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A la memoria de mi padre



i Quiénes inventaron a Tlon? El plural es inevitable, porque la
hipStesis de un solo inventor - de un infinito Liebniz obrando en la
tiniebla y en la modestia - ha sido descartada unanimemente. Se con-
jetura que este Brave New World es obra de una sociedad secreta de
astréonomos, de bidlogos, de ingenieros, de metafisicos,de poetas, de
quimicos, de algebristas, de moralistas, de pmtores, de gedmetras....
dirigidos por un oscuro hombre de genio. Abundan individuos que
dominan esas disciplinas diversas, pero no los capaces de subordinar
la invencidn a un riguroso plan sistematico. Ese plan es tan vasto
que la contribucién de cada escritor es infinitesimal.

J. L. Borges



Resumen

En esta tesis se estudian las condiciones fisicas 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, Cérdoba y CASLEO.

Se analizan las primeras imagenes digitales de la nebulosa de anillo alrede-
dor de la estrella @ Mus de tipo espectral WC. Las imagenes directas obtenidas
a través de filtros interferenciales, muestran que la nebulosa de anillo alrede-
dor de 0 Mus ticne una morfologia filamentosa, particularmente en O+,
Esta morfologia es comuin en los remanentes de supernova. Las imagenes
también muestran que ciertas zonas de la nebulosa en O** y en H* apare-
cen espacialmente separados. El analisis de las condiciones fisicas se re-
aliz6 mediante el estudio de los flujos de las lineas espectrales observadas
considerando procesos de ionizacion radiativa y excitacion colisional. Las
imagenes espectrales muestran que la nebulosa es de baja densidad y ex-
citacion intermedia. Se derivan valores de temperatura y densidad electronicas,
asi como también de las abundancias de los elementos quimicos nebulares
en distintos lugares dentro de la nebulosa. Los valores de las abundancias
son comparados con las abundancias galacticas a la distancia del Centro
Galdctico a la que se encuentra 0 Mus observandose que son comparables
dentro de los limites de los errores. Mediante el cociente de los flujos de
lineas de recombinacion y colisionales se determina que el principal mecan-
ismo de excitacion es la foloionizacién. Por iiltimo se encuentra que las lineas
espectrales no parecen estar ensanchadas como producto de una agitacion no-
térmica. '

También se analizan las observaciones digitales con camara directa y con
espectrografo de la nebulosa de anillo NG(C2359 alrededor de la estrella
HDG56925 de tipo espectral WN. En base a los flujos de las lineas de las
imagenes espectrales, se derivan parametros {isicos dentro de la nebulosa los
que se encuentran cn excelente acuerdo con valores previamente publicados.

En altimo lugar estudiamos el viento de las estrella masivas en el marco
de la teoria magnctohidrodinamica (MHD). Resolvemos las ecuaciones MHD
combinandolas con el formalismo de eyeccion radiativo establecido por Cas-

tor, Abbott y Klein (1975).
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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, Cérdoba 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 H,. These images show that the nebula has a filamentary structure,
mainly in O**, as also scen in supernova remnants. A spatial detachment
between O** and H, 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 of low density and medium excitation. We have de-
termined the electronic temperature and density, and chemical abundances
at diflerente sites within the nebula. Nebular chemical abundances are found
to be similar with the Galactic 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 did 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 HD56925 of spectral type WN are studied.
Based on the spectral line fluxes, we determine physcal parameters inside the
nebula. The resultls are in excelent agreement with previous published values.

Finally we study the winds of massive stars within the framework of the
magnetohydrodynamic (MHD) theory. We solve the (MHD) equations com-
bined with the radiatively driven outflow formalism as stated by Castor,
Abbott and Klein (1975).
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1 Introduccién

Capitulo 1

Introduccion

La vida de las estrellas, su evolucion, puede ser descripta como un proceso
termodinamico irreversible. A lo largo de su ciclo activo liberan energia
basicamente en dos formas: electromagnética y mecanica. La primera es
detectada en el amplio rango del espectro electromagnético, por ejemplo, ra-
diacién infrarroja (IR), visible o ultravioleta (UIV), solo por citar algunas.
La energia mecanica es percibida en el fendimeno denominado viento este-
lar.Veremos mas adelante que las dos formas de energia estan intimamente
relacionadas, siendo que la radiacion puede acelerar al viento y a su vez la
energia mecanica de las particulas, a través de las colisiones entre electrones
y iones del plasma interestelar, da a lugar a transiciones atdmicas que apor-
tan al campo de radiacién del Medio Interestclar (MIE).

Un proceso central en la vida de la estrella, es entonces, la liberacién
de energia. Esta energia es depositada en el medio circundante, el MIL, el
que se ve modificado tanto quimicamente como termodinamicamente por la
irrupcion de energia y materia estelar. Las estrellas, a su vez, se forman
a partir del colapso de materia que constituye el MIE. El ciclo entonces se
cierra: surgimiento y muerte de la estrella ocurren en el MIE, el que a su vez
se ve alterado por la estrella.

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

Las estrellas tempranas (tipos espectrales WR, O y B) se caracterizan
por ser masivas y calienles. Cuando decimos masivas nos referimos a que
tienen una masa de por lo menos 10 veces la masa del Sol (Mg) para el caso
de estrellas O. Que son calientes queda revelado por el hecho observacional
de que la radiacion que emiten proviene preponderantemente del rango azul

Tesis Doctoral | G. Giménez de Castro



1 Introduccién

violeta del espectro electromagnético. Los valores deducidos de la radiacion
total emitida por las estrellas de tipo O son unos cinco 6rdenes de magnitud
superiores a la radiaciéon total emitida por el Sol (por unidad de area, de
tiempo y de angulo sdlido). Un hecho mas caracteriza a las estrellas masi-
vas: tener vientos estelares de alta densidad y velocidad. Esto se traduce
en una tasa de pérdida de masa (M) elevada. Comparando con el Sol, cuya
M ~ 107"Mg/aiio, los valores deducidos para estrellas tempranas se ubican
desde 107° y hasta 10~"Mg/aiio. Todo esto indica que la vida de estas estre-
llas es muy breve comparada con la del Sol. Al término de algunos millones
de aios 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 (SN). Is evidente entonces, que como
modificadores del MIE, las estrellas tempranas juegan un rol importante.

