "_u

z mmm;= N(ll+)N,a,¡(T,), (2.30)n=l y"

donde definimos (“(71), el coeficiente de recomhinación total

I\' Z’Í ":7lmnx ax) — l (tu

(“(71) := z: / _(/”(I/)(r(“ADT”? (2.31)r n=l y"

El factor de (iannt, g“ ha sido calculado por Menzel y Peckeris y otros ¿Lu­
tores después de ellos (Kurzns and Luttor. 196]).

También podemos definir nn coeficiente (73(7)) que se revelará extremada­
mente iitil más adelante y que correspomle a. la Lasa de receipturas totales
sobre al segundo nivel o más alto

n=nmux 0°

z / Fed” = “(11+)NmBUL). (2.32)
11:2 V"
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I\rZ¡I 7|:"ma: w _ u . . l
03m): 75 z / g“(u)el" “8707. (2.3.3)

e 11:2 y"

También podemos calcular el mimero total de lotoionizaciones integrando
FM sobre todas las frecuencias relevantes y sumando sobre todos los n,
aunque en la practica, sólo se requiere considerar el nivel fundamental dado
que, como ya dijimos, la mayor parte de los átomos se encuentran desexcita­
dos. Utilizando la ecuación [2.19] encontramos

°<’ (ll DZ'l I °° d

47rN¡/u ¿am/fi = N(H+)N,T3/2b.c*'/u .1,g(,/)V—'4’. (2.34)

Así que en condición estacionaria

47rN¡/m J,(l¡(l/);f—":= N(ll+)Nca,¡(T,). (2.35)y, ,

Haciendo un poco de algebra con las oruat‘iones [2.34], [2.35] y [2.30] tenemos

brcx';—;¿Midi-Ill] = "ig". g(u)e_ll‘”/k”7i‘l%

E s (um), (2.36)
n=l 113

En esta última expresión

su = CX"f gc'<""/*'B7>)'f—:’. (2.37)

De la misma ¡nanera podemos definir una cantidad similar, GB(T,) tomando
como límite inferior al nivel n. = 2. Con estas definiciones reescribimos los

coeficientes 0A y (73

0', 'I', = I\'Z"(:', 7', '1'3/2
ll ) ll l . (2.38)

05(7).) = Ix'Z"(/H(T,)'I'¿V2.

La tabla 2.] muestra valores característicos de estas funciones de T,
A partir de la ecuación [2.36]

(2/1/(r2)t:”\"(1'(7',.)bl= . (2.39)
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Tabla 2.2: Funciones de Recombinación para el hidrógeno. Las unidades de «AJ;
son cmns‘l. La dependencia de 03(7)) N 4.1 x 10""l'1‘fr’"8cmas’l es bastante precisa.
Extraído de Aller (1987).

T,(K) GA GB log 0,1 log aB

5000 0.074 0.049 -12.166 -l2.343

10000 0.128 0.080 -l‘2.380 42.585

20000 0.2l8 0.124 42.600 -l2.845

Podemos dar algunos órdenes de magnitud involucrados. Por ejemplo,
J(1/) N 10""B.,('I'¿¡), Tr; N 8 x 10'l K. Si suponemos Te N l x 10" K encon­
tramos que. b¡ N 3.5 x l07. Es decir, la población de átomos en el nivel funda­
mental excede a la calculada mediante equilibrio termodinámico (a través (le
la ecuación de. Saha, por ejemplo) en un lactor de alrededor de 35 millones.
Y ¡mientras las ionizaciones se ven fuertemente reducidas, la tasa de recombi­
naciones ocurre a un valor Íijo que. depende. de. (rH(T,) = 4.18 x l0—""cm"’s‘l
y (le las concentraciones de. N(l-l+) y N, a la temperatura 'l', = l x l0" K
(ver ecuación [230]).

Téngase en cuenta que .l,, es la radiación total en el elemento de volumen
considerado y que.está. conformada por la radiación estelar mas lo que radía
la propia. nebulosa.

2.1.1 Decremento de Balmer

A partir de algunas hipótesis sobre el transporte radiativo podemos desa­
rrollar un modelo de nebulosa para obtener las intesidades relativas de las
líneas del l-l, particularmente de la serie de Balmer que son las observadas
en el rango visible del espectro electrormignetiro. Esta serie se define. por
las transiciones al primer niVelexcitado (n = 2) desde cualquier otro nivel
superior. 1-1,. (n. = 3 ——>n = 2) A = 6562 Á, II”, (n. = 4 —> n = 2) /\ =
4862Á, H.,(n=5—> 71:2)A=434o Á, ms(11:6 —.n:2)A=4lO
Á, 1-11(n = 7 —. n = 2)A = 3970 Á, 1-13, (n = 8 —> n = 2) A = 3888 Á,
son las primeras líneas de la serie, y las únicas relevantes para esta tesis.

Las recomlnnaciones electrónicas se producen en cualquier nivel del ion
de Hidrógeno. A partir de este nivel el átomo empieza a decaer hasta que al­
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canza el nivel fundamental. Es de esperar, entonces, que la.línea más intensa
de la serie de Balmer sea Ha, después con menor intensidad le sigue Hg y así
sucesivamente. Esta succsión de intensidades decrecientes es conocida. como
Dccrcmcnto Balmcr y es muy importante en los diagnósticos de nebulosas.
Menzel y Baker (1937) supusieron tres condiciones diferentes para las nebu­
losas a las que llamaron Caso A, Caso B y Caso C.

Siendo el El Caso B el más representativo
de las nebulosas, y el que empleamos en esta
tesis, nos (letendremos a describirlo con algún

n detalle. Se supon a la nebulosa ópticamentc
gruesa con lo (¡ue l0s fotones Ly se crean por

+ + degradación de radiación UV, entonces puede
ocurrir la eXcitación desde el nivel fundamental
de manera directa a una tasa F1". La figura

H 2.2 esquematiza el balance detallado en esta
situación. Las transiciones que arriban al nivel
n provienen del continuo k, de nÍVeles supe­
riores n” y del fundamental, l; ¡mientras que
disminuyen la población atómica en el nivel n

n las transiciones radiativas liacia niveles n’ de
menor energía. ('Ion un signo + se ha indicado
las transiciones (¡ne aumentan la población y

o

con un signo —las que disminuyen la población
de átomos en el nivel n. La ecuación de equi­

l

Figura 2,2: Esquemade librio estadístico puede ser reescrita como
las transiciones consideradas en el
Caso B. n-l

z F‘n'HI+ /°o Fxndu+ Fl” = Z F‘un'-
n"=u+l y" n’=l

Si asumimos como Menzel y Baker ([937) que IP“, = F,” entonces
n-l

z Ip’lun+ j,» Fluid”= Z [Pnu'-u"=n+| n'='

Podemos calcular un coeficiente de recombinación efectiva para el número
de fotones emitidos en una transición particular, n —>n', por ejemplo, Hg.

Em' = Pnn'lpn= N(H+)Nel)1m’z ni|"(jti"n= N(”+)Neann' 1
n,">n

y la energía total emitida

En": = N(ll+)Nrn',,,,:/u/,,,,' . (2.43)
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En las últimas ecuaciones se ha definido (Seaton, 1959)

n-l
Ann'

An= z Ann’ Y [Jnn'= T ,n’=l n

n"-—l

("INM= z Pn"mCmua

oo

/ FMIHdI/= N(“+)Nrnn"(Te) .un"

Siendo an"(Te) el coeficiente (le recombinación para el nivel n”. Y además

1?": N(n+)N, z n,.n(’l',)C,.u,.. (2.46)
n" >11

Las cantidades C'unnsólo involucran constantes atómicas y pueden ser calcu­
ladas de una vez y para cualquier situación posterior. El juego (le ecuaciones
(le equilibrio estadístico, se. comienza a resolver partiendo de los niveles su­
periores y llegando hasta los más bajos.

En el caso de l'lfi podemos calcular

EMI”) = (r(H")N(ll+)N,lil/H,í |

[EU/,3) = N(ll+)NcIE,‘¡’_.zx ¡(l-25 erg cm‘3 s" , (2.47)

siendo CY(]]¡;)el coeficiente de. recombinarión efectiva para Hg y

[3.7.2= (Y(H¡})hl/“” x 1025 .

Clarke (Clarke, 1965). En el Caso B podemos emplear la siguiente aproxi­
mación

Eiza) = 1.3387z-O-m‘”10-0-0424“ (2.48)

con t = Tc x lO"'.

Si queremos realizar cálculos mejorados del Decremento Balmer debemos
tomar en cuenta. no sólo el número n del nivel atómico, sino también, l.
Clarke (1965) y Brockleluu'st (|97|) hicieron los cáculos detalladamente.
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2.2 Líneas Exeitadas Colisionalmente

Como ya hemos dicho cn la introducción de este capítulo uno de los meca­
nismos a través de los cuales los iones de las nebulosas son excitados es el
colisional. En las nebulosas de baja densidad es muy improbable que el l-lsea
excitado por mecanismos colisionales. Pero los elementos más pesados son
particularmente sensibles a las colisiones con (‘.l(-‘.('.l,l'0ll(‘.Slibres. En particular
los niveles de baja excitación (le especies como (ÏI++, C“, Ne++, N+, 0°,
0+, O++, 5+, etc. (Iuando decaen al uiVel fundamental emiten líneas en el
rango UV observables con telescopios ubicados en estaciones satelitales. En
el rango del visible, sin embargo, son pocas las líneas que se producen, una
de ellas la desexcitaci(')n del Mg0 3 '5 - Il 3P. con /\ = 457l En algunas
nebulosas muy densas, particularmente 1;(Tur se observan líneas permitidas
de iones del Fe.

Las líneas más observadas corresponden a transiciones dipolares magné­
ticas o cuadrupolares (-‘.l(»".(‘.|,ricas,también llamadas prohibidas, por violar Ia
regla de paridad de Laporte. Para poder llacer un calculo de las intensidades
que pueden alcanzar y su dependencia con los demás parámetros físicos de la
nebulosa, es necesario conocer las probabilidades de transición. Como estas
transiciones no pueden ser observadas mediante experimentos de laboratorio,
los cálculos se apoyan en modelos atómicos. Si bien algunas comprobaciones
se pueden hacer mediante observaciones (le objetos astronómicos, en general,
nu diagnóstico exhaustivo no esta disponible.

Para poder calcular las intensidades de las líneas colisionalmente exci­
tadas, sean permitidas o prohibidas debemos conocer, ademas de los valores
A de las tasas de transición, las secciones eficaces a(v) para la excitación
entre los niveles n'L’S'J' a un nchl aLHJ. En las transiciones prohibidas
los niveles a’ y a son iguales.

Consideremos un electrón en colisión con un ion con un parámetro de
impacto R. Su momento angular será

, = nw/f .

el que cuánticamente se expresa como

L = (/L/27l')\/l(l+ l).

1%,: ,/1(1+ l)/k ¡.-= ¡173; . (2.49)
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Es difícil que un electrón encuentre un blanco con exactamente la combi­
nación precisa de R y l para cumplir con esta condición. Así que una
descripción mecánica del electrón entrante involucra la suma de ondas de
diferente momento angular: funciones 3,1),(1etc. El electrón deberá tener
suficiente energía para excitar el ion desde el nivel J' al nivel superior J. Por
otro lado, el valor de l no puede ser demasiado alto, si no el electrón no haría
impacto. Cuánticainente la sección eficaz ('s la siguiente suma

«(J’ _. .1)= ï 521+ l)P(./’ —»J, 12,). (2.50).2
A' (:0

Hebl) y Menzel (1940) hicieron notar la próxima dependencia de a(v) con
21-2lo que les llevó introducir la cantidad (l llamada Intensidad o Fuerza de
la Colisión.

7T , ¡1.2 Q J',J
= Ene/V1) ( ) .

La tasa total de excitaciones colisionales por unidad de volumen y tiempo es

0.,(J’ —+.I)
Il7r1n.'z v2

m

fr”; = N_¡:N,/ va,,(J',J)f(-n)(l-u= NJ'N,q(J'J) , (2.52)no

donde es la distribución inaxwellianade velocidades tal como se la uso
antes y q(J'J) es el llamado coeficiente de activación. La integración es sobre
todas las velocidades mayores (¡ue no dada por la condición

¿"I-v: = XJ - ,\'.I' = \’.I.I' y

el intervalo JJ’ (le energia. También podemos definir nn coeficiente de desac­
tivación q(JJ’) notando que bajo condiciones de equilibrio termodinaniico el
número de excitaciones colisionales desde el nivel J’ al J debe igualar ex­
actamente al de desexcitaciones colisionales del J al J’. Como NJ/NJI esta
dado por la relación de Bolztmann tenemos:

2J+l
mC-xullkBT.q(-Í'J) = (IU-1')

Aún mas, se puede demostrar que Q(J'. J) = Sl(./,J'). Luego las intenisdades
de colisión son análogas a las intensidades (le la línea que tienen la propiedad
de que S(aJ, a'J’) = S(a’./’, (rJ) para todos los tipos de transiciones. Ahora,
poniendo los valores numéricos

.9 .I’J . _ .

«¡(J'J) = 8.63><10-“fi7‘r"/‘c“JJ'/‘"7° (2.54)
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2 Nebulosas Gaseosas

Q(J'J)
2J + l

siempre que la aproximación a 2 {lv-2 sea válida.
En la figura 2.3 se observa los términos in­

volucrados en el equilibrio de ionización del

q(JJ') = 8.63 x 10-6 7:”? , (2.55)

nivel i: aportan las colisiones desdej a6 i
(mayor o menor) y las transiciones con emisión
de un fotón (radiutivas) desdej > i; dismin­
uyen las colisiones desde i a cualquier otro
nivel y las transiciones radiativas hacia j' < i.
(Jon signo + se. ha indicado las transiciones
que aportan al nivel i, con signo — las que
disminuyen el nivel i. Con R se ha indicado
las transiciones radiativas, con C las colisio­
nales. Podemos ahora escribir las ecuaciones

. . . 'enenles del e( uililn'io estadístico de line" s .o­
Figura 2.3: Esquema de . i I ‘ d“ c
¡as transidonesconsagradas en e| lislonales. Debemos notar, al hacerlo, que tau
equilibriodetalladocuandoentra" sólo pueden existir transiciones radiativas lia­
en juego las colisiones atómicas. . . . . ., . .ela niveles Inferiores. Para. el zesrmo mvel

2.711+ z Fin= z FUI+ , (2.56)
1'?“ i">¡ .í'<¡ j?“

donde el nivel j” > i > j’. 'J-u.-y ¡7.3:son las tasas de transiciones radiativas,
¡mientras que fú- son las transiciones colisionales i —j . La ecuación anterior
puede ser reescrita como

í-l
Ne z ¡Vi/(lia+ z NJ'"(/l¡".'+ quj'u) = N,‘ z: Aür + N, qu-J- . (2.57)

j'<í j">i i>j' ¡#1

Las sumas se extienden sobre los m. niveles involucrados en el esquema.
Para las configuraciones pz, p" yp", m. = 5, pero si se agregan términos
mayores como puede ocurrir cuando se estudian algunas líneas UV, m puede
llegar a 15. Empleando los resultados ya obtenidos (ecuaciones [2.54]y [255])
e introduciendo explícitamente valores para A y Q, podemos obtener m ecua­
ciones, sólo m.- l independientes. Así (¡uesólo podemos resolver los cocientes
n.- = N,-/N¡, para i = l . . .171. Por ejemplo‘ la configuración p"l cuyos niveles
son 433“, 2D3/2, 2D5”, 7P¡¡2 y 2P3/2 a los que muneramos con subíndice
i = l al 5 respectivamente (ver figura 2.4. Llamamos

. N 'I'Iv _ -2 I’ _ e ‘

.1,—lO ——\/ï, i- —-10x103 . (¿58)
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Entonces tenemos que, planteando la ecuación 2.57 para i = 2

463r — . 2

l z oA'Zl+ ((912 + Q'23)+ (n24 + nnlc “d‘en” nz = 59231“ +

. r r

+ [46301442+ 2am] “4 + [463o A52+ 052] ns + nue-xn/kBTe = o (2.59):1: ¡’7

y otras expresiones análogas se obtienen para los niveles 3, 4 y 5. Este
modelo atómico (le.5 niVeleses muy empleado eu la obtención de densidades
iónicas de las distintas especies, las ecuaciones pueden SCl'resueltas mediante
la ayuda de computadoras. Sin embargo, cuando la densidad NpSlO5 cm'3
podemos suponer que. las excitacioues se producen directamente desde el
nivel fundamental. Por ejemplo, en el O++, que tiene una configuración pz,
suponemos que las transiciones al término ¡S provienen únicamente del nivel
3P y despreciamos las excitacioues colisiouales 'D——>1S (ver Íigura 2.4). El
átomo de cinco niveles puede.ser reducido a uno de 3 niveles: P (que llamamos
A), D (que llamamos B) y S (que llamamos (J). Luego, el número de átomos
que entran al nivel ll); por excitaciones colisiouales iguala al número que
escapan por radiación más los que. escapan por colisiones

NANquB = NBNchA + NHABA - (2-60)

Utilizando las ecuaciones [2.54]y [2.55],y teniendo en cuenta que 2JA +l = 9
y 2JB + l = 5 tenemos

NB_bB (NB)°; Q/¿_ [1+ ABA]N_A _ Ü N_A by — Nr‘IB/l

5794

[1—+
A, , a¿120,13Bi

siendo (NB/NA)° la tasa apropiada para el equilibrio termodinámico a tem­
peratura Te. Para transiciones lD —>3P (nrbulares)

Em, = N( 'n2) [A( 'D, — “Im/“4 '02 — 3P,)+

+A( ‘02 — "Pg/“4 lD2 ——”|‘¡)] = Nau/lu)“ . (2.62)

Si Hp se origina en el mismo volumen considerado podemos utilizar la ecuación
[2.47]. Sea entonces N'(i0n) = N(término fundamental)SN(ion) a densi­
dades nebulares. Luego

N.(i01l) _9 (:1: + 5794ABA/QBA) o 504 [Mb
— =0.906x10 — lO" x‘BllfiE". ,
N(H+) (A/M/ll) “¡U/¡3)

(2.63)
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lo que puede ser expresado como

N ‘(ion) ,0 4/.
W = “(1+ bzv)\/ÏE4_2IO

I(neb) I— . (2.64)¡(Ha

La cantidad l + bzres un criterio muy bueno para el caso de baja densidad ya
que si este factor se excede eu mucho de la unidad, las transiciones colisiona­
les lD y 'S se pueden volver importantes y ya uo es válida la aproximación
empleada de los tres niveles.