Las nebulosas gaseosas son algnnos de los objetos mas esplendorosos del
universo. Su naturaleza fue intuida por Herschel en el siglo XIX quien argu-
mento que algunos de los difusos objelos apenas resueltos por los telescopios
de la época, vagamente llamados nebule, cstaban constituidos por nubes de
gas y no por conjuntos de estrellas.

Orion, 1) Car, la nebulosa del Cangrejo, Vela, las nebulosas planetarias,
conforman distintos tipos morfoldgicos y astrofisicos que se caracterizan por
ser regiones extendidas cn las que brilla una luz difusa. Basicamente se trata
de un plasma que por recombinaciones o desexcitaciones aldmicas emiten
la luz que detectamos desde tierra. oy entendemos que la belleza de las
misinas es consecuencia de una compleja dinamica.

Nos circunscribiremos en esta tesis a estudiar las llamadas Regiones H 11.
Su nombre proviene del hecho observacional de que en sus espectros las lineas
mas brillantes son las del hidrogeno ionizado, clasificado por los espectro-
scopistas como H 1. El nombre mds correcto es el de regiones H*, dado
que su composicion quimica se revelo después mayoritariamente compuesta
por hidrégeno. In lo que sigue de la tesis mantendremos la nomenclatura
astronomica que las llama regiones H 1. Pero no sélo se detecta hidrégeno
(ionizado y neutro), sino también He, Het y llet*, polvo y otros elemen-
tos de mayor peso atéomico, como O, S, N, Ne, etc, en distinto grado de
ionizacién. Las regiones H II estan asociadas a zonas de formacion estelar.
Tienen, en general, forma difusa; bordes imprecisos, zonas muy brillantes y
zonas oscuras entremezcladas. Aunque en algunos casos también pueden ob-
servarse en algunas, formas distinguibles, cascaras en expansion, filamentos,
etc. Hidrégeno ionizado proveniente del MIE es también detectado en otras

Tesis Doctoral 2 G. Giménez de Caslro



1 Introduccién

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

Una de las lineas espectrales mas destacadas es la producida por la tran-
sicion 3 — 2 en el atomo de hidrogeno y conocida bajo la denominacién de
H,., de la denominada seric de Balmer, que produce luz de longitud de onda
A = 6562 A. Sin embargo otras de las lineas mas conspicuas de las regiones
H 11 son las que se producen por la desexcitacion del atomo de oxigeno dos
veces ionizado (O**) cuya configuracién estable es 2p? entre los niveles 'D,
y 3P; y entre los niveles ?P, y ?P. Estas lineas tienen las longitudes de onda
A = 4363, 4959 y 5007 A. Como violan la regla de Laporte de las transiciones
atomicas reciben el nombre de prohibidas y su naturaleza era desconocida
cuando fueron detectadas por primera vez. Esto llevd a la postulacion de la
existencia de un nuevo elemento, el nebulium.

Los espectros de las regiones 11 11 nos permiten hacer un diagnéstico de
su dinamica y cinematica. Es asi que es posible deducir su expansion, su
conformacion quimica y sus condiciones termodinamicas. Como valores que
nos indican un nivel de medida podemos escribir que las densidades van
desde unos pocos e~ cm™ hasta 10%e™ cmi™3. Las temperaturas electronicas
(T.) inferidas adoptan valores desde los 5.000 K hasta los 30.000 K. Las ve-

locidades de expansion (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 capitulos subsiguientes iremos desarrollando cada uno de los
temas tedricos y observacionales abordados en la presente investigacién. El
captitulo 2 clasifica a las nebulosas gaseosas en general y en detalle a las
nebulosas de anillo y describe los procesos [isicos que explican los espectros
observados, asti como también los diagndsticos que pueden realizarse en base
a estos ultimos. En el capitulo 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 @ Mus. En el capitulo 5 presentamos las observaciones
y los resultados obtenidos cu el estudio de la nebulosa de anillo NGC2359
alrededor de una estrella de tipo WN. Efectuamos un abordaje tedrico a
los vientos de estrellas masivas en el capitulo 6. Las conclusiones finales
de esta tesis se presentan en el capitulo 7. En el Apéndice A se hallara
una descripcion de los sistemas de coordenadas empleados en astronomia,
en el Apéndice B una descricpidn del paquete de programas empleado para
realizar el analisis de las condiciones fisicas y en el Apéndice C, el listado de
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las abreviaturas emplcadas en el texto.
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2 Nebulosas Gaseosas

Capitulo 2

Nebulosas Gaseosas

Sabemos que las estrellas se encuentran organizadas en sistemas jerarquicos
desde camulos de galaxias a estrellas dobles y simples. A uivel galactico
una pequeiia porcion de la materia interestelar se encuentra organizada de
manera coherente con el sistema estelar. ste material tiende a ubicarse en
los brazos espirales de las galaxias espirales y dentro de los brazos en las
concentraciones de estrellas jovenes . En parte estas asociaciones sc 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 intercambiadas.

La mayor parte de la materia interestelar se halla en la forma de granos
solidos, Hlamado polve, 0 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 procesos ocurren en un volumen determinado,
surgen las llamadas nebulosas dplicas difusas. Un porcentaje indeterniinacdo
se compone ce objetos que pueden emitir independientemente de la radiacion
estelar: se trata de los remanentes de supernova.

Nos referiremos en esta tesis a las nebulosas en emision, por contra-
posicion a las nebulosas por reflexion. En estas ultimas, cuando la luz que
proviene de ellas atraviesa la ranura de un espectrégrafo, el espectro resul-
tante muestra un continuo como el de una estrella. Las nebulosas en emision
no tienen ese continuo y Lan solo se observan las lineas espectrales en emision;
rapidamente identificables, las lineas del hidrégeno de la serie de Balmer y
las lineas del lle neutro y ionizado (cuando las hay).

Dejando de lado a las ncbulosas planciarias -asi llamadas por su seme-
janza a primera vista con los planetas gaseosos- encontramos entre las nebu-

ot
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2 Nebulosas Gaseosas

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

losas gaseosas a los remanentes de supernova o mas precisamente las capas
masivas eyectadas por las supernovas. Algunas de las formas caracteristicas
en que suelen manifestarse incluyen los arcos filamentosos. Tipico ejemplo de
esta morfologia es el remanente de Vela o Cygnus Loop que se puede apreciar
en la figura 2.1.

La tercera clasc de nebulosas gaseosas la conforman las nebulosas difusas:
nubes brillantes mas 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 emision 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 mas estrellas brillantes de tipo espectral mas
temprano que Bl (Scheffler and Llsaser, 1987). La luz que excita al gas de la

Tesis Doctoral 6 G. Giménez de Castro



2 Nebulosas Gaseosas

nebulosa proviene evidentemente de estrellas muy calientes (Tes ;3 x 107
K). Frecuentemente se emplea la regla de Hubble para clasificar a la nebulosa:
si la estrella excitatriz es mas temprana que Bl, se trata de una nebulosa en
emision.

En este trabajo presentamos los resultados del estudio de nebulosas ga-
seosas principalmente mediante espectros de su radiacion en el visible. Una
primera descripcion de las lineas que se observan en estos espectros -desde
el punto de vista de los procesos [isicos que los producen- nos muestra tres
tipos diferentes de lineas

o Lineas que resultan de la recombinacion del H,He*, C+, N*, Ot etc,
con clectrones libres. La serie de Balmer (hasta ndmeros muy altosX,
lineas del espectro del He 1, especialmente la linea en 4471 A y 5875
incluso lineas del espectro del He I1.

1

¢ Lineas causadas por fluorescencia. Esto es, luz emitida por la propia
nebulosa cuya longitud de onda puede excitar a una especie distinta. El
ejemplo clasico es la linea del leten 303.780 A que excita el término
3dPPY del Ot*, cuya diferencia de energia con el nivel fundamental
corresponde a una longitud de onda de 303.799 A. Este mecanismo de
resonancia-fluorescencia es particularmente observado cn las nebulosas
planetarias.

o Lineas de dtomos excilados colisionalmente 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 A del O**. Estas lineas estan entre las mds brillantes
del espectro de una nebulosa. Por debajo de los 3500 A se pueden
encontrar lineas colisionales permitidas. Las lineas prohibidas también
son encontradas en la region infrarroja del espectro, las que resultan
libres de la extincion intcrestelar.

Las reglas de secleccion para las transiciones atémicas son presentadas
en la tabla 2 extraida de Czysak (1968). Lstas reglas valen unicamente
para el caso de acoplamiento LS puro. Dos procesos mas pueden generar
transiciones dipolares eléctricas: () perturbaciones externas y (iz) el nucleo
atémico. Cuando dnicamente las tres iiltimas reglas de la tabla 2 son vio-
ladas, la transicion no cs considerada prohibida. En particular esto se aplica
al caso 'Dy & 2P del O**que no cumple con la regla AS = 0 y sin embargo
es considerada una lransicion permitida.

Tesis Doctoral 7 G. Giménez de Castro



Nebulosas Gaseosas

Tabla 2.1:  Reglas de Seleccién para transiciones Prohibidas y Permitidas. Extraido

de Czyzak (1968)

Dipolar Eléctrica

Dipolar Magnética

Cuadrupolar Eléctrica

AJ =0, +1

0 — 0 Prohibida

AM=0, £1

Cambia la paridad

Al = +1
(Regla de Laporte)
AS =0
AL=0%1
0 & 0 Prohibida

Tesis Doctoral

AJ =0, £1

0 — 0 Prohibida

AM =0, £ 1

No cambia la paridad

Al=0
An =20
AS =0
AIJ=0

8

AJ =0, £1,£2
06~0,1/2 e 1/2,

0 « | Prohibidas

AM =0, £1, £2

No cambia la paridad

Al =0,+2

AS =0

AL=0,%1,%£2

0~ 0,0 & | Prohibida
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2 Nebulosas Gaseosas

2.1 Excitacion Radiativa, Ionizacion y Recom
binacidon

Hemos dicho que uno de los procesos basicos que ocurren en las nebulosas
son las ionizaciones atdmicas que dan lugar a la existencia de clectrones libres
para que cstos 1ltimos se recombinen con los iones generando las lincas de
emision detectadas en el optico mediante espectrografos.

Si llamamos a, al coeficiente de absorcion para una linea determinada y
[ es la intensidad de absorcion de oscilador (oscilator strenght), entonces:

2

/u,,(ll/ = if":,, , (2.1)

me

donde n' se refiere al nivel atomico mas bajo de la transicion y n al mas alto.

De esta forma: NERW
Wy ity
An’n = fu’n ) (22)

w, md
donde A, es el coeficiente de Einstein de emision espontanea. Otras rela-
ciones que se deducen son:

Wy, 2h?

Wy, Bnn’ = Wy Bu’n ) '_'Ann’ = Bn’n‘T ’
Wy c

(2.3)

donde w,s y w, son los pesos estadisticos de los niveles inferior y superior
respectivamente; ¢, m, vy ¢ tienen el significado clasico: la carga y la masa
del electrdn, la [recuencia correspondiente al salto de niveles y la velocidad
de la luz. Podemos poner lo anterior de forma numeérica -

fum = 15 x 10780222 4 (2.4)
Wy

con A expresada en micréometros. Los valores de A y [ pueden ser obtenidos
a partir de mediciones en laboratorio o mediante calculos tedricos. La iltima
forma es sencilla cuando se trata hidrogenoides de nimero atémico Z, donde
los niveles se encuentran degenerados tanto en los nimeros orbitales n como
en la cuantificacion del momento angular [. En una primera aproximacién
podemos tomar en cuenta sdlo las transiciones de nivel, descriptas por saltos
n — n’. Menzel y Peckeris (1935) hallaron el valor f de la transicion mediante
la siguiente formula

_ 26 1 1 11 8
fu’n = .3\/3_7;(-'-)_"’ 1 ) 3 F;l/—a n'n - (2‘))
| — |
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2 Nebulosas Gaseosas

Y la féormula de Rydberg nos da la frecuencia de cualquier salto de nivel

1 1
v=RZ? (———2) yn>n' (2.6)
n

n'?

con R = 2r%e'm/h3 la constante de Rydberg.