2.2.1 Diagnósticos con líneas colisionales
Determinación de Tr

A partir de las intensidades observadas eu los flujos de las lineas colisionales
podemos realizar diagnósticos accrca de la nebulosa. Utilizamos para ello la
aproximación de baja densidad que considera sólo tres niveles en las config­
uraciones pz, por ejemplo, del O++. Llamamos, como antes, 3l) = A; 2D =
B y ¡S = C. Observacioualmente esta bastante bien establecido que a bajas
densidades la transición C —>B (auroral) es mucho menos intensa que la
transición B —>A. Como ACB es normalmente muclio mayor que ABA, este
lieclio significa que la desexcitacióu desde el nivel C no tiene (lemasiada im­
portancia y que al plantear la ecuación [2.60]estamos justificados en asumir
que ek número de iones entrando al nivel B por cascada radiativa desde el C
puede ser despreciado. Sólo eu iones como el N+, las desexcitaciones colisio­
nales del término B son significativas a las densidades nebulares. Bajo estas
condiciones, entonces, sólo debemos determinar el cociente NB/NA. Para el
nivel C podemos suponer que las excitacioues colisionales están seguidas sólo
de decaimientos radiativos. Luego

NANr‘IAC= Nel/inn + ACA) , (2.65)

luego, usando las ecuaciones [2.54], [2.55], [2.60] y [2.65] encontramos

ü = MA 1+ 1.723x lO"'M] emm/kv“, (2.66)NB 9/13 ACB + ACA ABA

La intensidad auroral esta dada por I,l = NCACB/u/CBy la intensidad
nebular 1,, = NBAAB/ll/HA. Entonces, el cociente de estas líneas nos puede
dar una indicación de la temperatura (r'lertróuica. El coelicimrte de Boltz­
mami depende de la densidad, delos coeÍir-ientesA, pero, más importante, del
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4363 (1.808) Q.A

2332 (0.000076) Q

232] (0.229) M

++ 5007 (0.0206)M, N

4959 (0.007 l ) M, N

4931.8 (0.000002) Q

2.5| eV 5.35 eV

P2.1,0 (A) lD 2 (B) S (C)

+

S «10300{

3.04 eV

4 2 2
S (l) D (2) P (3)

Figura. 2.4: Arriba. Esquema de la configuración 2p'2 del O++(no está
en escala). M, denota una transición dipolar magnética; Q una transición
cuadrupolar eléctrica; A, una transición Auroral y N, una transición nebular.
Se muestran las longitudes de onda en Á y las probabilidades de las transi­
ciones. Al lado del término espectral se ha indicado el símbolo con el que
se Io denomina en el texto para hacer los cálculos. Abajo. Esquema de la
configuración p3 para el 5+ (no está en escala). Se muestran las longitudes
de onda en Á, los términos espectrales y la denominación empleada en el
texto par realizar los cálculos. (Aller, 1987)
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cociente de las intensidades de colisión. Se puede demostrar que la relación
[2.66] resulta. en

[n QAC ACB ABA l + “2517] _xBC/kBT
___——— — e. 2.67

[n QAB ACB + ACA ACB 1 + (ti-T e ( )

De forma general la expresión anterior es reescrita como

i = (77. ¡giran/t_ (2.68)Íu l + (l-¿JÏ

En la Tabla 2.3 encontramos valores típicos de los parametros involucrados en
la expresión [2.68]. El cociente de lineas mas empleado en la determinación
de Te es el que involucra a las transiciones del ()++, /\ = 4363, 4959 y 5007
Á. La relación entre los flujos de estas líneas queda

l + 0.00038¡(4959) + ¡(5007)
1 + 0.0437

= 7.77
[(4363) l ] ¡OM-Wl . (2.69)

Los valores (le a¡ , a2 y C'r varian suavemente con la temperatura. Estas varia­
ciones pueden ser despreciadas a primer orden. En la práctica uno supone
una. Te = 104K y se procede por iteracióu.

En principio las demás relaciones mostrmlas en la tabla 2.3 pueden ser
utilizadas, pero en general las lineas aurorales son muy débiles para ser de­
tectadas o se encuentran mezaladas con mu otras lineas espectrales.

Determinación de la Densidad Electrónica

Los iones de configuraciones p3 también pueden ser empleados para. deter­
minar las temperaturas electrónicas y aún mas, pueden ser empleados en la
determinación de la temperaturay la densidad simultaneamente. El principio
es el mismo que en el caso de la determinación de Te, pero aqui la densidad
electrónica juega un papel dominante en las intesidades de los flujos de las
líneas.

En las configuraciones p3 el termino fundamental es el "53/2 y hay cuatro
niveles excitados: "¿Ds/2y 2D3/2 y los dos términos 2P3/2 y 2P”). Hay cua­
tro transiciones entre los términos 2P y 2D (aurorales). En la figura 2.4 se
observa. un esquema de un ion con esta configuración.
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Tabla. 2.3: Los valores de las columnas Auroral y Nebular corresponden a
las longitudes de onda de las transiciones expresadas en Á. Los valores entre
paréntesis en las columnas correspondientes a al y a2 denotan el exponente en
base 10. Los valores de (71- con * deben ser aplicados a los cocientes medi­
dos de las transiciones nebulares más intensas respecto de Ia transición auroral;
es decir: |(6584)/I(5755) en el caso del N+; |(3869)/I(3342) para el Ne++ y
l(7135)/|(5192) en el Ar++. Si ambas transiciones son empleadas los valores de
CT deben ser multiplicados por l,,/I(/\*) = 1.34, l.30 yl.24 respectivamente.

ion t Aurora] Nebular (77v a¡ a2 d(2,3)

N+ 0.5 5755 6548 5.02* 5.2 0.249 1.086

1.0 6584* 5133* 5.3 0.256

l") 5.]9’“ '33 0.26]

20 5.20* r>4(4) 0.265

O++ 0.5 4363 4959 8.01 3.2 3.88 1.432

1.0 5007 7.77 3.3 (4) 4.37 (-2)

15 7.66 40(4) 4.54 (-2)

20 7.62 40(4) 4.55(—2)

Ne++ 1.0 3342 3969 1040* 7.0 2.60 (-3) 1.870

3869*

Ne4+ 1.0 2972 3426 15.29 9.3 1.83 (-3) 2.107'

1.5 3346 16.52 9.6 (-5) 2.06 (-3)

20 17.20 10(4) 2.30 (-3)

S++ 1.0 6312 9069 645 8.8(-4) 4.70 (-2) 0.990

9352

013+ 1.0 532:; 75:30 3.09 5.9 (4) 6.20 (-3) ¡.174

1.5 8045 3.23 (¡.8(4) ¡30(3)

Ar++ 1.0 5192 7751 l0.|7* 2.o (4) 4.60(-3) 1.203

7l35*

Ar4+ 1.0 4625 6435 6.08 24(4) 1.80 (-3) 1.351

700.")
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Supongamos una situación simplificada. Consideremos dos transiciones
nebulares 483/? —v2D5/2 (que llamaremos l - 2) y 4San —v2D3/2 (que lla­
maremos l - 3). Consideremos que las otras transiciones sólo influyen en un
segundo orden. Escribimos las ecuaciones de equilibrio estadístico tomando
en cuenta las excitaciones desde el nivel fundamental (l) a los niveles exci­
tados (2 y 3) y su desexcitación desde alli. Podemos suponer que x” = x”
dado que las diferencias son muy pequeñas.

NINA?” + NsNe‘la'z = N'ZA'ZI+ NzNe(‘123 + (hi) - (2-70)

NlNeqlíl + N-chq-za = ¡Va/1:31+ N:iNe(q.3-2+ (131) - (2.71)

Las transiciones radiativas desde los niveles 2D son despreciables. Empleando
las ecuaciones [2.54] y [2.55] y C = 8.63 x 10‘43: obtenemos

ü _ N< 205,2) _ wagi: + 431-“0.,” + más: (2 72)— ' '“ n nninn Aun/3 ' ­
N2 N( z03/2) U2 ¡11: + nm + cn”

Consideremos primero los casos limites. Supongamos una alta densidad
(I muy grande). Los términos que involucran a los coeficientes A pueden Ser
despreciados y Ia ecuación anterior se reduce a

N3 wz)

N2 ¿02

las intensidades radiativas son I = NAÍu/ asi (¡ne el cociente entre las inten­
sidades de las líneas será.

¡3| wzi/lrn V31 tds/1m ,— = —— 2 ——— (2.73.)
['21 ¿02/421 V2] w-zA-zl

dado que 11;“2 M“. En este límite no int(-‘|‘(‘.sa.nlos coeficientes de intensidad
de las colisiones. El otro extremo es cuando la densidad es muy baja. Los
términos que involucran a los coeficientes de Einstein son los que predominan,
luego

Na _ (Azlllm)
N2 (Afilnl'l)

y las intensidades relativas quedan

Ízn _ ¡Va/431 _ 913
’21 NZA'ZI 91-2

Bajo estas condiciones, cada átomo que alranza el nivel 2D se desexcita bajo
radiación.,N-¡ y N3 quedan determinados por el número de excitaciones c0­
lisionales y los coeficientes .5'no quedan involucrados.

(2.74)
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Log(N.) Lo

Figura 2.5: Izquierda. Cociente de las intensidades de las líneas espectrales del
0++, I(37'29)/I(3726) como función del logaritmo de la densidad electrónica, Ne. Las tres

curvas representan los cocientes para las temperaturas electrónicas Te 20 x l03K (curva de
arriba). lO x 103 K (curva del medio) y 5 x l0‘ K (curva de abajo). Derecha. Cociente de las
intensidades de las líneas espectrales del S+ I(G7l7)/I(671ll) como función del logaritmo de
la densidad electrónica, N.. Las tres curvas representan los cocientes para las temperaturas
electrónicas Te lO x |03K (curva de arriba). '20 x lO"i K (curva del medio) y 5 x 103K (curva
de abajo).

Entre estos dos extremos los cocientes de las intensidades cambian muy
rápidamente con la densidad. En la Figura 2.5 vernos la. dependencia de los
cocientes (le las intensidades con la densidad electrónica. Como se ve de la

figura, una pequeña dependencia. con la temperatura electrónica es aprecia­
ble. Esto ocurre porque los niveles 'ZDestán influenciados por intercambios
con los niveles 2P.

Las configuraciones clásicas que involucran ¡Lniveles p3 para. el cálculo de
la densidad electrónica son:

Tabla 2.4: Diagnósticos de densidad nebular. Especie iónica, denominación del espectro,
cocientes de la intensidad de los llujos (las líneas espectrales se indican en

Ion Espectro Cociente
(1+ C ll] “2326) / l(2328)

C++ ('J lll] ¡(|907) / l(1909)
N” [N l] l(")l9b‘) / l(5200)

N++ N lll] [(1749) / ¡(1752)
0+ [O ll] l( 3726) / l(3729)
O+3 01v] ¡(|401) / I(1405)
Ne+3 [Ne IV] “2423) / I(2425)

Continúa en la siguiente página.
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viene (le la página anterior

Ion Espectro Cociente
SH“ Si lll] ¡(1883) / [(1892)
8+1 [S u] ¡(6716) / ¡(6731)
Cl++ [Cl nl] ¡(5517) / ¡(5537)
Ar+3 [Ar IV] I(1l7ll) / ¡(4740)

También pueden ser derivadas las abundancias (le los elementos respecto
del H+. En este caso se toma en cuota qeu N(X¡)/N(H+) = I(/\)/I(Hp) x
j(1‘Ip/j(/\), en donde I(z\)/I(H¡¡) es el cociente. (lel flujo observado, y /\ se
refiere a la longitud de onda (le.Ia transición considerada. j(H,3) es la emi­
sividad del II+ en la transición Hp la que puede ser calculada mediante la
siguiente fórmula: 47rj(ll;;) = 1.387x10’25N,N(H+)t'°‘89310‘°‘°“4/' (Brock­
lehurst, 1971). Y cs la (emisividad(lvl ion. Típicamente se emplean lasa
siguientes transiciones para calcular la abundancia iónica respecto del H+.

Tabla 2.5: Diagnósticos de Abundancias lónicas.

Ion Espectro Línea espectral(Á)
1+ (,J u] 2326+28

C++ (j nl] l907+09
N° [N I] 5|98+5200
N+ [N n] 5755, 6548, 6583

N++ N lll] l749+52
0° [o l] 6300, 6363
O+ [o u] 3720+‘29, 7320+30

O++ [() lll] 4303, 4959, 5007
O+3 [O IV] lll00+01+05+07

Ne++ [No m] 3342, 3869, 3968
Ne+3 [Ne IV] 2423+25, 4724+25
No.“ [Ne V] 297."), 34'26, 3346
Si++ Si nl] l206, |883+92
8+ [S u] 4068+76, 6716+3l
S++ III] Gill2, 9069, 9532
CI+ [(Jl n] 3679, 5807, 9383

('Jl++ [(Jl nl] 5517+37
CI+3 [CI IV] 5323, 75:31, 8045

Continúa en la siguiente página
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viene de la pagina anterior

Ion Espectro Línea espectral (Á)
Ar++ [Ar lll] 5192, 7136, 7751
¡xl-+3 [Ar w] 2854+68, 4711, 4740,7170
Ar“ [Ar v] 4626, 6435, 7006

2.3 La nebulosa Cebolla

La resolución completa de la dinámica nebular exige el cálculo detallado del
equilibrio iónico estadístico tomando en cuenta a todas las especies presentes
y todos los procesos de transferencia (le energía simultáneamente.

Un acercamiento más esquemático y sencillo permite, sin embargo, for­
marse también una idea acerca de la estructura de la nebulosa. El esquema
parte de la idea de que la nebulosa puede ser dividida en capas concéntricas
como una cebolla, (le allí su nombre. Cada capa está definida por una tempe­
ratura electrónica Te y por una densidad electrónica ne y sólo se encontrarán
dentro de esa capa las especies ionizadas compatibles con los valores de estas
variables.

De esta manera podemos clasificar a los iones según el potencial de ion­
ización necesario para producirlos en tres capas o niveles: Alta, Media y
Baja energía o potencial (le ionización (P.I.). La tabla 2.6 se muestra la
clasificación usual hallada en la literatura y que empleamos en esta tesis. En
una nebulosa ionizada exclusivamente por Ia radiación de la estrella central
esta. clasificación se corresponde con un gradiente de Te. Sin embargo ondas
de choque pueden provocar un aumento (le la Te localmente revirtiendo el
gradiente esperado. Esta situación es esperable en las nebulosas de anillo.

Tabla 2.6: Clasificación de las especies iónicas en el modelo cebolla de nebulosa. Especie,
Potencial de lonización (P.I.) y zona para el modelo de cebolla

Ion P.I. Zona
eV

(3+ l L3 Baja
NU 0.0 Baja
N+ 14.5 Baja

N++ 29.6 Media

0° 0.0 Baja
O+ 13.6 Baja

O++ 35.l Media

Continúa en Ia siguiente página
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viene de la página anterior
Ion P.I. Zona

cV
0+3 54.9 Alta

Ne++ 41.] Media
Ne+3 63.5 Alta
Ne+4 97.0 Alta
Si++ [G.3 Media

5+ 10.4 Baja
S'H' 23.4 Media
(il++ 23.8 Media
(¡1+3 39.9 Media
/\r++ 27.6 Media
/\r+3 40.9 Media
/'\r+4 59.8 Alta

En esta clasificación se considera como Bajo un potencial (le ionización
(PJ) inferior a los '25 eV; Medio a 25 < f’.l < 50 eV y Alto a P.l > 50 eV.

2.4 Los Efectos del Polvo Interestelar

La importancia (Iel polvo en el MIE hace tiempo que lia sido reconocida. El
Saco dc Carbón es una (le las manifestaciones (le la Galaxia mas fácilmente
reconocibles a ojo desnudo. El fenómeno (le lo que llamamos polvo intereste­
lar ha sido constatado en casi todos los objetos astronómicos. Por ejemplo,
el Atlas Sirmnlo (le la Via Láctea en el Hemisferio Sur demuestra la omnipre­
sencia del polvo y su extremaclaimmte irregular distribución. Las imágenes
de la. Nebulosa (le Trífida muestran la intima asociación (lel polvo con las re­
giones H Il. La relación (le masas entre polvo/gas es del orden (le 0.01 (Aller,
1987) y es razonablemente constante en toda la Galaxia. Las observaciones
en radio, en el infrarrojo y en el UV han mostrado la presencia del polvo en
muchas nebulosas planetarias.

En lo que concierne a esta tesis, una razón más que importante para estu­
diar al polvo es cl llamado efecto (le la extinción: el polvo absorbe radiación
(le alta frecuencia (azul, violeta, UV, etc) y la reemite en frecuencias menores
(roja, infrarroja, etc) generando un exceso o enrojecimiento en el flujo (le las
frecuencias menores.
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2.4.1 Efectos de Extinción Producidos por el Polvo
Un modelo sencillo (le la extinción causada por el polvo se puede expresar
mediante la siguiente relación

¡(M FO) A r
—¡°(/\°) —F(Áo)100 Í“. (2.7)

F(/\) y F00) son los [lujos
medidos en las longitudes (le ou­
(la A y Ao. Usualmente y por ra­
zones prácticas Ao E Hg. Los
valores I representan las inten­
sidades de las líneas espectrales.
C,“ es el valor (le la extinción
logaritmica para Hg mientras que

la función C,x¿f(/\) es la extin- m I ¡ I A l I I I
ción logaritmica para A. En la m" ‘°°°‘°°°'‘°°°'lfidïáï "°°°’"°°°'°°°°m“
porciónvisibledelespectro, >
0 para ,\ < [la y < 0 para, Figura 2.6: Funciónde enrojecimientof(/\).
A > Hp. La figura 2.6 muestra (Kaler' 1976)
la dependencia (le f con /\ tal como fue calculada por Kaler (1976). La ley
de extinción parece ser bastante uniforme en la región del óptico del espec­
tro electromaguético y en cualquier dirección que observemos del espacio,
aunque hay algunas zonas en que ocurren absorciones anormales como en
Orión o p Oph, etc.

Si A) es la extinción medida eu magnitudes para la frecuencia A,el exceso
de color es E(/\ —V) = AA—Av, eu particular

13(3 —V): AB —Av, (2.76)

donde AE' = 2.31 y AQ]= [.83 para /\ expresado en inn. Podemos expresar
la extinción interestelar como E(A —V)/E(B —V) eu función de la recíproca
del la longitud (le onda. Luego

A) _ E(A— V)
13(¿3- V) ’ EU} —V) + R

COI] A v

R’ E(B— V)

el cociente de exceso extinción —color. Numéricameute R N 3.1 (Savage and
Matllis, 1979), ¡mientras que Seaton (1979) adoptó R = 3.2. Siguiendo su
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deducción A lA' . =— ',=— . 2.77
M”) 13(13— V) ’ I A (,lm) l l

La extinción en cualquier frecuencia es

¡OCudH/(M)

donde

XC") , , ( l ) .
/\=——l, All =.\ ———=.3.(8. 2.78

fl l XM”) l "l 0.486] ’ ( l

Luego, (le acuerdo a lo definido,

= 0 , Car = 0.4/\'(H¡;)EB_V= 1.47EB_V. (2.79)

El método más popularmente utilizado para determinar la extinción gene­
rada por el polvo es mediante el estudio (lvl decremento Balmer. Uno puede
emplear los resultados de los modelos radiativos hallados en la sección 2.1
adoptando alguna de las hipótesis allí utilizadas, que hemos abreviado bajo
los nombres de Caso A, Caso B y Caso (I.