En la ecuacién [2.5] gu es el llamado factor de Gaunt. Podemos, tal
como lo hicieron Menzel y Peckeris (1935), generalizar la ecuacién anterior
para niveles del continuo. Para ello definimos n = ik y asi la generalizacion
de la férmula de Rydberg cs la siguiente

e 1
— 2 ‘
v=RZ (n,,z + u?) : (2.7)
A partir de [2.7] se pueden generalizar las expresiones dadas antes:

2
o=""Y. (2.8)

medy’
y finalmente
32 n2c® RZ!
172 T3 o5 Ik
33 ch® ns""
Menzel introdujo el factor b, que cuantifica el apartamiento de una poblacién
en el nivel n del valor tedrico esperado en equilibrio termodinamico a tem-
peratura electrénica T,. La ecuacion de Boltzmann es reemplazada por

(2.9)

A, =

NG) _ b3 oy matr (2.10)
N| b] whi .
La ecuacion de Saha para los hidrogenoides es ahora reescrita como
+ /'.3 Wy X
N, = b NH)Ne————r—e'" (2.11)

(2rmkgT.)3/? 2

donde X,, = hRZ*/n*kT, y w, = 2n?. En cquilibrio termodinamico estricto
b, = 1.

Podemos aliora escribir el nimero de excitaciones radiativas desde el nivel
n’ al nivel n por unidad de tiempo y volumen

N,

I‘u’n = T’/

/ I dvdw . (2.12)

Siendo /, la encrgia radiada por unidad de area, de tiempo, de frecuen-
cia y de angulo sdlido. En astronomia es usnal emplear otra unidad J, =

Tesis Doctoral 10 G. Giménez de Castro



2 Nebulosas Gaseosas

(1/4m) [ ldw, que es un valor medio de la radiacion. El factor a] es la ab-
sorcion corregida por absorciones negativas (emision estimulada). El factor
de correccién es (1 — el="*/¥8T)) en equilirbio termodinamico local (ETL).
Fuera del mismo se puede mostrar que es

Y asi tenemos que

wy N, J 7I’€2
F"u’n =4 Nn’ (l - L_"l') = n'n 2.13
g wy N/ hy mcf ( )
° N
I?n’n = Nu’ I-;n’n'lu (l - ﬂ_") (214)
Wy Nn’

El nimero de transiciones radiativas y la energia radiada seran
[?nu' = Nn/‘nu’ ) (215)
I;,,,,l = [?uu’/”/ = NuAml’/”/- (2]6)

En las nebulosas el mimero de atomos excitados es muy pequetio com-
parado con los que estan en el nivel fundamental, por lo que las absorciones
negativas (emisiones estimuladas) pueden ser despreciadas'. Luego, a partir
de la ecuacion [2.10]

W, Nn bn /”/un’ .
(1———)_ -] (2.17)

asumiendo que hvy,/kgT < 1. La ecuacién [2.17) puede diferir mucho de
la unidad indicando que se esta muy lejos del equilibrio termodinamico, un
hecho por demas esperable dadas las bajas densidades involucradas. Si se
desprecian las absorciones negativas, el mimero de fotoionizaciones desde el
nivel n al continuo en el intervalo [v,v + dv] sera

Fody = ., N (2.18)
hv

Haciendo las sustituciones en la ecnacion [2.18] por los resultados obtenidos
en las ecuaciones {2.9] y [2.11] encontramos que el nimero de ionizaciones
desde el nivel n en el intervalo [v, v + dv] es

DZ‘I bn‘m:
F‘"';(l’/:N(}l-F)N'TW'IU Yus X

dv , (2.19)

n3

lesta simplificacion no es valida cuando se trata de lineas en radiofrecuencias. La
formacion de lineas en radio no sera tratada en esta lesis

Tesis Doctoral 11 G. Giménez de Castro



2 Nebulosas Gaseosas

habiendo definido
D = 27 e R
© 3V3 ch(2mmkp)?/?

y la energia absorbida correspondiente en el mismo intervalo por fotioniza-
ciones por unidad de volumen y tiempo

= 2.212 x 10" en unidades c.g.s., (2.20)

Dz* bngnr; X

L.dv = F,.hvdy = N(llﬂN,WJ,, e "hdv . (2.21)

n33

Veamos ahora que ocurre con las recombinaciones. La tasa de recombi-
naciones de electrones libres con velocidad [v, v + dv] (correspondiendo a un
intervalo de frecuencia [v, v 4+ dv]) a iones sera:

Frodv = N(ITY)N f(v, T vowmdo | (2.22)

donde o, es la seccidn eficaz de captura radiativa 'y f(v, T,) es la distribucién
de Maxwell de la velocidad de los electrones, valida aun en las condiciones
nebulares:

3/2
J(v, T )dv = 4n (_m ) ! viel=mv ke Te) oy (2.23)
'ZﬂkBT,

Podemos emplear el principio de balance detallado ionico. Consideremos
un atomo en el nivel fundamental (0,n), que es fotionizado y el electron
pasa al continuo en el intervalo [v,r + dv], dejando al atomo en su nivel
fundamental (1,1). La tasa de fotionizaciones debe ser igual al numero de
recapturas al mismo nivel fundamental (0,1) por un ion en el nivel (1,1). La
tasa de recapturas de clectrones por cm” con velocidad [v, v + dv] en atomos
que quedan en el nivel fundamental (0,n) sera ¢l nimero de iones/cm?, N, ;,
multiplicados por la seccion eficaz de captura, o.,, por ¢l nimero total de
electrones N, f(v)dv por cm?® y por v (dado que cada electrén barre un volu-
men o, v por segundo). El ndmero de fotoionizaciones desde el nivel n debe
igualar a la tasa de recapturas. Luego

dv

4w Ny o n(v)B, (l — c(_l“'/k"T)) 7—— = Ny Neoo [(v, Te)vdv (2.24)
W
siendo B, la funcién de Planck
B, = 2/%1/ ] ‘
o2 chvfknT _ |
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2 Nebulosas Gaseosas

Se puedc combinar las ecuaciones [2.24] y [2.11] (de Saha) para obtener
una relacion entre ag, y 0. del tipo

o m?ctv? wy W, (2.25)
= . .25
a,m(v) ’/2/12 2‘-‘-’0,11
Siendo ¢l peso estadistico w, = 2. Luego
NZ1 . 1 d
Frdv = N(HTH)N \ -(lll(./\.-(.(—lw/kn'l.)(_'/, , (2.26)

€ 5 QU

teniendo en cuenta que en los hidrogenoides hiy = (hRZ?[n?) + (1/2)mv?.

Menzel definio
20D

— = 3.257 x 107*  (en unidades c.g.s.) (2.27)
c

K =

Ahora podemos calcular el nimero total de recombinaciones al nivel n

(2%} I'Z’l An o0 . d
/ F..dv = N(”+)Nr#(_3 gll(,/)(f(—lulflkn7e) 4 — a,,(rl'.,)N(”-'-)Nr .

Un T n " v
(2.28)

En la dltima expresién v, = RZ?/n?. La integral se puede aproximar por

© e (<€
sﬁ/ (~hw/kpT) @ =g”/

" v X, &

-

de = gnky(X,.) . (2.29)

Y el nimero total de recombinaciones a todos los niveles puede ser escrito
como

_Z /m Frndv = N(IIT)N, ap(T2) (230)

n=1

donde definimos a4(7,), el coeficiente de recombinacion total

[\’ Z’l N=Tmar ) y (IU
an(T.) = P > / !/ll(’/)‘*(""'“”r')j (2.31)
e n=l1 Un

El factor de Gaunt, g1 ha sido calculado por Menzel y Peckeris y otros au-
tores después de cllos (Karzas and Latter, 1961).

También podemos definir un coeliciente ag(T;) que se revelard extremada-

mente util mas adelante y que corresponde a la tasa de recapluras tolales
sobre al segundo nivel o mas alto

S /  Fondv = N(II*)N,ar(T.) , (2.32)
n=2 “Yn

Tesis Doctoral 13 . Giménez de Castro



2 Nebulosas Gaseosas
I N=Nmas dl/
ap(Te) = ,/, ) / gu(v (—h"/k"mj - (2.33)

n=2
También podemos calcular el nimero total de fotoionizaciones integrando
F,.. sobre todas las frecuencias relevantes y sumando sobre todos los n,
aunque en la practica, sélo se requiere considerar el nivel fundamental dado
que, como ya dijimos, la mayor partle de los atomos se encuentran desexcita-
dos. Utilizando la ecuacion {2.19] encontramos

1 2 [ d
anty [ L) = NUWVW?WMG“/ Ly = . (234)
[4} '( vy 14

Asi que en condicion estacionaria

oo dv
4nm/'1am4/ = N(II*)N.aa(T.) . (2.35)
v) 144
Haciendo un poco de dlgebra con las ecuaciones [2.34], [2.35] y [2.30] tenemos
2 oo 1 n=mmas Ny pos d
X ¢ @ _ ¢ —(hofkpTe) WV
bie 2h / Jog(v) 11 "2 n? Ju, glv)e v

N=Nmarx q

= Z n: = GA(Te) , (2.36)
n=1
[En esta altima expresion
. pad
S (2.37)

De la misma manera podemos definir una cantidad similar, G'g(7,) tomando
como limite inferior al nivel n = 2. Con estas definiciones reescribimos los
coeficientes ay y ap

aa(1y) = KZIGA(T.)T21

_ (2.38)
ap(T.) = NZ'Gp(T,)T3? .
La tabla 2.1 muestra valores caracteristicos de estas funciones de 7T,
A partir de la ecuacion [2.36)
2h)/e)e N G(T.
fJ(w)grv—dv
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2 Nebulosas Gaseosas

Tabla 2.2: Funciones de Recombinacién para el hidrégeno. Las unidades de ax p
son cm?s™!. La dependencia de ap(T.) ~ 4.1 x 107!1°T7%8 ¢m3s~! es bastante precisa.
Extraido de Aller (1987).

Te(K) Ga Gp loga, logag

5000 0.074 0.049 -12.166 -12.343
10000 0.128 0.080 -12.380 -12.585
20000 0.218 0.124 -12.600 -12.845

Podemos dar algunos dérdenes de magnitud ivolucrados. Por ejemplo,
J() ~ 107" B, (Tey), Tey ~ 8 x 10* K. Si suponemos T, ~ 1 x 10* K encon-
tramos que b; ~ 3.5x 107, s decir, la poblacién de atomos en el nivel funda-
mental excede a la calculada mediante equilibrio termodinamico (a través de
la ecuacion de Saha, por cjemplo) en un factor de alrededor de 35 millones.
Y mientras las ionizaciones se ven fuertemente reducidas, la tasa de recombi-
naciones ocurre a un valor fijo que depende de ag(7T:) = 4.18 x 10~ Bem3s™!
y de las concentraciones de N(H*Y) y N, a la temperatura T, = | x 10* K
(ver ecuacion [2.30]).

Téngase en cuenta que J, es la radiacion total en el elemento de volumen
considerado y que esta conformada por la radiacion estelar mas lo que radia
la propia nebulosa.

2.1.1 Decremento de Balmer

A partir de algunas hipotesis sobre el trausporte radiativo podemos desa-
rrollar un modelo de nebulosa para obtener las intesidades relativas de las
lineas del H, particularmente de la serie de Balmer que son las observadas
en el rango visible del espectro electromagnético. Esta serie se define por
las transiciones al primer nivel excitado (n = 2) desde cualquier otro nivel
superior. Ho (n =3 = n=2)A=06562 A, lly, (n=4 - n=2))=
4862 A, I, (n=5—> n=)A=430A, Il (n=6 — n=2))=4100
AH =175 n=2)A=3910A, I, (n=8 — n=2)A=2388A,

son las primeras lineas de la serie, y las iinicas relevantes para esta tesis.