2.5 Las Nebulosas de Anillo

Ya hemos hemos dado cuenta del fenómeno (le las Nebulosas Gascosas, su
clasificación y la descripción (le algunos |)l'0('(‘S()Sfísicos que ocurren en e­
llas. En esta sección hablaremos de una nueva clase de nebulosas, conocidas
como Nebulosas (lc Anillo: extensas envolturas gaseosas alrededor (le estrellas
WR de población l, aunque también visibles alrededor de estrellas Of, OB y
estrellas azules variables luminosas (o Luminous blue variables, LBV).

El nombre de nebulosas de anillo responde a una característica. más o
menos general (le estas nebulosas que es su forma de arco, a veces cerrado.
Dados los valores característicos (le tasa de pérdida (le masa y velocidad
terminal del viento, la existencia de nebulosas de anillo es esperable en los
alrededores (le. una estrella WR. Ejemplos clásicos (le nebulosas de anillo
son NGC 6888, alrededor (le la estrella “0192163 (le tipo espectral WNG;
NGC2359, alrededor de HD56925 (le tipo WNS; (l 2.4+l.4 alrededor (le LSS
4368 de tipo WO, etc.

Los primeros en estudiarlas fueron Johnson y I-logg (1965) quienes corr­
cluyeron que la materia qUe conforma a la nebulosa está constituida princi­
palmente por gas interestelar barrido por el fuerte viento (le la estrella. Los
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primeros catalogos de nebulosas de anillo son los de Chu (1981), lleckathorn
ct al (1982) y ('I'hn et al (1983).

Posteriormente Miller y Chu (1993) empleando imágenes CCD con filtros
de interferencia realizaron una búsqueda completa de nebulosas de anillo
alrededor de estrellas WR galácticas visibles desde del hemisferio norte que
incluyó 62 estrellas, agregando al menos tres probables candidatos nuevos
a los catálogos existentes y otros tres más que consideran como posibles.
Marston et al (1994a; 1994b), por sn parte, realizaron una búsqueda similar
en el hemisferio sur empleando el catalogo de van der Hucht ([981) de es­
trellas WR. Emplearon también filtros por interferencia de banda angosta y
con un telescopio de gran campo registrando las iméagenes sobre CCD. En­
cuentran seis nuevas nebulosas de anillo (Marston et al., 1994a) y catalogar)
a otras once como posibles (Marston et al., |994 b).

Combinando estos dos últimos trabajos con los de Miller y Chu (1993) del
hemisferio norte, se ha relevado el 92% del catalogo de van der l‘lucht (1981),
lo que representa 145 estrellas, 39 (26.9%) de ellas tienen una nebulosa de
anillo asociada. De esta fracción ‘23corresponden a nebulosas cuya estrella
central es de tipo WN y 13de tipo WC. Las tres restantes corresponden, una
a un sistema WN+WC, otra a una estrella del tipo WO y la restante a un
grupo de estrellas WR.de distintos tipos (WRB7, WR38, WR39). Ocho de las
nebulosas detectadas estan alrededor de los l7 sistemas WR+OB conocidos:
4 están alrededor de alguno de los 9 sistemas WN+OB conocidos y otros 4
alrededor de lOS8 sistemas WC+OB conocidos. Por otra parte el 31% (le
las estrellas WN y el 16% de las estrellas WC actualmente clasificadas como
simples tienen una nebulosa asociada.

No sólo en estrellas WR se observan nebulosas de anillo, también alrede­
dor de estrellas Of. Lozinskaya (1982) y Lozinskaya et al (1984) buscaron
nebulosas alrededor de l09 estrellas del tipo Of y hallaron 13, aunque en 7
de estos casos la estrella tiene a una o más estrellas O en las cercanias.

En estrellas más frías también se han hallado nebulosas de anillo. Por
ejemplo alrededor de estrellas OB con un movimiento propio que supera la
velocidad sónica del MIE lo que genera ondas de proa: C Oph es un caso
típico (Gull and Sofia, 1979) y BD+50°886 (Deharveng et al., 1976; Dyson,
1977). Y en seis casos se hallaron nebulosas de anillo alrededor de estrellas
B (van Buren and McCray, 1988).

Entre las estrellas LVB que tienen una nebulosa de anillo el caso más
conocido es el de 1] Car. Walborn (1982) encuentra dos casos más en la
Nube Chica de Magallanes: R.l‘27(E llDlE 269858) y Sk-67°266.
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2.5.1 Clasificación de las Nebulosas de Anillo

Las nebulosas de anillo sugieren la interacción entre la estrella central excita­
triz y el MIE. You-Hua Chu (1981) presenta un esquema de clasificación de
las nebulosas de anillo que refleja esta suposición. Las tres categorías en que
subdivide a las nebulosas de.anillo son Exritadas Radiativamente, R; (ii)
Producto (le eyecciones estelares, E y (iii) Burbujas barridas por el viento,

2.5.2 Regiones H II Radiativamente Excitadas
Las nebulosas tipo R se caracterizan por su inmovilidad y por el espectro
que indica excitación radiativa. La velocidad de expansión derivada de los
corrimientos Doppler de las líneas espertrales es subsónica y comparable
a regiones I-l ll ordinarias. Morfológicamente pueden ser subdivididas en
amorfas, Rfly en estructuradas, R,.

En cuanto la estrella se forma a partir de Ia nube neutra, comienza a
ionizar el ambiente formando una región R“. Más tarde los fuertes vientos
comenzarán a barrer el material dándole forma de envoltura. La envoltura
eventualmente detiene su expansión y la nebulosa se convierte en R,. Según
este esquema, las Ra son mas jóvenes que las R5.

Suponiendo que la densidad del MlE es de l cm’3 y que la energía al­
macenada en la envoltura es de lO50erg, se necesitan más de lOGaños para
que la velocidad de expansión se reduzca a unos lO km s".
superior al de la fase WR. de una estrella.

Éste tiempo es

Eyecciones Estelares

Las nebulosas tipo E se caracterizan por su estrucura grumosa y por la irre­
gularidad del campo (le velocidades proyectado. Los grumos que se observan
podrían deberse a inestabilidades en el flujo que se expande (por ejemplo
de Rayleigh —Taylor) o inhomogeneidades en el MIE. Las nebulosas tipo E
tienen una vida breve. La densidad de las eyerciones es mayor que 1000cm'3
para Ml-67, por ejemplo. Esto significa que la presión interna supera a la
del MIE y provoca una rápida expansión. Ésta rapida expansión hace decaer
rápidamente la Medida de Emisión a valores por debajo de los detectados
por el Palomar Sky Sui-voy, que es Ia fuente original en la que se basan las
búsquedas de nebulosas (le.anillo.

En algunos casos la eyección puede quedar encerrada or una burbuja ba­
rrida por el viento y así sobrevivir más tiempo. La expansión de la burbuja se
detiene, y comienza una etapa de evaporación debida a la conducción térmica
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(la temperatura interna es superior a la externa). Cowie y McKee (1977)
estiman una vida media de 5x10'I años para la evaporación aunque, debido a
una sobreabundancia de elementos más pesados puede prolongarse un poco
más. Si la tasa de enfriamiento es superior a la conductividad térmica, la
burbuja puede acrecentar su materia en vez de perderla (Cowie and McKee,
1977).

Esto nos permite suponer que las nebulosas tipo E sólo se encuentran
bajo dos circunstancias: o son muy recientes o esta atrapadas dentro de una
burbuja barrida por el viento. En este último caso las eyecciones pueden
continuar, aumenta su vida y por lo tanto Ia probablidad de ser detectadas.

Burbujas Barridas por el Viento

Las nebulosas tipo W se caracterizan por presentar delgados filamentos de
gas. El tiempo de vida de estas nebulosas puede ser estimado en base a

1)x (radio/velocidad de expansión) ,

donde 1]es 0.5 para el caso en que se conserva el momento mecanico (Steigman
et al., 1975) y 0.6 para el caso en que se ('onserva Ia energía mecanica (Weaber
et al., 1977). La edad es menor que el tiempo de la fase WR. de la estrella
central. La estrella suele encontrarse en el centro de la nebulosa o corrida
hacia la zona más brillante. La teoria de la expansión de burbujas (Weaber
et al., 1977) puede explicar este fenómeno: las regiones más brillantes se
encuentran más cerca de la estrella porque tienen mayor densidad y han sido
aceleradas con menor intensidad por el frente de onda.

Las tres categorías presentadas no son excluyentes y sólo se refieren al
mecanismo que parece predominar en la constitución de la nebulosa de anillo.
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Capítulo 3

La Nebulosa de Anillo
Alrededor de 9 Mus

3.1 Estudios Previos

3.1.1 Observaciones Opticas
La nebulosa óptica alrededor (le la estrella de tipo WR, 0 Mus fue obser­
vada por primera vez por Heckatlioru y (lull (1980) y l‘leckathorn et al
(1982). Ellos realizaron la primera búsqueda sistemática de nebulosas de
anillo alrededor (le todas las estrellas WR, del catálogo de van der lluclit
(1981). Como fuente inspeccionarou placas fotográficas (le baja resolución
espacial obtenidos a través de filtros de banda angosta centrados en las [re­
cuencias de las transiciones prohibidas del 8+, /\ = 6730 (AA = 50 del
H+, Hm /\ = 6570 (AA = 75 (que im‘luye a las transiciones del N+)
Hg, ,\ = 4861(AA = ‘28Á); del o++, A = 5007 (AA = 28 Á) y del contínuo
en A = 4225 (AA = 60 Estos filtros estan cuidadosamente elegidos (le
manera de obtener imágenes en las longitudes de onda en las que la luz (le
las nebulosas es más intensa. Los campos de cada placa cubrían un diámetro
(le 7°.1 (le cielo y fueron centrados sobre el plano (le la Vía Láctea y 5° por
encima y por debajo del mismo (1,1)= 0,:t5° en coordenadas galácticas).
Datos adicionales de estas placas se encuentran en Parker et al (1979).

Heckatliorn et al (1982) asocian la nebulosidad claramente visible en una
placa de O++ con la estrella 0 Mus, y la describen como una estructura en
forma (le arco ubicada aproximadainente 33’ al Sur (le la estrella WR. La
apariencia general es el de una serie (le arcos conectados entre sí y (le una
longitud total (le 67’ según los autores. En otra placa de la misma zona del
cielo pero con el filtro centrado en lla, los autores observan también emisión
nebular filamentosa en forma de J, aunqur no coincidente con la emisión del
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Tabla 3.1: Datos interferométricos en Ha obtenidos por
Chu y Treflers (1981) para la nebulosa óptica de 0 Mus. La
primera columna indica Ia posición observada respecto de la
posición dela estrella WR. La segunda columna es la velocidad
respecto al local standard of rest. La tercera columna es el
ancho completo a mitad de altura de la línea.

Desplazamiento Vhs” FWHM

km s'l km s-l

51"E, 32’s -l5.7 21

5|”E,‘24’S -ll.2 21

108”E, 14’s 45.6 32

lÜme, (50’S 47.9 26

O++. No observan emisión en 3+ ni en H”.
Chu y Trell‘ers (1981) observaron la nebulosa óptica alrededor de 0 Mus

¡mediante interlerogramas l’abry-Perot con el telescopio de 9] cm de CTIO.
En todas las observaciones emplearon un flitro de banda angosta centrado
en Ha y un diámetro del haz de 2’. Cuatro zonas distintas de la nebulosa
fueron observadas y los resultados obtenidos son reproducidos en la tabla
3.1.1. Según los autores las líneas del espectro no muestran variación de
corrimiento Doppler (velocidad radial) significativo respecto a la posición.
Tampoco Inuestran evidencias de división. Esto indica que no hay expansión
de la nebulosa o ésta es demasiado lenta para ser detectada con el instru­
mental usado. Los anchos de las lineas tampoco permiten suponer un flujo
turbulento y corresponden con un ensanchamiento térmico debido a una
temperatura de 7000 K.

NO EXISTEN ESTUDIOS l’REVIOS DE ESI'EC'I‘ROS óÍ’TlCOS DE LA NE­

BULOSA ANILLO ALREDEDOR DE 0 Mus Nl 'l‘AMI’OCO IMÁGENES CON DE­
TECTORES CCD.

3.1.2 Las Observaciones en Radiofrecuencias

Con el fin de estudiar la Cinemática y la distribución espacial del Hidrógeno
neutro alrededor de la estrella 0 Mus, (Jappa de Nicolau y Niemela (1984)
observaron el entorno de la estrella en la línea de 21 cm (1/ = 14‘20 MHZ,
producida por la transición entre los dos estados de la estructura hiperfina
del nivel fundamental) con la antena (le 30 m del IARque tiene un haz de 34’
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o N" x ¡oen cm" V=[-28.-|6] ¡an-i
b

P

307.0 306.0 305.0 304.0 303.0 302.0 I0

Figura. 3.1: Mapa de contornos de igual densidad en función de la latitud y la longitud en
el rango de velocidades -'28 S V S -l6 km s". Los niveles de los contornos son 4, 4.5. 5,
5.5, 6. 6.5, 7. 7.5. 8. 8.5. 9. 9.5. 10. ll, 12. 13. 14. 16. 18. 20. 22. 24 y 26 >¡(1020cm‘z.
En el centro de la figura se marca la posición de Ia estrella 0 Illas. La curva con círculos
negros indica la posición de la nebulosa óptica tal como se ve en el trabajo de Heckathorn et
al (1982). Extraído de Cappa de Nicolau y Niemela (1984)

de arco del cielo para esta frecuencia. Las observaciones estan espaciadas por
0°.5 tanto en longitud como en latitud y cubren un área 301°.75 S l S 307°.75
y —5°.5 S b S +0°.5 en coordenadas galácticas. La posición (le la estrella
0 Mus es l = 304°.67, b = —2°.49(para una descripción de las coordenadas
galácticas ver Apéndice A). Cada posición fue observada en el rango de
velocidades (-90,+l30) km s‘| con filtros (le banda angosta que dan una
resolución de 2 km s‘l en la línea de ‘21cm.

Los autores muestran una serie de gráficos (le contorno (le igual tempe­
ratura (le brillo, Tb, centrados en l = 305° y observan una disminución en
la misma para el rango de velocidad -30 5 v _<_—10 km s’lque sugieren
un movimiento peculiar del gas intel‘estelar en la región. La densidad de la
columna (le Hidrógeno neutro esta dada según la siguiente fórmula

NH,= ¡.823 x ¡om/"7rd" mr”) ,

es decir, una disminución en la t(-‘.|nperaturade brillo indica una disminución
en la columna (le Hidrógeno neutro. 0 Mus esta ubicada según los autores,
dentro de una cavidad o burbuja de llo. (ver Figura 3.1). Las características
generales de esta cavidad son las siguientes:
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(l,b) V d Al x Ab D¡ x D; 1' z

km s-l (°x°) pc X pc pc pc

(305°,——3°) -23 1.8 4X2.5 126x79 50 -100

En la tabla anterior d es la distancia estimada a la burbuja, Al ><Ab son
las dimensiones angulares, I)¡ x DI las dimensiones geométricas suponiendo
la distancia dada, 7' es un radio medio y 2 la distancia al plano galáctico
estimada. La distancia fue estimada mediante el modelo de Schmidt (¡965).
De acuerdo a este modelo y al patrón de los brazos espirales de la Galaxia
(l'Iumphreys, l97(i), la cavidad (le ll0 se encuentra ubicada en el brazo de
Carina —Sagitario. Smith (1968) determinó l()t0|nétl'icamente la distancia
de 0 Mus : (l = 2 kpc. La coincidencia espacial del agujero con la nebulosa
óptica y la coincidencia en la distancia indican que ambas están relacionadas
por un origen común.

Por otra parte las observaciones en el continuo de radio no muestran
ningún aumento en la dirección de la nebulosa de 0 Mus lo que implica una
densidad electrónica muy baja. Esto refuerza la hipótesis de que la nebulosa
es una burbuja barrida por la acción del viento de la estrella WR. Por otra
parte, la expansión de la burbuja es en dirección contraria al plano galáctico.

Cappa de Nicolau y Niemela (1984) estiman que la masa (le H0 faltante
en la cavidad es de

M", = (3.1 :t 1.0) x IÜ’3 (BMG pc’lz ,

lo que a la distancia estimada de (l = 1.8 kpc corresponde a

MH, = (100.0 :t 3.2) x lOZ’MG,.

Esta masa barrida es similar a la observada en el caso de remanentes de
supernova (Colomb and Dubner, 1982; Venger et al., 1982). Estimaciones
de masas barridas por estrellas WR. (Johnson, |973; Trellers and (J'hu, 1982;
Chu, 1982) dan valores significativamente menores. Pero debe tenerse en
cuenta que estos últimos fueron obtenidos para el caso de estrellas de tipo
WN. 0 Mus es de tipo espectral'WCG (ver 3.2), lo que (le acuerdo a los
actuales diagramas evolutivos significa que es más vieja que las WN y por
lo tanto tuvo mas tiempo para barrer la masa de los alrededores. Por otra
parte las estimaciones de estos últimos autores se basan en datos ópticos.

3.2 La Estrella Central

0 Mus = HDl 13904 = WRAS, seglin el catálogo de van der l'lucht et al (1981 ),
es un sistema múltiple que consiste de una binaria visual de dos estrellas
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separadas por 5”.3 una de otra y con una diferencia de 1.6 magnitudes en
brillo (Jeffers et al., 1963) designados A (la más brillante) y B. 0 Mus A
tiene un espectro clasificado como 091 + WCG. Las emisiones de las estrella
WR muestran variaciones en la velocidad radial con un período de 18.3 días,
mientras que las líneas de la 091 no se mueven con este periodo. Esto hace
suponer que 0 Mus A es un sistema triple compuesto de un sistema binario
WCG + (O) con una super-gigante 09 de periodo muy largo (Molfat and
Seggewiss, 1977). En el espectro de Ia estrella se puede observar la absorción
interestelar por medio del estudio de la línea K del Ca+ (A3933 Cappa de
Nicolau y Niemela (1984) encuentran una componente en Ia línea que indica
la presencia de un nube circumestelar.

0 Mus B tiene un espectro clasificado como 09H (Walborn, 1973; Conti
et al., 1977).

La figura 3.2 muestra un espectro unidimensional de la.estrella 0 Mus que
obtuvimos en febrero de l995 con el telescopio de 2.15 m de CASLEO emple­
ando el espectrógrafo REOSC con una red de difracción de 600 l mm". El
espectro se encuentra calibrado (ver 3.4) y se han identificado las principales
lineas espectrales.

3.3 Nuevas Observaciones de la nebulosa de
anillo alrededor de 9 Mus

Las primeras imágenes digitales directas con detector CCD de la nebulosa
de anillo alrededor de 0 Mus fueron llevadas a cabo por la Dra. Niemelá en
el CTIO en marzo de 1994. Ella empleó el telescopio Schmidt con cámara
directa. CCD, colocandole filtros de banda angosta (AA N 50 centrados
en las frecuencias de Hfl y O++(5007 El campo del telescopio Schmidt
cubre aproximadamente un área de 30’x30’ de cielo. Se realizaron varias
exposiciones en dirección 33’ al sur de la estrella central, y algunas corridas
además unos [5’ al este. Las imágenes con filtros centrados en Ha fueron
obtenidas con un tiempo de exposición de 300 s, mientras (¡ue las imágenes
con filtros centrados en O++, el tiempo de exposición es de 900 s. En la tabla
3.3 presentamos las cooredenadas de telescopio y los filtros empleados en las
observaciones. Las coordenadas de 0 Mus son A.R.= l3:08:04 6 = -65:l8.