Las recombinaciones clectronicas se producen en cualquier nivel del ion
de Hidrégeno. A partir de este nivel el atomo empieza a decaer hasta que al-

pa |
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2 Nebulosas Gaseosas

canza el nivel fundamental. Es de esperar, entonces, que la linea mas intensa
de la serie de Balmer sea /1, después con menor intensidad le sigue Hy y asi
sucesivamente. Esta sucesion de intensidades decrecientes es conocida como
Decremento Balmer y es muy importante en los diagnodsticos 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 mas representativo
de las nebulosas, y el que empleamos en esta
tesis, nos detendremos a describirlo con algin
n" detalle. Se supone a la nebulosa éptlicamente

gruesa con lo que los fotones Ly se crean por
+ + degradacion de radiacion UV, entonces puede

ocurrir la excitacion desde el nivel fundamental
de manera direclta a una tasa I,. La figura
n 2.2 esquematiza ¢l balance detallado en esta
situacion. Las transiciones que arriban al nivel

ettt AR

n provienen del continuo k, de niveles supe-
riores n” y del fundamental, 1; mientras que
disminuyen la poblacion atémica en cl nivel n

n’ las transiciones radiativas hacia niveles n' de
menor energia. Con un signo + se ha indicado
las transiciones que aumentan la poblacion y
con un signo — las que disminuyen la poblacion
J de atomos en el nivel n. La ecuacion de equi-

Figura 2.2: Esquema de librio estadistico puede ser reescrita como
las transiciones consideradas en el

Caso B.

n—1

Z Fln"n +/ Fr;ud’/ + F‘ln = Z Frm’ . (240)
n"=n+l Un n'=1

Si asumimos como Menzel y Baker (1937) que 3, = F,; entonces

oo . n—1

Z 1.“"__" + " I?:m(l'/ = Z 1'.‘""' . (241)

n"=n+i n n'=2

Podemos calcular un coeficiente de recombinacion efectiva para el numero
de fotones emitidos en una transicion particular, n — n’; por ejemplo, Hy.

I?nn’ = Pnn’ I?u = N(H+)Nel)nu’ Z Qe 71:"11 = N(”+)Neavm’ ) (242)

n">n
y la energia total emitida
Ep = N(IIIY)Neayo b (2.43)
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En las ultimas ecuaciones se ha definido (Seaton, 1959)

n-1
Ann’
An = Z Ann’ Yy Pnn’ = "A_" ) (244)
n'=1 n
n" -1
(."H"n = Z Pll""l,Clllll 1y (245)

o<
/ Fowdy = N(HTH)Nocows (T
Uy
Siendo a,,»(T.) el coeficiente de recombinacion para el nivel n”. Y ademas

F, = N(UY)N, Z (1) Cura (2.46)

n">n

Las cantidades C,», sdlo involucran constanles altdimicas y pueden ser calcu-
ladas de una vez y para cualquier situacion posterior. El juego de ecuaciones
de equilibrio estadistico, se comienza a resolver partiendo de los niveles su-
periores y llegando hasta los mas bajos.

En el caso de Hy podemos calcular
E(Hg) = o(Hg)N(H*)N hvy,
E(Hg) = NHY)NLL, x 107% erg em™ 571 (2.47)
siendo a(/ls) el coeficiente de recombinacion efectiva para Hy y
ES, = a(Hg)hy, x 10% .

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

macion
e (L) = 1.387 (70 0012/t (2.48)

cont=T.x 107"
Si queremos reahizar calculos mejorados del Decremento Balmer debemos

tomar en cuenta no solo el mimero n del nivel atdmico, sino también, {.
Clarke (1965) y Brockleburst (1971) hicieron los caculos detalladamente.
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2.2 Lineas Excitadas Colisionalmente

Como ya hemos dicho en la introduccion de este capitulo 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 H sea
excitado por mecanismos colisionales. Pero los elementos mas pesados son
particularmeute sensibles a las colisiones con clectrones libres. En particular
los niveles de baja excitacion de especies como Ctt, C3+ Nett, N+, O°,
O*, O*t, St ete. Cuando decaen al nivel fundamental emiten lineas en cl
rango UV observables con telescopios ubicados en estaciones satelitales. En
el rango del visible, sin embargo, son pocas las lineas que se producen, una
de ellas la desexcitacién del Mg® 3 'S — 3 3P, con A = 4571 A. En algunas
nebulosas muy densas, particularmente 3 (Car se observan lineas permitidas
de iones del Fe.

Las lineas mas observadas corresponden a transiciones dipolares magné-
ticas o cuadrupolares eléctricas, también llamadas prohibidas, por violar la
regla de paridad de Laporte. Para poder hacer un caleulo de las intensidades
que pueden alcanzar y su dependencia con los demas parametros (isicos de la
nebulosa, es necesario conocer las probabilidades de transicion. Como estas
transiciones no pueden ser observadas mediante experimentos de laboratlorio,
los calculos se apoyan en modelos atémicos. Si bien algunas comprobaciones
se pueden hacer mediante observaciones de objetos astronémicos, en general,
un diagnostico exhaustivo no esta disponible.

Para poder calcular las intensidades de las lineas colistonalmente exci-
tadas, sean permitidas o prohibidas debemos conocer, ademas de los valores
A de las tasas de transicion, las secciones eficaces o(v) para la excitacion
entre los niveles «’L'S'J" a un nivel aLS.J. En las transiciones prohibidas
los niveles o y « son iguales.

Consideremos un electron en colision con un ion con un parametro de
impacto 2. Su momento angular sera

L=mult.

el que cuanticamente se expresa como

L=(h/2e Il +1) .

Ry=\JI(L+1)/k L=

Luego

muv

h/2n

(2.49)
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Es dificil que un electron encuentre un blanco con exactamente la combi-
nacion precisa de R y [ para cumplir con esta condicion. Asi que una
descripcion mecanica del electrén entrante involucra la suma de ondas de
diferente momento angular: funciones s,p,d etc. El electréon deberd tener
suficiente energia para excitar el ion desde el nivel J' al nivel superior J. Por
otro lado, el valor de [ no puede ser demasiado alto, si no el electrén no haria
impacto. Cuanticamente la seccion eficaz s la siguiente suma

s

L2

[V]a

o(J = J) = 2+ )P = L R). (2.50)

-~
[l
o

Hebb y Menzel (1940) hicieron notar la proxima dependencia de o(v) con
v~2 lo que les llevé introducir la cantidad 2 Hamada Intensidad o Fuerza de
la Colision.