3.3.1 Calibración de las Imágenes
Para. la calibración empleamos el sistema de procesamiento de imágenes di­
gitales IRAF, desarrollado por NOAO y el paquete STSDAS, del STSCI. IRAF
es un conjunto de programas que permite realizar toda la calibración, el
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Figura 3.2: Espectro unidimensional calibrado de Ia estrella 0 Mus obtenido con el
telescopio de 2.15 m de CASLEO con el espectrógrafo REOSC y una red de difracción de 600

mm". Se han identificado las líneas espectrales más importantes.
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3 Una Nebulosa de Anillo

Tabla 3.2: Denominación. coordenadas de telecopio y filtro para cada posición
estudiada en la nebulosa con telescopio Schmidt.

Denominación A.R Declinación Filtro

Campo A [3:08.00 -65:53:56 Ha

Campo B [3:00.00 -65:5Ú:54 H" y O'H' (5007

Campo C 13209.33 -66:03:49 Ha

procesamiento y el análisis de los datos astronómicos recogidos por medio de.
detectores CCD. La complejidad de IRAF puede ser medida por el tamaño
de los 6 volúmenes de unas 300 paginas aproximadamente que conforman
su manual de operación. Es un software de. propósitos generales que puede
ser ejecutado en una amplia gama de arquitecturas y provee un ambiente (le
programación científico sumamente adecuado para seguir agregandole apli­
caciones diseñadas especificamente. Para este. trabajo de tesis, empleamos
la versión Sun/[RAF V2.l0.4 (Octubre. de ¡995) para SunOS sobre las esta.­
ciones de trabajo tipo SPARC actualmente en funcionamiento en el IAFE.

Imágenes de calibración. Losdetectores CCD son un arreglo o matriz (le
fotodetectores (desde el punto de vista del procesamiento se los llama pixeles)
que transforman la energía luminosa en corriente eléctrica en una relación
proporcional. Diversos procesos fisic0s, ajenos al objeto en estudio, pueden
ocasionar el surgimiento de corrientes en el detector que determinan mayor
número de cuentas por pixel. El efecto de esas corrientes esplireas es aditivo,
es decir que deben ser restadas de la imagen. Otra caracteristica de los CCD
es la.distinta ganancia o factor de conversión fotón/electrón (le cada uno de
los elementos que lo conforman. En este caso el efecto es multiplicativo.

Para corregir estos problemas se adquieren una serie de imágenes de ca­
libración , que se detallan a continuación:

bias. Es el nivel de cuentas minimo que tiene el detector, simplemente
por ser un objeto termodinámico a una determinada temperatura. Como los
objetos astrofísicos son por naturaleza débiles el CCD es enfriado (en nuestro
caso por nitrógeno líquido) a una temperatura de régimen de unos -180 C.
Aún así el número de cuentas que se puede.obtener es de aproximadamente
1000 sobre un máximo que. puede registrar cada detector de 32500 (esto es
por la cantidad de bits que puede codificar). Para un objeto tan difuso y
débil como la nebulosa de. 0 Mus, el número de cuentas esperable es a lo
sumo de 500 sobre el nivel basal. Para corregirlo se obtienen imágenes con
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3 Una Nebulosa de Anillo

tiempo de exposición nulo.
darks. Al igual que el bias, las corrientes de oscuridad son producto de

la agitación térmica en el detector. Si se diferencia a ambos, es que en el
primero se toma en cuenta el nivel minimo que siempre hay, mientras que en
estos últimos se registra la cantidad de cuentas en exceso a ese nivel pedestal
que se incorporan a lo largo de una exposición prolongada (por ejemplo, 30
min). Para corregirlo se toman imagenes con el obturador Cerrado, con una
exposición de unos ‘20a 30 min. En general, la cuentas por dark son muy
pocas (del orden de la unidad por cada llora de exposición) por lo que estas
imágenes sólo son adquiridas para verificación.

flats. En un arreglo de ¡024 x 1024 fotodetectores es de esperar que no
todos posean igual factor de conversión de energía luminicaa energia eléctrica
(ganancia). Incluso, por razones de construcción, puede darse un gradiente
de ganancia en distintas partes del detector y no sólo una variación local, de
pixel a pixel. Para corregirlo se toman distintos tipos de imagenes llamadas
de campo plano o flats. Los más típicos son los flats de lámpara. En este
caso se registra la luz de una lámpara de luz blanca producida por un arco
de tungsteno y que produce un espectro continuo.

Los efectos de la desigual ganancia de los pixeles del cliip, son multiplica­
tivos. Para corregirlos se divide el valor de las cuentas de cada pixel de la
imagen observada, por el valor de cuentas del mismo pixel de la imagen de
calibración y luego se multiplica por un valor promedio.

3.4 Imágenes CCD espectrales
Las primeras imagenes espectrales de la nebulosa de anillo alrededor de
0 Mus fueron realizadas con los telescopios de los observatorios de Córdoba
y CASLEO entre enero de 1994 y febrero de 1996.

Córdoba. Entre el 28 de abril y el 2 de mayo de 1995obtuvimos espectros
con el multiespectrógrafo y una red de 600 l mm‘l con el teslescopio de 1.5m
de la Estación Astrofísica de Altura de Bosque Alegre (UNC), registrando las
imágenes en un detector (JCI) de 1034 x 1024 pixeles con una exposición de
l bora por tada imagen. (Jon esta configuración se obtiene una resolución
de 1.6 Á/pixel y una resolución espacial de 0.5lS"/pixel. Colocamos la red
del espectrógrafo en dos posiciones: (a) ron un ángulo de 45° con el que
abarcábamos un rango en longitud de onda /\ 5720 — 7250 Á (espectros
rojos) y (b) ángulo de 43° con el que abarcabamos un rango de /\ 3650 —5300

(espectros azules). La ranura del espectrógrafo tenia una apertura de 400
¡tm equivalentes a 2”.6 en el cielo, en tanto que la longitud de la ranura era
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3 Una Nebulosa de Anillo

de 3'.7l en el cielo.

CASLEO. Entre el 10 y el 20 de enero (le 1994, y entre el 9 y el 15 de febrero
de 1996, realizamos observaciones con el espectrógrafo REOSC (perteneciente
al Institute d’Astrop/zysiquc (le Liege, Bélgica) en modo de dispersión simple
(DS) con una red de 600 l mm‘l con el telescopio (le 2.15m de CASLEO,
registrando las imágenes en un CCD de 1024 x 10211pixeles (le lado. En esta
configuración, la resolución es (le 1.5 Á/pixel. En tanto que en la dirección
espacial, la resolución es de 0.98”/pixe| (Levato, 1995). Para abarcar el mayor
rango espectral posible colocamos la red de dispersión del espectrógralo en
tres ángUIOSdistintos: (a) 8°.33 que nos da un rango espectral (le /\ 3580 —
5270 Á, (b) ll° que nos da un rango espectral de /\ 5080 — 6680 Á y
14° que nos (la un rango espectral de A 6050 — 8200 En algunos casos,
elegimos el angulo (a) y para observar la zona roja del espectro (d) un ángulo
de 12°.5 que nos (la un rango espectral de A 5860 — 7400 Los tiempos
de exposición fueron cn todos los casos de 20 m para los espectros rojos
(ángulos (c) y ((1))y de 30 m para los espectros azules (ángulos (a) y
La apertura de la ranura del espectrógrafo fue fijada en 250 ¡1,equivalentes a
2”.85 en el cielo, y la longitud de la ranura equivale a 2’.73 en el cielo. En la
tabla 3.4 resumimOSlas distintas posiciones de la ranura en las observaciones
espectroscópicas junto con las coordenadas ecuatoriales del telescopio (1996).

Además (le Ia nebulosa de anillo alrededor de 0 Mus observamos a la

nebulosa N11 C (lCl769) (le la Nube Grande dv.Magallanes.

Tabla 3.3: Denominación, coordenadas e instrumento para
cada posición estudiada en la ebulosa.

Denominación A.R Declinación Instrumento

Posición 1 13:08:01 65:53:50 CASLEO, Córdoba

Posición 2 13:08:01 -65:58:54 CASLEO

Posición 3 13:08:01 -66:03:40 CASLEO

Posición 4 13:20:29 -65:37:10 CASLEO

Posición 5 13:12:33 -66:02:02 CASLEO

Posición 6 13:08:01 65:28:01 CASLEO

Posición 7 13:08:01 65:38:01 CASLEO

La figura 3.3 muestra en forma esqnematica la distintas posiciones ob­
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Declin'¡cion

Ascencion Recta

Figura. 3.3: Mapa de la zona alrededor de la estrella 0 Mus construido mediante el
Southern Sky Survey digitalizado por el STScl. La curva de trazo lleno representa Ia posición
de la nebulosa. El cuadro en línea punteada es la zona observada con imágenes del telescopio
Schmmidt de CTIO. Los números representan las distintas posiciones de la ranura en las
imágenes espectrales. La flecha indica la posición de la estrella.

servadas en los turnos mencionados. La imagen muestra un campo del cielo
de 3° X 3° en la zona de 0 Mus que forma parte del Southern Sky Survey.
Este catálogo fue obtenido mediante el UK Schmidt Telescope ubicado en el
AAO y digitalizado por el STSCI,el que además permite su consulta. a través
de Internet. Sobre la imagen se lla esquematizado a la nebulosa óptica. El
cuadro en linea punteada representa toda. la zona.examinada con imágenes
del telescopio Schmidt, mientras que los números señalan la posición de la
ranura en las imágenes espectralcs.

Calibración de los datos

Además de las imágenes de calibración descriptas en 3.3.1, las imágenes es­
pectrales requieren otras imágenes de calibración que se detallan a contin­
uación.

e Calibración en longitud de onda. Inmediatamente antes o des­
pués de la adquisición del espectro de un objeto astrofisico se registra
u'n espectro de compgración de una lámpara gaseosa cuya composicón
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química es conocida. Esta exposición es muy breve (algunos segundos)
y debe ser realizada con el telescopio en la misma posición (declinación
y ascención recta) que tiene el objeto en estudio. Dependiendo de la
región espectral estudiada y del modo de trabajo (dispersión simple
o cruzada) se elige la lámpara, de manera. de tener una cantidad ra­
zonable de líneas espectrales suficientes como para poder realizar una
calibración completa del espectro. Las lamparas de comparación usa­
das fueron de He-Ne en Córdoba y de He-Ne-A en CASLEO.

Calibración en flujo. La calibración en flujo (o energía), requiere
la adquisición (le espectros de estrellas llamadas patrones de flujo. La
decisión (le cuales estrellas utilizar se realiza en base al rango óptico
a observar, así como también de la disponibilidad (le la estrella para
ser observada en base a la epoca del año y su posición en el cielo.
En Córdoba empleamos como estrella patrón a ((1974 cuyo flujo fue
calibrado por Baldwin y Stone (1984). En CASLEO empleamos las
estrellas ¡ir/.544 y ¡11'4963cuyos flujos fueron calibrados por l'lamuy et
al (1992).

La. calibración (le los espectros fue realizada mediante el paquete noao.­
twodspec.|ongs|it (¡ue permite trabajar con los espectros bidimensionales de
ranura larga sin necesidad (le convertirlos a espectros unidimensionales. A
cada uno de ellos se les sustrajo las cuentas (le bias, se los corrigió por defectos
de ganancia e iluminación. La calibración en longitud de onda l'ue realizada
utilizando polinomios spline cúbicos con grado inferior a 5, en todos los casos.

Para calibrar en flujo se tuvo que mtmrr el espectro de la estrella patrón.
Esto significa, definir una ventana espacial en la imagen, a lo largo de la.
cual se van sumando las cuentas registradas para cada longitud de onda.
Esta ventana espacial es muy importante dado que el flujo es una integral en
ángulo sólido. Lo que hacemos es hallar la cantidad de fotones (medida en
cuentas) registradas para cada longitud de onda en un angulo sólido cuyas
dimensiones están definidas por la apertura de la ranura del espectrógrafo
y la. ventana espacial de extracción. Una vez extraído el espectro, este es
comparado con los valores de referencia para la estrella patrón, lo que nos da
la sensibilidad del detector para cada longitud de onda; básicamente se trata
de un factor de conversión entre número (le cuentas y energía. La sensibilidad
es una función de la longitud de onda. Una vez obtenida en la estrella patrón,
es aplicada a los objetos bajo estudio.
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Capítulo 4

Resultados de las observaciones
de la Nebulosa de Anillo
alrededor de 9 Mus

4.1 Imágenes CCD Directas
En la figura 4.1 se muestra una de las imágenes digitales de la nebulosa
33’ al sur de 0 Mus (Campo A) obtenida mediante un filtro centrado en
Ha. Se puede observar claramente parte del arco (le la nebulosa, asi como
una estructura filamentosa más intensa en la zona central. La estructura se
muestra compleja con un brazo que proviene desde el sureste y se confunde
con el arco central.

En la figura 4.2 se muestra la imagen de la nebulosa 30’ al sur de 0 Mus
pero corrida 15' al este (Campo B) y la figura 4.3 muestra el Campo C en Ha
y donde se observa en el borde sureste (abajo izquierda) que la estructura
del arco de la nebulosa no es contínua y surge lo que parece ser otro brazo.

En la figura 4.4 se observa la nebulosa en el Campo B a través de un
filtro de banda angosta centrado en O++. La nebulosa en el OH’ es mucho
más filamentosa que en Ha y recuerda inmediatamente la ¡lici'lologiztde los
remanentes de supernova. En particular son comparables a los del remanente
del Velo (ver figura 2.1).

La comparación por inspección visual de las figuras 4.2 y 4.4 inmediata­
mente permite apreciar que las posiciones relativas de los máximos de inten­
sidad de Ha y O++ no son coincidentes: OH’es más intenso hacia adentro
de la nebulosa; Ha lo es hacia afuera.
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Figura 4.1: Imagen negativa de la nebulosa 33' al sur de 0 Mus (Campo A) obtenida con
el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en Ha, en CTIO.
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E

Figura 4.2: Imagen negativa de la nebulosa 33' al sur y 15' al este de 0 Mus (Campo B)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en Ha en CTIO.
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Figura. 4.3: Imagen negativa de la nebulosa 33' al sur y 20' al este de 0 Mus (Campo C)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en Ha en CTIO.
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Figura 4.4: Imagen negativa de la nebulosa 33' al sur y 15' al este de 0 Mus (Campo B)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en O++(A5007) en
CTlO.
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4.2 Imágenes CCD Espectrales
En la Posición l (ver tabla 3.4), la ranura fue colocada. en dirección norte
- sur. La posición exacta de la ranura se puede ver en la figura 4.5. La
figura (a) es una reproducción de la. figura 4.2 obtenida con el telescopio
Schmidt a través de un filtro centrado en O++. Una. ampliación de la zona
donde se ubicó Ia ranura del espectrógrafo se puede ver en la figura 4.5(c),
la ubicación de esta ampliación en Ia imagen completa, está indicada por un
recuadro en línea punteada y la letra En la figura (c) se puede ver que
la ranura atravieza una zona de mayor intensidad en O++, a la que con una
flecha, hemos llamado Nudo. El espectro calibrado se muestra en la figura
4.6. En el margen izquierdo se señala la calibración en longitud de onda y
en el margen inferior la escala espacial en segundos de arco del cielo. Se
ha realizado la identificación de las principales líneas nebulares. Los puntos
blancos son rayos cósmicos, los trazos continuos en la.dirección de dispersión,
son estrellas que entraron en el campo de observación. Las demás líneas
corresponden a líneas del cielo local. La línea rotulada O0 (5577 está
completamente contaminada por Ia atmósfera local. En las condiciones física
dentro de la nebulosa esta debe ser mas débil que 0° 6300 Á y que 0° G363

Se observa. claramente el aumento en la intensidad en O++, en la posición
que hemos llamado nudo lo que indica una diferencia en las condiciones fisicas
dentro de esta zona que seran descriptas más abajo.
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Figura 4.5: Ubicación de la ranura en la Posición 1. (a) Campo B obtenido con el
telescopio Schmidt. (b) Imagen ampliada de la zona rotulada como (b) en la imagen central y
que muestra |a posición exacta de la ranura en la Posición 4. (c) Idem (b) para la Posición 1.
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Figura 4.6: Imagen espectral obtenida en la Posición 1. En el margen izquierdo se muestra
la calibración en longitud de onda. En los márgenes inferiores Ia escala espacial en segundos
de arco. Se ha indicado el nudo en 0*+
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Figura/1.7: Imagen espectral obternidaenla Posición 4. En el margen izquierdo se muestra
la calibración en longitud de onda. En el margen inferior la escala espacnal en segundos de
arco.
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Figura 4.8: (a) Ampliación de la zona cercana a la línea A5007 del 0++del espectro en la
Posición 4. (b) Variación de la intensidad relativa del flujo en A5007 obtenida como imagen
unidimensional de Ia figura (a).

En la misma figura 4.5 se muestra la ubicación de la ranura en la Posición
4. En este caso la ranura está orientada este - oeste y también cruza por
encima de una zona más brillante en O++. En el espectro se ve claramente
que O++ es más intenso al este (figura 4.7). Además se ve que no hay
variación en la intensidad de las líneas de hidrógeno. Para resaltar este
comportamiento de la línea de O++, mostramos una imagen reducida del
espectro, alrededor (le la línea del O++ 5007 Á y a su costado un corte a lo
largo del eje espacial que muestra la variación relativa de la intensidad del
flujo (figura 4.8).

La Posición 5 de la ranura del espectrógrafo se muestra en la figura 4.9:
en (a) se muestra una reproducción de una imagen del Campo C, mientras
que (b) muestra la ubicación exacta de la ranura del espectrógrafo. Como
se ve de la figura la intensidad en la línea Ho, es constante. En la figura
4.10 se puede ver el espectro reducido obtenido en esta posición junto con
la identificación de las principales lineas nebulares. De la imagen se aprecia
que O III 5007 Á es más débil que Hg y que O 1114959Á no es detectada. Sí
se ven O+ 3727 Á y O l G300 y 6363 Á. Las demás líneas son atmósfericas,
incluyendo a OO5577

La Posición 2 corresponde a la ranura del espectrógrafo ubicada 5’ al
sur de la nebulosa (38’ al sur de la estrella) y con orientación este - oeste.
La Posición 3, corresponde a la ranura del espectrógrafo 10’ al sur de la
nebulosa (43’ al sur de la estrella). La figura 4.11 muestra los espectros en
estas posiciones. Se observa que las lineas nebulares son más débiles que las
mostradas en las imágenes anteriores.