Kt QJ,J)

2

ao(J = J) = FQ“ J) =

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

Amrm? v

Fyig = NyN, /oo vo,(J',J)f(v)dv = NyN.q(J']) , (2.52)

donde f(v) es la distribucion maxwelliana de velocidades tal como se la uso
antes y q(J'.J) es el Hlamado coeficiente de activacién. La integracion es sobre
todas las velocidades mayores que v, dada por la condicién

.
2
Em.vo =XJ =X =Xaa,

el intervalo J.J' de energia. También podemos definir un coeficiente de desac-
tivacion q(.J.J') notando que bajo condiciones de equilibrio termodinaniico el
numero de excitaciones colisionales desde el nivel J' al J debe igualar ex-
actamente al de desexcitaciones colisionales del J al J'. Como N; /N, esta
dado por la relacion de Bolztmann tenemos:

21 + l _XJJ’/kB’r )

(') = a5

Adn mas, se puede demostrar que Q(J’, J) = §U(J,J’). Luego las intenisdades
de colision son andlogas a las intensidades de la linca que tienen la propiedad
de que S(ad, ' J') = S('J!, aJ) para todos los tipos de transiciones. Ahora,
poniendo los valores numéricos

(S . o
q(J'J) = 8.63 x 10—"ﬁ?‘:'“e‘x“'“""' (2.54)
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/
q(JJ') = 8.63 x 10-“M7‘-‘/2 , (2.55)
2J+1°°
siempre que la aproximacién o ~ Qv~? sea valida.

En la figura 2.3 se observa los términos in-
volucrados en ¢l equilibrio de ionizacion del
i nivel 2: aportan las colisiones desde j # ¢

(mayor o menor) y las transiciones con emision
de un foton (radiativas) desde j > 1; dismin-

C- uyen las colisiones desde ¢ a cualquier otro

! nivel y las transiciones radiativas hacia 3’ < 1.

C+ Con signo + se ha indicado las transicioues

R-| \C- que aportau al nivel 7, con signo — las que

i’ disminuyen el nivel . Con R se ha indicado

las transiciones radiativas, con C las colisio-

------------------ i nales. Podemos ahora escribir las ecuaciones
Figura 2.3: Esquema de generales del equilibrio estadistico de lincas co-

las transiciones consideradas en el lisionales. Debemos notar, al hacerlo, que tan
equilibrio detallado cuando entran  solo pueden existir transiciones radiativas ha-

en juego las colisiones atémicas. . . . . .
cia niveles inferiores. Para el tésimo nivel

2 T4 2 Fri=3 Fy+ ) Fy (2.56)
it > i'<i ii
donde el nivel 37 > 1> j'. Fji y I son las tasas de transiciones radiativas,
mientras que F;; son las transiciones colisionales 1 — j . La ecuacion anterior
puede ser reescrita como

i-1
Nc E le(]jl" + Z Nj"(/‘_,’“.' + quj"i) = Ni Z Aij’ + Ne Z(I-‘j . (257)
i< i > #

Las sumas sc extienden sobre los m niveles involucrados en el esquema.
Para las configuraciones p?, p? y p*, m = 5, pero si se agregan términos
mayores como pucde ocurrir cuando se estudian algunas lineas UV, m puede
llegar a 15. Empleando los resultados ya obtenidos (ecuaciones [2.54] y [2.55])
e introduciendo explicitamente valores para A y §2, podemos obtener m ecua-
ciones, solo m—1 independientes. Asi que solo podemos resolver los cocientes
n; = N;/Ny, para i = | ...m. Por ejemplo, la configuraciéon p? cuyos niveles
son 1S3/, D32, *Dssay 2Pujz y *Payja a los que numeramos con subindice
t =1 al 5 respectivamente (ver figura 2.4. Llamamos

, N, T,
€r o= 10—2—;, l = —e— . 2.58
JT. 10 x 107 (2.58)
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Entonces tenemos que, planteando la ecuacion 2.57 para 1 = 2

[4635

T

. 2
Ay + ((Qrz + Q23) + (Q24 + st)c—xul‘-e'ﬂ)] ny, = 5923713 +

4635

:r

4635
g

xX

A + 2w42] ng + [ Asz + 052] ns + Qe 2/keTe — 0 (2.59)
y otras expresiones analogas se obtienen para los niveles 3, 4 y 5. [ste
modelo atémico de 5 niveles es muy empleado en la obtencidn de densidades
ionicas de las distintas especies, las ecuaciones pueden ser resueltas mediante
la ayuda de computadoras. Sin embargo, cuando la densidad N;S10% cm™3
podemos suponer que las excilaciones se producen directamente desde el
nivel fundamental. Por cjemplo, en el O**, que tiene una configuracién p?,
suponemos que las transiciones al término 'S provienen dnicamente del nivel
3P y despreciamos las excilaciones colisionales 'D— 'S (ver figura 2.4). El
atomo de cinco niveles puede ser redncido a uno de 3 niveles: P (que llamamos
A), D (que llamamos B) y S (que llamamos ). Luego, el nimero de atomos
que entran al nivel '), por excitaciones colisionales iguala al nimero que

escapan por radiacion mas los que escapan por colisiones

NoN.qsp = NgN.qp.s+ NgAgy, . (2.60)

Utilizando las ecuaciones [2.54] y [2.55], y teniendo en cuenta que 2J4+1 =9
y 2Jg + | =5 tenemos

Ng bg (NB)o ba [ Aga ] [ 5794
B _ 2B (0B) . 24|y, =i+ 2anl, (26l
Na  ba \Ny bg Neqra Qg o7 (2:61)

siendo (Ng/N,)° la tasa apropiada para ¢l equilibrio termodinamico a tem-
peratura T,. Para trausiciones 'D — P (ncbulares)

Euee = N('D2) [AC'Dy = *Po)hu( 1Dy — 2Py)+

+A('Dy = PP))h( "D, - -"P,)] = Ngh(Av)p, . (2.62)

Si Hg se origina en el mismo volumen considerado podemos utilizar la ecuacién
[2.47]. Sea entonces N*(ion) = N(término fundamental)SN(ion) a densi-
dades nebulares. Luego

N*(ion) -9 (.’L‘ + 5794/13,\/03,4) 0.504 Lict
" = 0.906 x 10 10%°0xanlt /e 12
N(Ht) (A/A(10)) "2 1(Hp)

(2.63)
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lo que puede ser expresado como

N*(ion) _ o 1yt [(1€D) .
W(—H—_r)— = (l(l + b.E)\/ZE,LleI —I(I{ﬁ) . (264)

La cantidad 1+ bx es un criterio muy bueno para el caso de baja densidad ya
que si este factor se excede en mucho de la nuidad, las transiciones colisiona-
les 'D y 'S se pueden volver importantes y ya no es valida la aproximacion
empleada de los tres niveles.