La Posición 6 corresponde a la ranura del espectrógrafo ubicada 10' al
sur de la estrella y la Posición 7, a la ranura a 20’ al sur de la estrella. La
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Figura 4.9: (a) Reproducción de una imagen del Campo C. El recuadro en línea punteada
corresponde a la zona ampliada en (b) Ampliación de la imagen (a) en la que se muestra
la ubicación exacta de Ia ranura del espectrógrafo.
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lmagen espectral obtenida en Ia Posición 5. En el margen izquierdo se
señala la calibración en longitud de onda. En el margen inferior Ia escala espacial en segundos
de arco.
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figura.4.12 muestra. los espectros obtenidos en esta posiciones. También aqui
las líneas nebulares son débiles.

las figuras 4.6, 4.7, 4.10, 4.11 y 4.12 muestran los espectros de ranura
larga calibrados en forma bidimensional. La intensidad del flujo luminoso
registrado en el (letector CCD sólo es apreciable de forma. cualitativa. Para
poder obervar el flujo de los espectros se debe perder una. coordenada, en
nuestro caso la coordenada espacial. Eso es lo que hemos hecho tomando
una zona. de la Posición l. La. figura. 4.2 muestra. el espectro calibrado en
longitud (le onda y flujo junto con la identificación (le las líneas observadas.
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Figura -l.l l: (a) Imágenes espectrales obtenidas en las Posición 2. (b) Imágenes espec­
trales obtenidas en las Posición 3. En el margen izquierdo se señala la calibración en longitu
de onda. En el margen inferior se indica la escala espacial en segundos de arco. Observese que
las líneas nebulares son sumamente débiles.
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Figura-1.12: (a) Imágenes espectrales obtenidas enla Posición6. (b) Imágenes espectrales
obtenidas en las Posición 7. En el margen inferior se indica la escala espacial en segundos de
arco. Observese que las líneas nebulares son sumamente débiles.
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Figura. 4.13: Espectro unidimensional de la Posición l, calibrado en longitud de onda y
flujo. Se han identificado las líneas observadas. El símbolo G) representa líneas espectrales
formadas en la atmósfera terrestre. RC: rayos cósmicos.
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Para cada línea espectral se obtuvo el flujo (en erg cm'2 s’l l-lz‘l )
integrando en longitud de onda y ángulo sólido la. energía recibida en el
detector mediante el programa splot. En los casos en que las líneas son
simétricas ajustamos gaussianas y luego integramos el área bajo la curva.
En los casos en que las líneas aparecen mezcladas (por ejemplo entre Ha
y N+ 6548 aplicamos un algoritmo de separación de las líneas llamado
deblcnding.

Las tablas 4.1 y 4.2 muestran los valores de los flujos obtenidos respecto
de Hp y sin desenrojecer. Observese que hemos presentado el valor de la
suma. de los flujos de 3+ y el cociente de las mismas, ya que de esta forma
es como se las emplea. en el diagnóstico nebnlar. En la última fila hemos
colocado el valor obtenido de la. constante de extinción calculada mediante
el cociente entre lla y II” y de acuerdo al método descripto en el capítulo
2. En algunas imágenes espectrales se puede obtener el flujo de HT pero es
muy débil, introduciendo mucho error en el diagnóstico y por ese motivo no
fue tomado en cuenta. Los errores fueron estimados considerando un 15%en
todas las mediciones y propagando este error en el cociente de los flujos.

Tabla 4.1: Flnjos medidos para cada una de las líneas espectrales observadas en cada
posición de la ranura respecto de Hp = 100. c es el valor calculado de la constante de
extinción. Los errores se estiman en 21%

Línea Espectral Pos. l Pos. l‘l Pos. ‘2 Pos. 3 Pos 4a” Pos 4b"
0+ 3727 Á 490 43 - 84 75
o++ 4959 Á 48 92 — — 145 90

0++ 5007 Á 120 250 H5 120 400 ¡90
0° 5300 Á 85 210 260 290 1260 1680
0° 6363 Á 33 48 s7 84 430 560
N+ 6548 Á 78 210 88 86 ¡70 140
Ha 400 1120 690 800 77o 850
N+ 6583 Á 180 580 mo 235 320 280
8+ 6717+:n Á 15 150 ¡20 22o 156 175
s+ 6717/31 1.4 1.2 ¡.6 1.1 1.2 1.2
e 0.45 1.79 ¡.15 1.35 1.30 1.43

° Corresponde al Nudo.
b Corresponde a la zona brillante en 0++en la Posición 4.
c Corresponde a la zona más débil en 0++en la l’osirión 4.

G. Giménez dr CastroTesis Doctoral 63



4 Resultados

Tabla 4.2: Flujos medidos para cada una de las líneas espectrales
observadas en cada posición de la ranura respecto de Hp = 100. c
es el valor calculado de la constante de extinción

Linea Espectral Pos. 5 Pos. 6 Pos. 7
o+ 3727 Á 130 240 —

0++ 4959 Á . 30 25
0++ 5007 Á 30 70 40
0+ 6300 Á 250 210 740
0+ 6363 Á 85 80 250
N+ 6548 Á 110 75 140

lla 765 590 670
N+ 6583 Á 270 145 235
5+ 6717+3l Á ¡50 Iso 55

5+ 6717/31 ¡.4 1.1 1.3
(' ¡.3 0.9 ¡.1

4.3 La estructura de ionización
en la nebulosa

A fin de estudiar la estructura de ionización en la nebulosa se analizaron los
datos (le flujo obtenidos utilizando el paquete de programas stsdas.p|aypen.
nebular desarrollado por Richard Shaw y Reginald Dufour (ver Apéndice
B). Este es un conjunto de programas que reunen los métodos de análisis
detallados en el capítulo 2 y que está adaptado para la utilización junto con
los demás programas de IRAF. '

De las tablas anteriores y (le los espectros presentados en las figuras 4.6,
4.7, 4.10, 4.11 y 4.12 se puede ver que algunas de las líneas que se utilizan
para la,confección de diagnósticos nebulares, no fueron detectadas en nuestros
espectros. Sin embargo podemos calcular la población de cada. estado iónico
y la emisividad por unidad de volumen de las transiciones del ion (dentro
del modelo de átomo de cinco niveles) y en base a ellos obtener la relación
de flujos entre las distintas líneas. Habiendo medido el flujo para alguna
transición iónica y en baso al cálculo anterior podemos estimar el flujo (le las
transiciones ausentes. El carulo fue llevada a ea|>o con el programa ionic y se
ingresó como dato inicial una temperatura electrónica, Te: 9700 K estimada
en base a la relación entre O++, O+y II“ y una densidad electrónica, n,=
300 cm", estimada en base al 3+. También con estos valores calculamos
el cociente entre las líneas 3726 y 37‘29Á del 0+. Las siguientes tablas
muestran los resultados.

Tesls Doctoral G4 G. (.i'nnc'ncz(lc (Ïaslro



4 Resultados

Tabla 11.3: Flujos calculados para las líneas espectrales no
detectadas en las imágenes epectrales. relativos a ¡lp = 100.

Línea Espectral Pos. l Pos. l“ Pos. 2 Pos3 Pos. lla" Pos. 4b"
0° 3726/27 0.93 0.93 0.93 0.93 0.93 0.93
s+ 4068+76 Á 0.69 3.98 3.16 5.14 3.4 6.2
0° 7320+30 Á 18 54 — — 6.8 6.6

“ Corresponde al Nudo.

b Corresponde a la zona brillante en O++en la Posición 4.
c Corresponde a la zona más débil en O'H'en la Posición 4.

Tabla 4.4: Flujos calculados para las líneas espectrales no
detectadas en las imágenes epectrales, relativos a Hp = lOO.

Linea Espectral Pos. 5 Pos. 6 Pos. 7
O" 3726/29 0.93 0.93 0.93
s+ 4068+76 Á 4.8 — ­
0° 7320+30 Á l0.8 13.7 —

Con estos datos podemos ahora construir diagramas de diagnóstico. Estos
graficos son curvas en el plano T,— n,pa.ra. cada cociente de flujos de líneas
de diagnóstico, tal como los detallados en el capitulo 2, que son compatibles
con los valores medidos. El punto de corte de todas las curvas representa la
Te y n, de la zona nebnlar estudiada. Las enrvas además se grafican para
cada clase de ion (alto, medio o bajo P.l.). En nuestras img';enesespectrales
observamos O++y Hp similares. Esto es ya una indicación de que la nebulosa.
es de media excitación.

Tres tipos de curvas son las que se encuentran en estos diagramas: (a) muy
poco sensibles a la densidad, curvas de temperatura casi constante; (b) muy
poco sensibles a Ia temperatura, curvas de densidad constante y (c) curvas
sensibles a la densidad y temperatura. Las figuras 4.]4, 4.15, 4.lG,4.l7, 4.18,
4.19, 4.20, 4.21 y 4.22 muestran los resultados obtenidos.

Comparando el diagrama de diagnóstico para la Posición l (figura 4.]4
y para el Nudo (figura 4.l5) se observa claramente que en este último hay
un incremento en la densidad electrónica. que se aproxima a los 500 c’ cm'3
mientras que la temperatura queda un tanto indefinida. Las condiciones en la
Posición l fuera del nudo parecen indicar una densidad de unos 150 e‘ cm’”
y una. temperatura de unos 12000 K.
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Figura 4.14: Diagrama de Diagnóstico para la Posición l. Los rótulos indican si el cociente
es entre líneas nebulares (N/N) o entre líneas nebulares y aurorales (N/A).
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Figura 4.15: Diagrama de Diagnóstico para la Posición l (nudo). Los rótulos indican si el
cociente es entre lineas nebulares o entre lineas nebularesy aurorales(N/A).
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Diagrama de Diagnostico Nebular­
Posicion 2 (ver texto)
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Figura 4.16: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 2. Los rótulos indican si el cociente
es entre líneas nebulares o entre líneas nebularesy aurorales(N/A).

Los diagramas: correspondientes a las Posiciones 2 y 3 (figuras 4.16 y
4.17) muestran una temperatura bien definida de unos 13000 y 14000 K
respectivamente. En la Posición '2 la densidad no está definida mientras que
en la Posición 3 la densidad alcanza un valor próximo a los 500 c‘ CHI-3. No
es este el valor esperado para la densidad en esta región de la nebulosa, ya que
se encuentra a 10’ alejada de Ia envoltura. principal. Las líneas espectrales
en las imágenes son irregulares por lo que los flujos medidos en estas dos
Posiciones son dudosos y así también los diagnósticos derivados de estos
valores.

No se observa diferencia significativa entre los diagramas correspondientes
alas dos zonas en que dividimos Ia Posición 4 (figuras 4.18 y 4.19). En tanto
que el diagrama correspomliente a la Posición 5 muestra que la temperatura
es de unos 11000 K y dispersión en el valor de la densidad.

Comparando los diagramas para las Posiciones Gy 7 (figuras 4.21 y 4.22),
próximas a 0 Mus, se vc que a medida que nos alejamos dela estrella aumenta
la densidad y disminuye la temperatura.
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Figura. 4.17: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 3 Los rótulos indican si el cociente
es entre líneas nebulares (N/N) o entre líneas nebulares y aurorales (N/A).
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Figura 4.18: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 4a (para Ia zona brillante en O++).
Los rótulos indican si el cociente es entre líneas nebulares o entre líneas nebuiares y
aurorales (N/A).
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Figura. 4.19: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 4b (para la zona más débil en O++).
Los rótulos indican si el cociente es entre lineas nebulares o entre líneas nebulares y
aurorales (N/A).
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Figura. 4.20: Diagrama de Diagnóstico para Ia Posición 5 Los rótulos indican si el cociente
es entre líneasnebulares o entre líneasnebularesy aurorales(N/A).
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Figura 4.21: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 6 Los rótulos indican si el cociente
es entre líneas nebulares (N/N) o entre líneas nebulares y aurorales (N/A).
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Figura. 4.22: Diagrama de Diagnóstico para la Posición 7 Los rótulos indican si el cociente
es entre líneas nebulares (N/N) o entre líneas nebulares y aurorales (N/A).
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4.4 Abundancias Químicas
Para poder calcular las abundancias iónicas en una nebulosa es necesario
conocer la temperatura y densidad electrónicas en el lugar donde las distin­
tas especies iónicas se forman. Dentro del marco del modelo de nebulosa
cebolla, el que hemos descripto en el capítulo 2, necesitamos conoccr la tern­
peratura y densidad para las capas llamadas de baja, media y alta excitación.
Sin embargo hemos dicho ya que nuestras imagenes espectrales no muestran
presencia dentro del límite de detección de iones con valor alto de P.l y sólo
dos líneas del O++ de medio P.l.. Nuestros calculos se circunscriben entonces
a la zona de baja excitación nebular. Aplicando nn proceso iterativo podemos
remover la dependencia que hay entre densidad y temperatura electrónicas y
obtener estos valores para cada. Posición observada de la nebulosa. Para. re­
alizar estos cálculos empleamos el programa zones del mismo paquete nebular
(ver apéndice B). Los resultados obtenidos se presentan en la tabla 4.5.

Tabla 4.5: Temperatura y Densidad Electrónica para cada posición observada. En
cada columna se ha indicado el ion con el que se ha calculado el valor de Te o ne. En las

l mna final s rn estran lo al r ntes d ac lo ¡Lgrativox

Posición ne(S+) 1140+) T,(S+) T¿(O+) n, Te
e“ cm'” e’ cm’3 K K e‘ cm‘3 K

POS. l 75 430 14500 8900 250 11900

POS. l (nudo) 300 400 indef 5900 350 5900
POS. 2 indef inclef indef l2500 indef 12600:

POS. 3 45] indef indef 14200 450: 15500:

POS. 4" 200 400 indef 6800 300 6800
Pos. 4h 210 400 indef 6500 300 6500
Pos. 5 30 440 7700 indef 230 “2000
POS. 7 360 410 indef 7200 390 l0300
Pos. 6 130 480 indef indef 300: l5800:

° Corresponde a la zona brillante en O++en la Posición 4.
b Corresponde a la zona más débil en O'H'en la Posición 4.
: indica valores dudosos.

Finalmente calculamos las almndancias para los distintos iones. El loga­
ritmo decimal de las mismas es presentado en la tabla 4.6 en la escala N(l-l)
= 1012cm’3. Teniendo en cuenta el gran tamano de la nebulosa y la masa
barrida por el viento ( N lOSMG”ver 3. l .2), las almndancias deberían reflejar
las del MlE.

Comparamos los valores hallados en nuestro trabajo con los valores de
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Tabla 4.6: 12 + Logarítmo de las abundancias iónicas
expresadas en términos de la densidad del H. N+ y +
fueron consideradas como representativas de la abundancia
total de su especie.

Posición N+ 8+ 0
Pos. l 7.2 5.4 8.3

l’os. l (nudo) 8.8 7.3 l0.l
Pos. ll" 7.9 9.3 9.8
Pos. 4° 7.9 9.5 9.9
l’os. 5 7.5 6.6 8.5
Pos. 7 7.2 (5.5 8.6

l’os. 6 6.9 (5.2 indef
Promedio 7.6 d: 0.2 7.3 i 0.6 9.2 :t 0.3

" Corresponde a la zona brillante en O++cn la Posición 4.
b Corresponde a la zona más débil en OH'en la Posición 4.

abundancias en regiones ll lI galáctieas del trabajo de Shaver el. al “983),
quienes encuentran un gradiente. en la abundancia galáctica para el N y el
O, según las siguientes fórmulas

12 + 10,;(0/11) = (9.38 d: 0.01) —(0.04 :l: 0.017)na, (4.1)

12 + log(N/Il) = (8.27 d: 0.03) —(0.073 j: 0.013)RG, (4.2)

siendo RG la distancia al centro galáctico expresada en kpc. Adoptando para
0 Mus un valor para RG = 10.0 kpc obtenemos

r2 + Iog(O/H) = 3.7| i 0.2|

¡2 + log(N/I-I) = 7.54 :t 0.16

Shaver et al (1983) no encuentran un gradiente para el S, pero en base a
un promedio de. abundancias en distintas regiones ll Il para Rc,-= lO kpc
obtienen un valor

¡2 + log(S/Il) = 7.06 :t 0.06

Podemos observar de la Labla4.4 que nuestros valores, dentro de la dispersión
estadistica están de acuerdo con los hallados por Sliaver el. al (1983) tal como
esperábamos.
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4.5 Mecanismos de excitación

La estructura lilamentosa que se aprecia en las imágenes directas con liltros
centrados en 0++ pueden indicar la presencia de ondas de choque en cl ma­
terial interestelar. Una descripción de las condiciones físicas reinantes en
ondas (le choque en el M.l.E. se encuentra en Draine y McKee (1993) y mo­
delos teóricos de los diagnósticos espectrales en Cox (1972) y Shull y McKee
(1979). Las líneas colisionales se ven incrementadas respecto de las que se
producen por lotionización. Una forma de comprobar la existencia de ondas
choque es comparar los cocientes de los flujos de líneas colisionales con las
que se producen por recomhinación. Sahhadin et al (1977) conlecciouaron
diagramas de diagnóstico en los que definieron las áreas que corresponden a
objetos cuyos espectros se.generan inherentemeute por ondas de choque, por
ejemplo remanentes de supernova (RSN) y objetos en los que el espectro es
principalmente producto de la fotionización por electos de una estrella cen­
tral, por ejemplo Nebulosas Planetarias (PN) y Regiones ll ll. Con los datos
obtenidos de nuestras imágenes espectrales conleccionamos un diagrama de
diagnóstico similar al de Sabbadin et al (1977) en el que se. encuentran in­
volucradas las líneas del 5+ (i717 y G731 Á, comparadas con Ho.

La figura 4.23 muestra que, dentro del error de nuestras mediciones, las
líneas del 8+ parecen formarse como consecuencia de un mecanismo de fo­
toionización.

También conleccionamos un diagrama de diagnóstico para estudiar la
formación de las líneas del N+ 6583 Á, 0++ 5007 Á, similar al de Vilchez
y Esteban (1991). Este diagrama se muestra en la figura 4.24. Como se ve
de la misma hay un doble comportamiento. Por un lado las líneas del O++
parecen comportarse taI como se espera en una nebulosa lotoionizada. Por el
otro lado, las líneas del N+ se encuentran incrementadas, tal como se observa
en otras nebulosas de anillo.

Además de comparar las intensidades de las líneas como manera de ve­
rificar la existencia o no (le.ondas de choque, podemos comparar los anchos
de las lineas, ya que las colisiones tender-an a incrementarlos. Siguiendo a
Lasker (1977) comparamos los semianchos de. los perfiles espectrales (le la
nebulosa de anillo alrededor de 0 Mus con los de una región H ll donde está
bien establecido que el proceso de formación de líneas espectrales es la loto­
ionización. Observamos entonces a la nebulosa Nll C de la Nube Grande de
Magallanes, la misma que usó Lasker como referencia.

Suponiendo que los perfiles de las líneas espectrales pueden ser represen­
tados por curvas gaussianas el [lujo esta dado por una función del tipo

= fo"xl’l_(A’\/flo)2l
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Figura 4.23: Diagrama de Diagnóstico para las líneas del 5+:A 67]? y 6731 Á para
la nebulosa 0 Mus. Los círculos indican los cocientes encontrados en cada posición de la
nebulosa. Se indican las zonas correspondientes a los RSN, NP y H Il según Sabbadin et al
(1977).
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Figura 4.24: Diagrama de Diagnóstico para las líneas del N+I/\ 6583 Á, 0++1Á 5007 Á.
Los círculos indican los cocientes encontrados en cada posición del espectrógrafo. Las líneas
representan las bandas de error. Gráfico adaptado Vilchez y Esteban (1991).
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Tabla 4.7: Semianchos para distintas líneas espectrales para N11 C y
posiciones de la nebulosa de anillo alrededor de 0 MusTodos los valores
fueron convertidos a velocidad utililando la fórmula de corrimiento Doppler
estándard y se indican en km s' .

Línea Espectral Nll C Pos. l Pos. 4“ Pos. 4" Pos. 5
km s"l km s‘l km 3'l km s’l km s-l

o++,\ 5007 A 117 121 123 126 126
0++A 4959 Á llS 124 1:32 200 indef

Hp l2l 1‘26 12] l2l 1'27

H.y lili} lGl indef indef indef
Promedio [22 j: 4 133 :l: 9 12(izt3 l49 :t 25 [27 :t l

[ía-n 53 :t 24 Ill :l: 20 86 :l: 44 35 :t l4
" Corresponde a la zona brillante en O++en la Posición 4.
b Corresponde a la zona más débil en ()++en Ia Posición 4.

donde fio es el semianclio para una intensidad joe". Podemos entonces
suponer que ,ÜÏ= tlf“, + [fill-n,es decir que el semiancho tiene dos contribu­
ciones, una fuente térmica y otra rinc’tim. Adoptando fin“ = 1‘22km s-l
podemos despejar el valor de [ia-n. En la tabla 4.5 mostramos los valores me­
didos del semiancho de las líneas espectrales, el promedio de cada columna
y el error del promedio. En la última lila de la misma tabla mostramos
los valores hallados de firm. (¡lomo puede observarse los errores de los valores
obtenidos muestran considerable dispersión. Esto y el hecho de que las líneas
espectrales no tienen forma de gaussianas debe tenerse en cuenta al analizar
los resultados, algunos con valores elevados. En la figura 4.25 se muestran
los perfiles en O++ A 5007 y 4959 Á y [Ip (le la nebulosa Nll (L!y de la
nebulosa alrededor de 0 Mus en las posiciones tomadas en cuenta para el
presente cálculo.
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Figura. 4.25: Perfiles de las líneas espectrales tomados en cuenta para el cálculo de Liu-n.
En todos los espectros. la escala horizontal está graduada en Á y Ia escala vertical representa
intensidad de flujo relativa al máximo local. De izquierda a derecha se muestra Hg, O++z

¿4959 0++2 A 5007 Á. Excepto para la Posición 5. donde no fue detectada la línea 4959del O .
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Capítulo 5

NGC2359: Nebulosa de anillo
alrededor de una estrella WN

Como una forma de corroborar la calidad (le.nuestros resultados realizamos
observaciones de la nebulosa NG('}2359que. cuenta con una extensa lista de
citas bibliográficas y estudios de sus condiciones físicas.

NGC2359 (= RCWS) es una nebulosa de anillo alrededor de la estrella
WR, HD569‘25= WR? (van der llucbt et al., |98|). La nebulosa tiene
forma esférica y filamentosa y está dentro de una nebulosa más difusa con
un tamaño unas 5 a 6 veces mayor. Se encuentra ubicada en el brazo de
Perseo de nuestra galaxia y su distancia al Sol ba sido estimada en (l =
5.0 :l:0.5 kpc lo que la. ubica a una distancia del Centro Galáctico de 14 kpc,
aproximadamente (Sbaver et al., 1983).

Scbneps et al (1981) realizaron observaciones en radiofrecuencia con el
VLA en la frecuencia del (JO, del l3CO y en el continuo en 20 cm y compara­
ron los mapas obtenidos con imágenes directas con filtros de banda angosta
centrados em el ()++. Sus observaciones en la frecuencia del CO demues­
tran que la nebulosa esta interactuando ron nubes moleculares ubicadas en
el borde este de la misma. En esa misma región la nebulosa no presenta
filamentos y es, por el contrario, muy irregular. Los mapas en radiocontínuo
en 20 cm del VLA obtenidos por Scbneps et al ([98]) estan muy bien cor­
relacionados con las imagenes ópticas en el borde oeste, pero no asi en el
borde este, donde, persumiblemente, las nubes de CO ocultan a la nebulosa.
En base a los datos en 20 cm, los autores estiman una densidad para el H+
inferior a los 100 cm‘3.

Coudis et al (1983) realizaron observaciones con un espectrógrafo de
Fabry-Perot Centrados en las líneas del OH' 5007 Á y del N+ 6583 Á colo­
cando la ranura del espectrógrafo en distintas posiciones de la nebulosa. De
sus observaciones surge que en varias regiones bay hasta tres componentes
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espectrales lo que se traduce en tres velocidades de expansión. La inter­
pretación de Goudis et al (1983) es que hay una. delgada. envoltura que se
expande junto con un sistema de filamentos. Los filamentos tienen menor
velocidad de expansión que la envoltura. Para esta última estos autores es­
timan que se expande a 54 km s‘l en muy buena. correlación con valores
previamente publicados.

Esteban et al (1990) obtuvieron imagenes espectrales de NGC2359 con
el telescopio INT de 2.5 m ubicado en el Roque de los Muchachos (Islas
Canarias) con una ranura de 2’.8 de largo y una apertura de l”, una red
de dispersión de 300 l mm‘l lo que se traduCe a una resolución de 2.0775
Á pixel". Las imagenes fueron registradas mediante un Imaging Photou
Counting System (IPCS). En esta configuración cubrían un rango de lon­
gitudes de onda desde 3500 hasta 7000 La ranura del espectrógralo fue
ubicada en distintas posiciones de Ia nebulosa que ellos rotulan Sl a S7 y Bl
a. 135. De todos los estudios espectrometricos de NGC2359, este es el más
extenso y por ello contrastamos nuestros resultados con este trabajo.

5.1 Nuevas Observaciones de NGC2359

5.1.1 Imágenes directas digitales
En marzo de 1994 la Dra. Virpi Niemelaohservó a NGC2359 con el telescopio
Schmidt (le CTIO empleando un detector (¿(ÍD y filtros de banda angosta
centrados en Hm O++ y 5+.

En mayo de 1994, realizamos observaciones con el telescopio de 2.15111de
CASLEO con detector (IUD en la cámara directa y filtros de banda ancha
centrados en el rojo, en el visible y en el azul.

En Ia figura 5.1 se ¡nuestra una imagen de Ia nebulosa NC()‘2359obtenida
con el telescopio Schmidt de CTIO. En (a) la nebulosa completa y en tanto
que (b) es una ampliación de la zona central. La nebulosa parece estar
formada por tres estructuras: (a) la envoltura central muy filamentosa; (b)
tres brazos muy intensos al norte y sur de la envoltura central con dirección
este - oeste y (e) una nebulosa irregular y varias veces más extensa que la
envoltura central. Se observa también el borde este de la envoltura central,
con forma irregular, mientras que el borde oeste tiene definición clara.

En la figura 5.2 se muestra la envoltura central (le NGC2359 cuando se la
observa con un filtro Ceutrado en el 8+. No se observan las irregularidades eu
el borde este y la envoltura central es bien simétrica aunque no está centrada
en la posición de Ia estrella WR7.

En la figura 5.3 se ¡nuestra una imagen obtenida en CASLEO a través
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de un filtro de banda ancha (AA N 850 centrado en A = 5550 Á. La
imagen revela la compleja trama. de filamentos de la.estructura central de la
nebulosa.

5.1.2 Imágenes espectrales
En agosto de 1995 obtuvimos imagenes espectrales de la nebulosa NGC2359
con el telescopio de 2.15111de CASLEOy una configuración similar a la em­
pleada para observar la nebulosa alrededor de 0 Mus. Centramos la ranura
del espectrógrafo en el borde sur de la nebulosa (A.R. 7:18:18, ó -l3:l7;
coordenadas del telescopio para 1995.4). La figura 5.4 muestra un espectro
obtenido y calibrado. En (a) la imagen bidimensional del espectro y en (b) un
espectro mridimensional donde se puede apreciar la intensidad de las líneas.
Se observa de la figura que la nebulosa no tiene igual intensidad en toda su
extensión. Se aprecia la presencia de Ne++, lo que indica alta temperatura.

Tesis Doctoral 30 G. Giménez de Castro



NGC2359

Figura 5.1: Imagen negativa de la nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio Schmidt
y filtro angosto centrado en Ha en CTIO. (a) Imagen completa. (b) Ampliación de la zona
central.
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Figura 5.2: Imagen negativa de la nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio Schmidt
y filtro angosta centrado en 5+ en
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Figura 5.3: Imagen negativa de Ia nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio de 2.15m
y filtro ancho centrado en 5550 Á en CASLEO.
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Figura. 5.4: (a) Imagen espectral calibrada de la nebulosa NGC2359. (b) Espectro unidi­
mensional calibrado de la nebulosa.
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5.2 Las condiciones físicas en NGC2359

De la misma forma que lo hicimos para la nebulosa alrededor de 0 Mus medi­
mos los flujos de la líneas espectrales que nos permiten realizar diagnósticos
nebulares. En este caso, estimamos el valor de la constante de extinción
mediante el cociente de los flujos de Hg y H.,. Por otra. parte, no detectamos
Hó, con Io que supusimos que la línea de Ne++ 3969 no se encuentra
contaminadapor IL (3970

El cociente de las lineas del O++, nOs dio un valor para la temperatura
electrónica T,= 13000 K. Con este valor y suponiendo una densidad 11,: 100
e‘ cm-3 (Esteban et al., 1990), obtuvimos el flujo de la línea de Ne++ 3342
Á. Los valores medidos y calculados son presentados en la tabla 5.2.

'l‘abla 5.l: Flujos observados y calculados de las líneas
espectrales de NGC2359 respecto de Hu = l00.0. En la última
fila se indica el valor de Ia constante de extinción c. Los errores
fueron estimados en 21%

Línea Espectral Flujo
Ne++ 3342 Á 1 0.316
o+ 37:37 Á 2:31

0+ 3727/29 Á 1 0.74
Ne++ 3869 Á 51

Ne++ 3969 Á 20
o++ 4363 Á 10

1-1., 36

0++ 4959 Á 31:3
o++ 5007 Á 954
c 0.636
1 Valores calculados.

Con estos valores derivamos las temperaturas y densidades de las distin­
tas especies atómicas de una manera similar a la efectuada en la nebulosa
alrededor de 0 Mus. Los valores obtenidos son comparados con lo de Esteban
et al (1990) en la tabla 5.2. Se observa dv la misma que nuestros resultados
están en excelente acuerdo con los publicados.

.1
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Tabla 5.2: Resultados Obtenidos a partir de los flujos
de las líneas espectrales de NGC2359 comparados con los de
Esteban et al (1990) en la Posición que llaman 85.

Parámetro Físico Esto trabajo Esteban el. ¡LI(1990)
nr [0+] (c‘ cm’3) l0() ­
ne (c‘ (tm-3) - < 100
Te [O++] (K) [3000 13500
T, [Ne++] (K) 16600 ­
nr (baja) (c‘ CHI-3) IOO
T, (media) (K) M200 ­
12 + log N(O+)/N(II+) 7.6 7.5
12 + log N(O++)/N(H+) 8.] 8.2
12 + log N(Ne++)/N(I-I+) 7.4 7.7
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Capítulo 6

Viento Estelar en Estrellas
Masivas

6.1 Introducción

Tal como lia sido extensamente documentado a lo largo de esta tesis, el
viento de las estrellas masivas inllnye de forma. marcada sobre el MlE. Por
ese motivo decidimos ralizar un estudio teórico sobre el mismo.

Desde que en 1935 Adams y Mac(ïïormack detectaron líneas de elemen­
tos neutros con corrimiento Doppler cuando analizaban el espectro de una
estrella. supergigante fría, tenemos evidencia observacional de la existencia
de vientos en las estrellas. No debe sorprender este fenómeno ya que ter­
modinámicamente las estrellas son sistemas abiertos. En términos generales
lo describimos como una expansión de las capas externas de la atmósfera
estelar.

Valores típicos de M, que es una medida de la intensidad del viento estelar,
son: 10’5 MQ/año con velocidades asintótiras o trrminalcs (noo)de entre 1000
y 3500 km s"l para estrellas tempranas y 10"" MO/año con v0.0(le entre 10
y 100 km s'| para estrellas tardías (Casinelli, 1979).

En las estrellas tardías la profundidad óptica del plasma eyectado es de­
masiado pequeña como para formar ¡{nm y por lo tanto sus vientos son
dificilmente observables espectroscópicamente. Las mejores evidencias se
basan en espectroscopía (le alta resolución que permite detectar asimeterías
en líneas metáliaes intensas de muy baja. excitación. Las capas externas
de la atmósfera (en expansión) prodIICen líneas en emisión mientras que la
fotósfera (más interna y en reposo) produce líneas en absorción. La diferen­
cia.en velocidad se aprecia como un corrimiento Doppler: la absorción queda
relativamente desplazada al azul. Estos son los llamados perfiles P-Cygni,
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que permiten estimar no sólo la velocidad de. la expansión de la región de
formación de la especie sino también la densidad.

Watanabe (1991) propuso que los vientos de las estrellas tardías estan
gobernados térmicamcnte. Sin embargo la existencia de un calentamiento
no radiativo, a través de ondas de choque por ejemplo (Cuntz, 1987; Cuntz
et al., 1989) o a través de disipación por ondas de Alfvén (Hartmann and
MacGregor, 1980), en conjunto con un amortiguamiento extendiéndose hasta
las regiones de baja densidad, produciría. una región de transición y coronas
con temperaturas del orden de lOGK, tal como la observada en el Sol.

Los campos magnéticos en Ia atmósfera exterior de las estrellas estruc­
turan al flujo de.masa.eyectado y además forman parte del balance de energía.
Es importante destacar que. la condición de congelamiento del plasma en el
marco de la aproximación MHD, produce la corrotación del viento junto con
la estrella, fenómeno que se prolongaría hasta varios radios estelares (Weber
and Davies, 1967; Belcher and MacGregor, 1976; Sheeley and Wang, 1991).
De esta manera, Ia estrella pierde, además de. momento, también momento
angular. Es de esperar, entonces, que la rotación de una estrella disminuya
con la edad.

Las estrellas tempranas incorporan un nuevo mecanismo en la aceleración
de la. masa eyectada: la presión de radiación. Básicamente se trata de
la transferencia de momento fotónico (Im/c) a los iones del plasma. Este
fenómeno únicamente puede ocurrir si la profundidad óptica de la atmósfera
es elevada.

La aceleración del viento por radiación en estrellas tempranas, es el tema
central de este capítulo. Antes de abordarlo, daremos las caracteristicas
centrales de este. tipo de.estrellas.

6.2 Las estrellas tempranas
Las características centrales (le las estrellas tempranas son: alta temperatura,
una gran masa y luminosidad. Simultáneamente un viento muy denso con
una alta velocidad terminal, en síntesis, una alta tasa de pérdida de masa.
Es concevible que la pérdida de masa inflnya en alguna de estas tres maneras
sobre la evolución de Ia estrella (Clayton, “183)

l. La composición quimica de las capas externas puede revelar la existen­
cia de productos de las reacciones nucleares no esperados en estrellas
de masa constante (o tasa de pérdida de masa despreciable).

2. La velocidad de rotación de la superficie se reduce al transportar el
viento, junto con la masa y el momento, momento angular. Si bien,
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y como veremos mas adelante, el campo magnético puede obligar a
corrotar al flujo emergente junto con la fotósfera (condición de conge­
lamiento) l’liegner y Langer (1994) obtuvieron un resultado similar sin
la necesidad de campos magnéticos. Ellos ban encontrado que M alto
produce una decelaración en la rotación suficientemente rápida en los
modelos.

3. Al suponer una tasa de perdida de masa la edad de la estrella debe ser
revisada. Uno puede suponer (¡ue la estrella será mas joven, (lado que
deberá. entregar mas energía y consumir, por lo tanto, mas rapidamente
el combustible nuclear. Esta demanda superior de energía proviene de
que la estrella debe darle al gas expulsado suficiente energia para llegar
al infinito. Otro argumento más es que al haber tenido más masa en el
pasado, la quema de combustible fue más rápida.

Una característica importante de los vientos estelares es su dependen­
cia de la distribución de masa con la latitud. Aunque el ejemplo no sería
válido por pertenecer a un tipo completamente distinto, simplemente por
muy conocido no podemos desdeñar lo que nos enseñan las observaciones
del Sol: las mayor parte del llujo emerge de zonas discretas magnéticamente
abiertas y tiene dos componentes: chorros de baja densidad originados en los
agujeros coroneles y vientos lentos provenientes de los Izclmcls próximos más
densos (Withbroe, 1989). Podemos citar muchos otros ejemplos de flujos no
isótropos en objetos de diferente clasificación o población.

Por último podemos señalar una diferencia importante entre las estrellas
WR y las 0B. No hay indicios de. rotación en las primeras, mientras que las
estrellas B estan entre los objetos que rotan más rapidamente. Tampoco hay
datos fiables de la magnitud de los campos magnéticos en la superficie de las
estrellas WR. Apenas podemos señalar un límite máximo de no detección:
1000 G.

6.3 Una Teoría MHD del viento de estrellas
tempranas

Si los términos radiativos no son tomados en cuenta, el problema bajo análisis
se reduce al ya resuelto por Tsinganos y Trussoni (1991), Trussoni y Tsinganos
(1993) y Rotstein y Ferro Fontan (1995). Sin embargo, hallar soluciones al
problema, se vuelve bastante difícil cuando se quiere incorporar la presión (le
radiación. Fuera de la aproximackin Magnetohidrodinámica (MHD), el tra­
bajo pionero que abrió el camino para. cuantificar la influencia de la presión
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de radiación sobre la aceleración del viento, es el (le Lucy y Solomon (1970)
al que despues siguió la formulación más amplia de Castor, Abbott y Klein
(1975) (de aquí en más CAK) y la (le múltiples otros autores que intentaron
hallar un mecanismo aún mas eficiente de aceleración del viento ademas de
la presión de radiación (cg. Abl)ott,1978; Pauldrach et al,1990; etc).

Uno de los problemas centrales en la generación de una teoría de vientos
para estrellas WR es conocido bajo el nomhre de: problema de momento del
viento (wind momentum problem) y se refiere al hecho observado (le que si
transferimos con máxima eficiencia el momento luminoso (le la estrella al
viento y lo comparamos con el momento mecanico del flujo emergente bajo
la forma de un cociente obtenemos 1]= (Muw)/(L./c) 2 1-30 (Willis, 1991).
Es decir, el viento tiene hasta 30 veces más momento que el transferido por los
fotones del campo de radiación, lo que nos indica que la presión de radiación
por sí sola no puede acelerar al viento.

Soluciones a las ecuaciones (le.movimiento y dinámica del viento en tér­
minos de una descripción Ml'lD, fueron halladas, por Friend y MacCre­
gor (1986), Poe y Friend (1986), ("Jassinelli et al (1989) y Cassinelli (1992)
quienes hallaron soluciones sobre el ecuador (le la estrella. Cassinelli (l982)
estudió la aceleración del viento por medio (le ondas de Alfvén. Dos Santos
et al (1993) retomaron la descripción de (lassinelli (1982) pero incluyendo
además la persión (le radiación.

En esta tesis proponemos una extensión (le las soluciones analíticas Ml-lD
originalmente introducidas por Low y 'l‘singanos (1986) de manera tal a
incorporar la presión de radiación. Es (widente que la integración analítica
de las ecuaciones MllD requiere de algunas simplificaciones. Trataremos mas
en detalle algunas (le esas aproximaciones. por ahora diremos que considera­
remos una estrella sin rotación cuyo campo magnético es puramente radial
aunque la intensidad depende de la colatitnd 0. Por último, la asimetría en la
distribución de la densidad de masa la introducimos mediante un parámetro
externo, tal como lo han hecho llu y Low (1989).

6.3.1 El Formalismo Básico

La.interacción (le un Íluido estacionario, no vis-cosoy con alta conductividad
eléctrica con campos magnéticos en presencia de nn objeto central que provee
un campo gravitatorio esféricamente silnótrico es descripta en la aproxi­
mación MllD por las siguientes ecuaciones

V-({)V)=Ü , (G.l)

V ‘ B = U ‘ (6.2)

Tesis Doctoral 90 (7. Gimenez (le Cash-u



6 Viento Estelar

V ><(v x B) = O (6.3)

p(v-V)v= —V'P+¡¿5'(V x B) ><B-pgé,+fmd , (6.4)

¿[LB (v - V)T + “PV - v = Q(r, 0) (6.5)m.

donde v representa el campo de velocidades, B la intensidad del campo
magnético, p la densidad media, 'P = kBp7'/m es la presión del gas, g =
(¡Mi/1'? la aceleración de la gravedad y f,.,.¿la fuerza ejercida sobre el fluido
por el campo de radiación. Los demás parametros: k5, G, M” m y T son la
constante de Bolztmann, la constante gravitaeional, la masa de la estrella, el
peso molecular medio del lluido y la temperatura del gas, respectivamente.
Q(r, 0) representa, al igual que en Low y 'l‘singanos (1986), la tasa de energía
por unidad de volumen que debe ser agregado al flujo con el fin de alcanzar
el regimen estacionario. Se puede pensar como fuentes de. calentamiento o
enfriamiento a lo largo del flujo que cierra el sistema de ecuaciones dinámicas
de manera consistente.

La aproximación clasica a estos problemas es proponer una relación entre
presión y densidad a traves de una polítropa de índice constante 7. Sin em­
bargo este camino puede llevar a obtener soluciones para el campo magnético
con formas exóticas o hasta improbables. El camino que seguiremos aquí es
proponer una forma de campo magnético razonable y a partir de ella obtener
las soluciones del problema, incluyendo, las ecuaciones termodinámicas.

Para resolver el sistema (le.ecuaciones [(i.l] - [6.4] haremos algunas simpli­
ficaciones matematicas. En primer lugar supondremos simetría axial: 04.,= 0.
En ese caso podemos reescribir las ecuaciones [(H] - [6.2] de la siguiente ma­
nera

l , . . ‘B= X(.4,+[34.64,,
y l

pv = _VA0(T|0) x (ir/I+ pvÓéÓirsenÜ

donde A(1‘,0) y A°(1',0) repreSentan el llujo magnético y de masa respec­
tivamente. Tsinganos (1982) mostró que. las componentes é,. y ¿a de la
ecuación [6.3] dan como resultado que Ao puede. ser expresado como una
función del Ílujo magnético. Por ese motivo, de aquí en más supondremos
que Ao= A°(/l(1', La integración de la ecuación [6.3]nos da otra función
de A(1', 0)

(79.,
= V o = ', ,v x B Q (A) ¿M VA(1 0) (6 8)

Si definimos

Q _ 00° _ ("Mo
_ ("M ’ _ 0A
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a partir de la ecuación [6.8] y por medio de las ecuaciones [6.6] y [6.7] una
relación general entre la velocidad y el campo magnético

v = ¡4/sz + Q(A)r'zsenü. (6.9)
p

En esta tesis estudiaremos el regimen no rotacional en el que el campo
magnético adopta una configuración puramente radial. Por definición una
línea de campo es la región del plano meridional para la que A(1',0) es con­
stante. Podemossuponer A(1',0)= af(0) con a una constante y una
función arbitraria.

A partir de la ecuación [6.9] podemos definir la función de Mach —Allvén
como

_ I‘oA2 _ pu:

_ p _ B—; ’

donde el suln'ndicc p denota la compmwntv poloidal. Si asumimos que
ÜaM(1',0) E 0 podemos introducir la asimetría en la distribución de masa
a través de una función. Para ello definimos la siguiente función

M¡(1-,0) s M(r,0) (6.10)

MA) = Au +171)“ = Au + amm)“ (6-1!)

(londejes una constante arbitraria, =j a y Adefinen la.densidad de masa
polar en el punto de Alfven. El régimen no rotacional que estamos estudiando
tiene además: v4,= 0 y (LJ/l) = constante (V(‘l'las ecuaciones [G.9]y [610]).
Así que mediante la expresión [6.11] el campo Ml'lD se convierte en

Zu .
B,=r—2cos0, [30=Bd,=0 (6.12)

_ Vo M(:r) Icos 0|
- Mo ¿v2 (l +(sen'20)'/2 i

donde Mo se refiere al valor de la función de Mach-Alfvén inicial, y la variable
a: E 1'/Íï,,. Por otra parte Ia velocidad inicial queda definida por

v0 E v4, E 0 (6.13)v,

_ 21mm
_ ¡[OA

COll a

\ll= B(:r=l,0=0) :2?
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6.3.2 La Presión de Radiación

Asumiremos, al igual que CAK, que el campo de radiación es esféricamente
simétrico y supondremos válida la aproximaciónde Sobolev. Como el campo
(le velocidades sólo tiene componente radial Ia fuerza de radiación actúa
sólo en dirección radial. Con estas aproximaciones descomponemos la fuerza
ejercida por la radiación en dos contribuciones, una del contínuo y la otra de
la línea

0,14,,
frud=p “73€ + Zu.- (6.14)

donde (7ces el coeficiente de difusión (sratlrring) de los electrones libres y
Li. es la luminosidad de la estrella. De esta. forma el primer término del
miembro de Ia derecha de la ecuación [(i.l4] representa la contribución del
contínuo a la presión de radiación. El segundo término agrega el efecto de la
transferencia (le momento a traves (le las líneas UV. La aceleración debida a
la i-ésima linea, g¡ puede ser expresada. como

Tr 00

g,-= —/ ¡rw-F” (lI/ (6.15)c 0

donde K,_.-es el coeficiente de absorción (le la i-ósima línea y TTF”es el flujo de
radiación que incide sobre la capa absorbente. Se acepta, en general, que Klu_¡
se anula por fuera del intervalo u,-:l: Au = I/¡(I :t num/c) y que adentro toma
un valor constante. En esta última expresión numes la velocidad termica del
ion absorbente. Si las emisiones son (lespreciadas, Fu puede expresarse como

Fu = R,,("" (6.16)

donde 7.-es la profundidad óptica de la capa donde se forma la linea. Como
existe un gradiente de velocidades, la línea se mueve donde hay un fuerte
flujo (le contínuo y es transparente en una capa de grosor Ar de manera que
la profundidad óptica puede ser expresada como

_. _ _ __ “Uni

‘r, _ ph,A1 — /)It,—dv/(Lr . (6.17)

Entonces podemos reescribir Ia ecuación que define 9.-([G.l5]) como

7rre.-F,, "-(|+"m../c)
gi = —°/ e’WIr:

c l(l—l’Íh,Í/C)

nte-F vu - T- _ file-¡7' l — e”
= #I/¡J/ e T(lT=#V¡vu._¡— . (6.18)

(‘. ('T,‘ 0 ‘ T.‘
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Esto significa que del total dcl impulso que puede ser transferido por unidad
de área (nFy/c) una parte es absorbido, dentro del intervalo de frecuencia
Aupopplc,= uuu/o/c, en una proporción l —6’“ debido a la.acción absorbente
de la columna de masa de scattering T.‘/h2¡.Si la linea es fuerte (r.- >> l)
(Casinelli, 1979)

Slí = ’
(‘ pu“, (L'L'

de manera tal que la aceleración de lineas fuertes es independiente de la
intensidad de la línea y la presión total es proporcional al número de lineas
gruesas. Y más aún, si sólo existieran líneas gruesas, la aceleración total
sería proporcional al gradiente de velocidades. De manera de tomar en cuenta
diferentes lineas, CAK definieron una escala de profundidad independiente
de la opacidad de Ia linea

9-55= [rmacpdr para una atmósfera estática
t E " —l (6.20)

= (Ip/mm“. para una atmósfera en expansión

La contribución de todas las lineas, EN", puede ser expresada de manera
conveniente para reescribir la ecuación [6.lll]

mL.
,,,= . ¡+171 , 6.21f .1 pwcl (n ( )

siendo F(t) el llamado multiplicador dr la fuerza. Tomando en cuenta las
especies más abundantes de las atmósferas estelares, se puede calcular FU)
como una función normalizada de t (Castor et al., 1975; Abbott, 1982). La
curva resultante puede ser ajustda mediante una exponencial de la forma

¡”(1) =_kt'" , (6.22)

siendo (r y k los parametros a ajustar de la curva. Estos parámetros dependen
de las caracteristicas particulares de cada estrella, pero el rango de cada uno
de ellos está, entre 0.01 —0.06 para k y entre 0.5 y 0.7 para a.

Si escribimos de otra forma la conservarión de la masa dada por la
ecuación [G.1]

47rr2pu, = constante = Mi , (6.23)

a partir de la ecuación [6.19] y para un campo de velocidades puramente
radial, la ecuación [6.22] se convierte en

dalt, o . duFU) = k _. 3:21) r,
mami dm (6.24)
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6.3.3 Ecuaciones MHD bidimensonales con presión de
radiación

A partir de las ecuaciones [G.1l] —[6.24] podemos obtener las componentes
é, y ég de Ia.ecuación [6.4] en términos de la función de Mach -—Alfvén de la
siguiente manera

491.1):[la + Zz ((1-1‘)—k(cM'¿v2 :L' Mar?

4 , M Z.2 . , . M

_ [Por ———Mm,2(¿(1 —I ) + k (r M o,

sell()cos0 , (6.26)
4

.400!) =
'1

donde hemOs definido la presión adinu'nm'mzul del gas

así como también

. GM A" " v “2 . se
Z2: ‘ ° =2(—‘) MZ=4—,Rs ( w > vo ° 5M

siendo Ve la velocidad de escape de Ia ("strt'lla (no teniendo rn cuenta la
radiación), Vo = v,(:1t = ¡,0 = 0), E, es la. energia de escape y 5M es la
energía. magnética. l'lemos introducido admnás (‘lparametro ( definido como

47rlL VD.2 EL Vo _ ELS/w

UevtIthMg
_ . _ ,
Se ¡ll/¡Mol SepÏ’ovlh

donde F = aclJ*/47rcGM¡ y EL es la energía luminosa.
Las ecuaciones [6.25]y [6.26] pueden ser fácilmente dosacopladas, esto es,

lograr un conjunto de ecuaciones diferenciales ordinarias, siempre y cuando
a = 0 o 0' = l. Esta restricción puranwntv matemática cs equivalente a
considerar que todas las lineas son delgadas (n = 0) o todas las líneas son
gruesas (a = l). Es obvio que a = 0 es reducir el problema al caso en que
no hay presión de radiación y ya fue tratado por Tsiuganos et al (1993).

Ya hemos dicho que los parámetros a y leson ajustados a partir de valores
obtenidos numericamente para t y F. En nuestro trabajo de investigación
comprobamos que el viento existe para Im rango muy acotado de t. Dentro
de ese rango, ¡”(t) puede ser considerada una función lineal del gradiente de
velocidad (ver ecuación [624]). (Ïuando integralmmos las ecuaciones [6.25] y
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‘-.\ IhisworkJ-ODOGBHz-ï .
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0.0001 0.0010

Figura 6.l: La función multiplicadora de la fm‘rza, ¡"(1) en función de l. La línea de
trazo lleno cs el resultado obtenido por Abbott (|982) para una estrella con 7L, = 30.000
K y Ne/W = l.0 (+l l) cm'"; k = 0.|56 y rw= 0.609. La línea (le trazos y puntos es la
curva para a = l y, en este caso, k = 0.0068 (le manera que ambas se cortan en el punto
medio del rango (le interés.

[6.26]para un dado conjunto de valores iniciales, determinábamos el valor de
k de manera que la recta logaritmica k/t intersectara a la curva de Abbott
(1982) en el punto medio del rango de valores de interés de t. Para lograrlo
comenzábamos con un valor cualquiera dv lc, integrábamos las ecuaciones,
obteníamos el rango de l, asignábamos un nuevo valor a k, ahora con el Íin
de intersectar ambas curvas y proseguíamos ¡tt-¡"andohasta que el rango de t y
el valor de k convergieran. Esto ocurría siempre al cabo de pocas iteraciones.
La.Figura 6.1 muestra la curva obtenida por Abbott (1982) y la construida
con a = l. El ¡multiplicadorde la fuerza, FU) resulta soln'eestimado (subesti­
mado) para valores menores (mayores) de la profundidad óptica normalizada
central dentro del rango de interes.

La ecuación [6.26] puede ser integrada. y obtenemos

) 2 '2 .

Í (1,0) = Esen 0 + ll¡(;r) , (6.27)

donde H¡(1:) es la componente de la presión que depende sólo (le la distancia
radial a la estrella. Derivando la ecuación [6.27] respecto de :1:e igualándola
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a la ecuación [6.25] nos da una ecuación para “¡(33) y otra para M(:v)

, 4 , ,Bk _ ’_ Z2(1 — F)

dim“) ——;ï(),U(I) + IÜ:U(.L)I— (¡(10:51 , (6.28)

4 [ik Y Z2(I—I‘)(_ 8
FÜwUtt) - IaxU(.T-)l- “(m)” — 1:5 . (6.29)

donde hemos definido M
(¡(32)= (6.30)

.‘l'

y
. (¡SL_ 2 = ­

fi _ (Z _ —pv°vlh. (6.31)

A menos de una constante la función U(;r:)representa la velocidad del fluido,
lo que se constata a partir de la ecuación [(i.l3]. Siempre que las demás
variables sean escritas en términos de lil¡(:r) y M(:v), las ecuaciones [(5.28]­
[6.29] son suficientes para determinar el estado dinámico y termodinámico
del sistema.

6.3.4 Las soluciones tipo Viento
La ecuación [6.29] puede ser integrada numéricamente y eso es lo que hemos
hecho para distintas condiciones del plasma. Sin embargo, la situación en la
que la masa se distribuye de forma isótropa = 0) puede ser integrada en
forma analítica. Un estudio exhaustivo de este raso puede verse en Rotstein
y Giménez de Castro (1996). (Jon lo que a continuación mostraremos los
resultados obtenidos al integrar las ecuaciones para C 9ÉO. I

Si la luminosidad de la estrella se reduce hasta hacerSe desprecieable, esto
es L,, —>0 (o lo que es lo mismow —>O y l‘ —>0) la ecuación a considerar fue
estudiada por Hu y Low ([989) para el caso de una configuración puramente
radial, ¡mientras que Trussoni y Tsinganos (1993) y Rotstein y Ferro Fontán
(1995) analizaron el [lujo resultante para campos magnéticos curvados.

El equilibrio ecuatorial de fuerzas no es afectado por la presión de ra­
diación. Este es un hecho a resaltar y que ocurre por su dependencia con el
c050. La consecuencia es que. al incrementar la columna de gas en la zona
ecuatorial, a traves de la función de asimetría definida en la ecuación [6.11],
con C 7€ O la presión del gas también debe incrementarse para sostenerla.
Este aumento en la presión ecuatorial significa un aumento similar en los po­
lós donde la columna de gas tiene menor peso. IBIresultado es un incremento
en la velocidad del viento.
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Por otra parte la componente 0, l'l-¿(;r), de la. presión total compensa
la fuerza de Lorentz de manera de mantener a un elemento de fluido den­
tro de las líneas de campo magnético tal como lo prescribe la condición de
congelamiento. La.que también fija el valor de “¡(1) en el ecuador indepen­
dientemente del valor de

La fuerza. de radiación no depende de C con lo que ambas contribuyen
de manera independiente a la aceleracir'm del viento. Esto produce mayores
velocidades terminales calculadas respecto del caso L. —>0. Otra diferencia
es que las soluciones deben ser monótonamente crecientes para la velocidad
en el caso con presión de radiación. Se puede demostrar (llu and Low, 1989)
que cuando Li —>0 pueden existir soluciones en las que (ll/(;z:)/(l:r < 0.
Sin embargo en el caso que estamos considerando ahora únicamente solu­
ciones monótonammic crecientes son aceptables debido a la aproximación
de Sobolev que se ba tomado en cuenta. La condición que debe cumplirse se
puede derivar de la ecuación [6.29] y resulta

(V(I) >.0 e:
4V?

> —¡—n—. )ara l > w a
C ve Ark/(FI) l (6.32)7C< paraw>l

Desarrollamos un programa de computación para integrar numéricamente
las ecuaciones [6.28] y [6.29]. La integración se realizó mediante un proceso
Runge-Kutta de cuarto orden de paso constante. Supusimos una estrella con
las siguientes caractcïristkïas:

Masa: 30 1V“,
Temperatura: 40 x IO”l'\'
Radio: 8
Luminosidad: 1.5 x 10"
Al: 5 x ¡0-5

Allagnitudrs derivadas
l‘: 0.|5(i

Vr: l 196

Las figuras 6.2 a 6.4 muestran el romportamiento de v(:r),ll¡(;1:) y la
enrgía en el polo Qo = Q(:¡:)R..V°"(/to/\II2) para tres valores distintos de
C = 3, 5 y 8. En la figura 6.2 vemos el perfil de velocidad, en términos
de la velocidad de escape Vmque adopta el viento. Los valores terminales
de las velocidades están dentro de un rango de 1,5 - 3 Ve tal como ba sido
observado en estrellas luminosas (Abbott‘ 19232). La presión, (figura 6.3)
decrece monótonamente y rápidamente se acopla al valor interestelar. Este
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Figura 6.2: Velocidad terminal um en terminos de la velocidad (le escape Vr en función
de la distancia adimcnsionalizada1:. Estos resultados fueron obtenidos para tres valores de
C. De arriba hacia abajo C = 8.0, 5.0y 3.0 para una estrella cuyos parámetros se muestran
en el texto.

comportamiento es por demás esperable para mantener la velocidad dentro
(le los límites observados si se tiene en cuenta la alta aceleración inicial.

La.energía, representada por Qo en la figura 6.3, esta claramente liberada
en los radios iniciales indicando que la fuente de aceleración esta lo :alizada
en la fotósfera de la estrella. Cuanto mayor es C mayor es Q0 porque mayor
es la energía necesaria para lograr un flujo con mayor velocidad terminal. En
todos los casos, debemos enfatizar, esta energía no representa más que un
bajo porcentaje de la energía liberada por la estrella considerada como un
cuerpo negro.

La fuerza (le Lorentz es contrabalenceada por la componente [12(3) (le
la presión total. Un aumento en el campo magnético lotoslérico conduce a
un aumento (le la componente ll-¿(;r). Si la columna (le masa ecuatorial es
la misma (es decir si queda Íijo C), la presión total sobre los polos queda
constante. Pero esta presión es la suma ll = lll + ll), con lo que un aumento
en [12(3) resulta en una disminución en ll.(:r), lo que lleva a una disminución
en la aceleración del viento y en una menor velocidad terminal. Es decir que
debemos esperar menor velocidad terminal al aumentar la intensidad del
campo magnético. Ese resultado se halla graficado en la figura 6.4. Aunque
la tendencia (le las tres curvas de la figura 6.4 es clara, también es claro que
la ¡magnitud de las variaciones es porcentualmente baja. Nuevamente vemos
que el campo magnético no participa en la termodinámica del problema ni
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Figura 6.3: Izquierda: presión de‘l gas en términos de Ia presión magnética en función
de la distancia adimensioualizada 1: para Ios tres casos cuyos resultados se muestran en
Ia 6.2. De arriba liacia abajo: ( = 8.0, 5.0y 3.0. Derecha: energía liberada cn los polos
en términos de la energía radiada por la estrella considerada como nn cuerpo negro en
función de la distancia adimensionalizada :r. De arriba hacia abajo: C = 8.0, 5.0y 3.0

aporta energía en la aceleración del plasma tan sólo impone una geometría a
lo largo de la cual se.desarrollan los flujos de. materia eyectada.

Por último y retomando la cuestión (lel wind momcntum problem en la
siguiente tabla hemos calculado el valor del coeficiente 1)para los tres casos
de C distintos estudiados

C 11

3.0 2.69
5.0 3.48
8.0 4.5

Lo que nos dice la tabla anterior es que otra fuente de energía además
de la radiación es necesaria para acelerar al viento. Estos valores de 1)estan
dentro de lo que se.obsm'va en este tipo de estrellas, tal como fuera señalado
cn la sección (5.3 (pagina 89).

6.3.5 Sumario

Hemos visto que el fenómeno del viento estelar es general en todos los tipos
estelares. Sin embargo en las estrellas tempranas, las que nos ocupan en este.
trabajo, resulta lnndametal ya que una. porción importante de su energía es
liberada en forma mecanica.

Tesis Doctoral lOÜ G. Giménez de Castro



6 Viento Estelar

I I I ‘ I J

g-s _'

c -s I

g .3 Í

Í
i

l n L . l . A . l n n A l n A g

400 10W 12000 800

5° (gauss)

Figura 6.4: Velocidad terminal o“, en terminos de la velocidad de escape VCen función
de la intensidad del campo magnético fotosl'éricn y para los tres valores distintos de C
discutidos en esta tesis.

En este capítulo hemos desarrollado una teoría Ml-lD del viento de estre­
llas tempranas incorporando la presión de radiación como mecanismo acel­
erador. Podemos enumerar la principales conclusiones de este modelo:

l. De entre las aproximaciones más importantes que introducimos en el
modelo, esta la suposición (le que todas las líneas son ópticamente grue­
sas. Debe tenerse en cuenta, sin embargo, que en realidad trabajamos
con una constante k artificial que nos asegura mantener el valor de la
función FU) dentro de. los limites que lOs modelos de Abbott (1982)
indican.

2. El campo magnético lija los tubo de flujo a lo largo de los que fluye
el plasma. Pero al mismo tiempo los tubos del flujo son conducidos
hacia afuera por el mismo plasma. Esta es una consecuencia directa
de la condición de congelamiento y juega un papel importante en la
dinámica del viento. No hemos incluido erplicícilamcntc ningún meca­
nismo de liberación de energía por parte del campo magnético. De ma­
nera fenomenológica liemos incluido una luución Q(:1:)que representa el
exceso (le energía necesario para acelerar al viento y que puede incluir
cualquiera de los métodos desarrollados y publicados en la literatura.
Hemos visto que esta función decae abruptamente al alejarse el viento
(le la estrella y que a lo sumo puede representar el l0% de la energia
liberada por la estrella considerada como un cuerpo negro.
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Hemos demostrado que en el marco de este modelo el incremento en
la intensidad del campo magnético resulta en una disminución de la
velocidad terminal del viento. Esta. conclusión es novedosa y resulta de
la condición de congelamiento así como de tomar en cuenta la fuerza
de Lorentz que en los modelos ecuatoriales evidentemente no puede
existir.

La no esfericidad en la distribución de la masa del gas, por ejemplo
el aumento de la columna de masa sobre el ecuador, resulta en un
aumento de la velocidad terminal del viento. No debe entenderse como
una consecuencia directa, sino más bien, como el resultado del balance
de fuerzas que ocurre y del modelo empleado para describir la presión
del gas.

También vimos que el flujo es gobernado por este balance (le presiones
en el ecuador más que por la presión de radiación.

Para resolver las ecuaciones Ml-lD hemos realizado sinnúmeras aproxima­
ciones. Las futuras mejoras en este modelo deben ir en la dirección (le
eliminar algunas de estas aproximaciones. Entre las más próximas: campos
magnéticos curvados y rotación estelar. Más dificil es remover la simplif­
cación de superficies de Mach —Alfvén esféricalnente simétricas. Tampoco
resulta evidente la forma de desacoplar las ecuaciones [6.25] y [6.26] si a 7Él.
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Capítulo 7

Sumario

En esta tesis se han estudiado las condiciones físicas de la nebulosa de anillo
alrededor de la estrella WR, 0 Mus. Los intensos vientos de las estrellas WR
barren el MIE el que es comprimido formando delgadas envolturas en forma
de anillo. La gran intensidad luminosa de Ia estrella, por otra. parte, ioniza al
MIE produciendo reacciones de recombinación electrónica las que junto a las
desexcitaciones atómicas producto de las colisiones de los electrones con los
iones, producen la radiación nebular. Los estudios previos en radiofrecuencia
(le esta nebulosa indican que se encuentra dentro de una cavidad de H0.
El material interestelar barrido fue calculado en IOSMQ(Cappa de Nicolau y
Niemela, 1984). La extensión de la nebulosa de anillo es de aproximadamente
2°.
REALIZAMOS LAS PRIMERAS OBSERVACIONES DIGITALES DIRECTAS DE LA

NEBULOSAÓPTICA a través de filtros angostos centrados en Ha y O++. El
análisis de estas revela que

o En algunas zonas de la nebulosa, el O++ y el ll+ estan espacialmmente
separados.

o La morfología de la nebulosa observada a través de un filtro centrado
en O++ es lilamentosa, similar a Ia de los remanentes de supernovas.

OBTUVIMOS LAS PRIMERAS IMÁGENES ESPEGTRALES DE LA NEBULOSA.

o Se detectaron las principales lineas espectrales (le los átomos ionizados
de potencial de ionización bajo.

o Se detectó 0++ de potencial de ionización medio.

o La intensidad de las líneas de 0° es mayor que la del 0+, el que a su vez
es mayor que la del O++. Esto indica que Ia nebulosa es (le excitación
media.
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o La intensidad de la línea de O++ 5007 A, es similar a la de Í‘Ig.

o No se detectaron iones de potencial de ionización alto.

Con estas imágenes y en base a la teoría. de formación de líneas espectrales
descripta en el capítulo 2 realizamos el estudio de las condiciones físicas
dentro de la nebulosa. Las principales conclusiones a las que arribamos son:

La nebulosa es dc baja densidad (N 250 e“ cm‘a) y temperatura
intermedia (N 11000 K).

La abundancia de los átomos de S, N y O refleja la abundancia Galáctica
para la distancia al Centro Galáctico de la nebulosa.

El cociente dc los flujos de las líneas de recombinación y las líneas
colisionales muestra que la radiación nebular se origina por la Iotoioni­
zación generada por la radiación estelar.

El semiancho de las líneas espectrales no muestra un ensanchamiento
producto de las colisiones.

LA PRINCIPAL CONCLUSIÓN DE NUESTRAS OBSERVACIONES Y DE LOS DIAG­

NÓSTICOS EN BASE A FLUJOS DE LINEAS ESI’ECTRALES ES QUE LA NEBU­

LOSA ALREDEDOR DE 0 Mus ES DE MEDIA EXCITACIÓN, BAJA DENSIDAD

Y ESTÁ RADIATIVAMEN'I‘EIONIZADA. (R,,W según la clasificación de Chu
(1981))

Observamos también a la nebulosa de anillo NGC2359 alrededor de la
estrella WR I'ID569‘25de tipo espectral WNS. Para esta nebulosa calculamos
Te, ne y las abundancias atómicas. LOS RESULTADOSESTÁN EN EXCELENTE
ACUERDO CON LOS PREVIAMENTE PUBLICADOS.

Realizamos un estudio teórico del viento de estrellas tempranas en el
marco de la teoría MIID, extendiendo las soluciones tipo viento previamente
publicadas (Rotstein y Ferro Fontán, 1995) para incluir la presión de ra­
diación dentro del marco teórico del modelo de CAK.
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Apéndice A

Sistemas de Coordenadas
Astronómicas

A.1 Sistema Ecuatorial

El plano fundamental de referencia para un sistema de determinación de posi­
ciones espaciales no debiera depender de la.rotación terrestre y, en principio,
debiera estar ligado a las estrellas fijas. El plano perpendicular al eje de
rotación terrestre, el ecuador, cumple con este. requisito. El circulo maximo
de la esfera correspondiente al plano ecuatorial es llamado ecuador celeste.
El ángulo entre el eje (le nn polo y el plano del horizonte es llamado altura
del polo (p (ver figura A.l y es igual a la latitud geográfica de la ubicación del
observador. Los CÏTCUÍOSMáximos de Ia esfera celeste que pasan a través de
los polos celestes (prolongación de los polos terrestres) son llamados círculos
horarios. La declinación, ó, de un objeto se define como el arco sobre un
circulo horario entre el cuador y la direcrón del objeto. Se mide en grados
sexagesimales y es positivo hacia el norte y negativo liacia el sur. Los circulos
menores paralalelos al ecuador y de declinación constante son llamados para­
lelas dc declinación. Objetos en paralelas de declinación con distancia polar
90 - 6 < Lp,es decir, declinación 6 > 90 —«p,permanecen siempre por encima
del horizonte y son llamados circumpolarcs.

Se define el ángulo horario, I, como el arco sobre el ecuador celeste entre
el circulo horario que pasa a traves del punto sur, el meridiano de lugar, y
el circulo horario del objeto (ver figura A32). El angulo liorario se calcula en
el sentido del recorrido de las agujas del reloj cuando es visto desde el polo
norte (sistema izquierdo) y es usualmente medido en horas: de 0 llS a ‘24llS
que se corresponden con los ángulos 0° a 360°.

Con estas dos coordenadas se puede lijar la posición de un objeto en el
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Ccnil
lPN celeste

meridiano de lugar

Nadir
PS cclcslc

Figura A. l: Sistema ecuatorial de Comdenadas.

.t

' 5:32; Estrella

9

Y

Figura. A2: Relación entre el ángulo horario l, la ascención recta. a. y el tiempo side'reo.
O. Vista del plano ecuatorial desde el polo norte.
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cielo. Sin embargo, el ángulo horario t depende del momento de observación
y como tal no es una coordenada útil al momento de construir catálogos o
referenciar objetos.

A.2 Tiempo Sidéreo
Se toma. como un origen o punto nqu sobre el ecuador celeste el Primer
Punto de Aries o cquinoccio vcrnal. Este es el punto en el que el Centro del
disco solar cruza el ecuador celeste en la primavera boreal, proviuiendo del
sur. También es llamado el Nodo Asccndmtc de la ecli'ptica, esta última es
la órbita del Sol en su recorrido anual a traves de las estrellas fijas desde
el oeste hacia el este a través del sur (hemisferio norte) o norte (hemisferio
sur). El equinoccio verual es simbolizado por T. El arco sobre el ecuador
celeste desde T hasta el circulo horario del objeto, es llamado declinación
recta, a, y es abreviado usualmente como All. (por asccncio recta). La AR
es computada en un giro contrario al de las manecillas del reloj y asi desde
el oeste, a traves del sur (hemisferio norte) o norte (hemisferio sur) hacia el
este desde las 0 hs a las ‘24hs o desde 0° a 360° (sistema derecho).

El tiempo sidc'rro, (-), se define como el angulo horario, t, de T. Es decir
que

O = n + f. . (A.l)

El tiempo Sidéreoes uu tiempo local, que mide la distancia entre el meridiano
del lugar y el Primer Punto de Aries. Esto significa que en cada. lugar de
observación se debe contar con un reloj sincronizado con el tiempo sidéreo o
con algún sistema de cálculo del tiempo sidéreo basado en el tiempo legal.

A.3 Coordenadas Galácticas

La investigación sobre la distribución del llidrógeno neutro galáctico permitió
saber que el mismo se encuentra, primordialmente, ubicado sobre un plano
y que ese plano es coincidente con el fenómeno observable a simple vista y
llamado Vía Láctea. Esto significa que la Galaxia (nuestra galaxia) tiene un
plano principal de ubicación, lo que nos permite definir un nuevo sistema de
coordenadas, muy útil cuando se trata de estudiar la dinámica y Cinemática
galácticas.

El Sol está ubicado casi en el medio de este plano, llamado plano galáctico
lo que mejora aún mas la utilidad de un sistema de coordenadas galáctico.
La. división de la esfera celeste por el plano galáctico puede ser prolongado
imaginariameute generando un circulo maximo llamado ecuador galáctico.
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Plano

Galactica

Ecuador

Figura AJ}: Definición del Sistema de Coordenadas Galácticas.

Sobre el ecuador galáctico se define una longitud galáctica, l, que crece en
sentido inverso al del ¡movimiento de las agujas del reloj (le 0° a 360°. La.
distancia desde el ecuador galáctico al objeto es llamada latitud galáctica,
b, y es positiva hacia el norte y negativa hacia el sur. En la figura A.3 se
presenta un esquema del sistema galáctico de referencia. Se ha adoptado
como polo nortc galáctico la posición delinida cn coordenadas ecuatoriales
como

a = 12" 40'" , ó = +27°.4 (1950.0)

y como origen de la longitud galáctica la posición

a = ¡7" 42'".4 , 6 = 23°.02 (1950.0) .

El ecuador 0 plano galáctico está. ubicado a aproximadamente 63° norte re­
specto del ecuador terrestre. Los números entre paréntesis corresponden al
momento en que fueron definidos y son dc suma importancia en astronomía
dado que la. preseción en cl movimiento terrestre ocasiona una variación sis­
temática en todas las posiciones estelares.
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Apéndice B

El paquete de programas
Nebular

Nebularesun conjunto de programas desarrollado para el entorno IRAF/STSDAS
para derivar las condiciones fisicas en gases (le baja densidad (nebulares) me­
diante apropiados cocientes (le flujos (le lineas (-Spectra|es, densidad electrónica
y temperatura electrónica. El paquete de programas está. basado en el pro­
grama. five-level desarrollado por De Rolwrtis et al (1987), pero incluye di­
agnósticos de un juego más amplio de iones y líneas espectrales.

Los programas que forman parte del paquete son los siguientes, junto con
una somera. descripción de los mismos:

Programa Descripción
abund Deriva las abundancias iónicas en una nebulosa de tres zonas
ionic Calcula la población de los niveles, '

las densidades críticas y las almndancias para
un único ion.

ntplot Construye diagramas de diagnóstico Te vs nr
redcorr Corrige los flujos por enrojecimiento intercstelar.
temden Calcula T, o nc a partir de rociontes de flujos de

líneas de diagnóstico.
zones Deriva T, y n, para una nebulosa de tres zonas a

partir de cocientes de líneas ospectrales.

Empleamos ionic con el lin de calcular el flujo de las líneas que no fueron
detectadas por los instrumentos empleados: 3+ A 4068 y 407G Á, en base al
flujo de S+ /\ : 6717 y 6731 Á; y O+ /\ 7320 y 7330 Á, en base al flujo de
O+ Á 37‘27 Y además para calcular el cociente (le O+ /\ 3726/29 Este
programa da como resultado la emisividad volumétrica de cada tranisición
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electrónica. El flujo medido cs la integral a lo largo de la visual de la emisivi­
dad. Si suponemos a esta constante, entonces es directamente proporcional
a. la emisividad. El cociente de los flujos (valor medido) debe ser igual al
cociente de las emisividades (valor calculado).

redcorr fue empleado para desenrojecer los flujos observados. En todos los
casos, de las posibles funciones de extinción que el programa permite utilizar,
empleamos la definida por Kaler (1976) yde nominada para el programa como
jbk.

zones calcula el valor de Te y de nr en un modelo de nebulosa de tres
zonas (cebolla) para cada una (le las zonas de una forma iterativa empleando
los cocientes de los flujos de las líneas espectrales. En nuestro caso, de las
tres zonas, sólo tenemos la que corresponde a baja ionización, por lo que
describimos el método dentro de esta zona únicamente. Para una descripción
más detallada ver De Robertis et al (1987), Shaw y Dufour (1995) y los help
del mismo paquete de programas.

zones parte de un valor inicial nt = lOOO(F (tm-3 y calcula TC en base
a las líneas del N+ y del O++. Promedia estas dos temperaturas (o asume
que Te = 10000 K si las lineas anteriores no son disponibles) y calcula n, en
base a los cocientes de 0+ y 8+. Promedia estas dos densidades (o asume
ne :1000 e‘ cm‘a) y recalcula T, a partir del cociente de N+ (en caso de no
contar con datos de N+ se emplea O++). Recalcula 11,,a partir de O+ y 8+,
y emplea el promedio para calcular T, en base a 0+ y 5+. Los datos de los
coeficientes atómicos que necesita para hacer los cálculos fueron obtenidos
de la compilación de Mendoza (l982), pero incorporando los nuevos datos
de Blum y Pradliam (1992), Butler y Mendoza (1984), Dulton y Kingston
(1989), Cai y Pradllam (¡993), Butler y Zeipen (1987), Zeipen et al (1987)
y Butler et al (Butler and Zeipen, 1987). I
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Apéndice C

Listado de Acrónimos

AAO
AURA
CASLEO

CONICET

CTIO

IAFE
IAR

¡RAF

NOAO
NSF
STScI
STSDAS
UNC
UNLP
UNSJ
VLA

Tesis Doctoral

Anglo Australian Observatory.
Association of Universitivs lor Research in Astronomy.
Complejo Astronómico El Lvoncito, operado por acuerdo
entre el (.ÍONICET, UNLP, UNC y UNSJ.
Consejo Nacional (lo.Actividades Científicas y
'l'écnicas.
(:Ïcrro 'l‘ololo Inter-Ainc‘rican Observatory, operado por
AURA bajo contrato con la NSF.
Instituto dc Astronomía y Fisica del Espacio.
Instituto Argentino (le Radioastrononiía.
[mago Reducng and Analisys Facilities.
National Optical Astronoiny Observatorios.
National Science Foundation.
Space Telescope Science Institute.
Space 'l‘olescopeScicnrv Data Analysis System.
Universidad Nacional (lo (Iórdolia.
Univm'sidad Nacional (lo La l’lata.
Unievrsidad Nacional (lc San .luan.

Very Largo Array
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