2.2.1 Diagnésticos con lineas colisionales
Determinacién de 7.

A partir de las intensidades observadas en los flujos de las lineas colisionales
podemos realizar diagnosticos acerca de la nebulosa. Utilizamos para ello la
aproximacion de baja densidad que considera solo tres niveles en las config-
uraciones p2, por ejemplo, del Ot*. Llamamos, como antes, P = A; ?D =
B y 'S = C. Obscrvacionalmente esta bastante bien establecido que a bajas
densidades la transicion C — B (auroral) es mucho menos intensa que la
transicion B — A. Como A¢g es normalmente mucho mayor que Agy, este
hecho significa que la desexcitacion desde el nivel C no tiene demasiada im-
portancia y que al plantear la ecuacion [2.60] estamos justificados en asumir
que ek numero de iones entrando al nivel B por cascada radiativa desde el C
puede ser despreciado. S6lo en iones como el N*| las desexcitaciones colisio-
nales del término B son significativas a las densidades nebulares. Bajo eslas
condiciones, entonces, sélo debemos determinar el cociente Ng/N,. Para el
nivel C podemos suponer que las excitaciones colisionales estin seguidas solo
de decaimientos radiativos. Luego

NaNegac = Ne(Acs + Aca) (2.65)

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

N¢ Qac Aga _,'.'L‘QAB] e lknT,
= = I+ 1.73 x 1071 =22 | ¢~xpc/kpTe 2.66
Ng Qi Ace+ Aca + X Apa ¢ (2.66)

La intensidad auroral esta dada por [, = NgAcghrep y la intensidad
nebular 1, = NgA ghivg,y. Entonces, el cociente de estas lineas nos puede
dar una indicacion de la temperatura electronica. El coeficiente de Boltz-
mann depende de la densidad, de los coelicientes A, pero, mas importante, del
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4363 (1.808) QA
2332 (0.000076) Q
2321 (0.229) M
e
+-+ 5007 (0.0206)M, NI

O <

4931.8 (0.000002) Q

4959 (0.0071)M, N

fct
251 eV 5.35eV
3 1 1
, A .
pz‘m( ) D, (B) §, (O
4068
4076
+
S ~10300 {
6716
6730
1.84 eV 3.04 eV
3/2 3/2 512 172 32
4 2 2
S D (2) P (3)

Figura 2.4:  Arriba. Esquema de la configuracién 2p? del O**(no estd
en escala). M, denota una transicién dipolar magnética; Q una transicién
cuadrupolar eléctrica; A, una transicion Auroral y N, una transicién nebular.
Se muestran las longitudes de onda en A y las probabilidades de las transi-
ciones. Al lado del término espectral se ha indicado el simbolo con el que
se lo denomina en el texto para hacer los calculos. Abajo. Esquema de la
configuracién p? para el S* (no estd en escala). Se muestran las longitudes
de onda en A, los términos espectrales y la denominacién empleada en el
texto par realizar los célculos. (Aller, 1987)
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cociente de las intensidades de colisién. Se puede demostrar que la relacion
[2.66] resulta en

I, QAC Acs Aga [l + (l-z:l:] -xpc/ksT.
= . 2.67
I, SQapAce+ Acarcs L1 + apx © (2:67)

De forma gencral la expresion anterior es recscrita como

hi_e ﬁ] jolea/e (2.68)
1, l + a,x

En la Tabla 2.3 encontramos valores Lipicos de los parametros involucrados en

la expresion [2.68). El cociente de lineas mas empleado en la determinacion

de T. es el que involucra a las transiciones del OF+ ) A = 4363, 4959 y 5007

A. La relacion entre los flnjos de estas Hucas queda

1(4959) + 1(5007) _ . [l_+0_000_¥b] L1432/t (2.69)

1(4363) - I +0.0437

Los valores de ay, ay y Cp varian suavemente con la temperatura. Estas varia-
ciones pueden ser despreciadas a primer orden. En la practica uno supone
una T, = 10" y se procede por iteracion.

En principio las demas relaciones mostradas en la tabla 2.3 pueden ser
utilizadas, pero en general las lineas anrorales son muy débiles para ser de-
tectadas o se encuentran mezcladas con con otras lineas espectrales.

Determinacién de la Densidad Electrénica

Los iones de conliguraciones p? también pueden ser empleados para deter-
minar las temperaturas electrénicas y atin mas, pueden ser empleados en la
determinacion de la temperatura y la densidad simultaneamente. El principio
es el mismo que en el caso de la determinacion de Te, pero aqui la densidad
electrénica juega un papel dominante en las intesidades de los flujos de las
lineas.

En las configuraciones p® el término fundamental es el 'Sz, y hay cuatro
niveles excitados: 2Ds/ y 2Dys2 y los dos términos *Pyjp y *Pyy2. Hay cua-
tro transiciones cntre los términos *P y 2D (aurorales). En la figura 2.4 se
observa un esquema de un ion con esta confignracion.
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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 A. Los valores entre
paréntesis en las columnas correspondientes a a; y a; denotan el exponente en
base 10. Los valores de Cr con * deben ser aplicados a los cocientes medi-
dos de las transiciones nebulares mas intensas respecto de la transicion auroral;
es decir: 1(6584)/1(5755) en el caso del N*; 1(3869)/1(3342) para el Ne*tt y
1(7135)/1(5192) en el Art*. Si ambas transiciones son empleadas los valores de
Ct deben ser multiplicados por [,,/I(A*) = 1.34,1.30 y1.24 respectivamente.

ion t | Auroral | Nebular Cr a) a | d(2,3)
N+ 0.5 5799 6548 | 5.02* | 5.2 (-4) 0.249 | 1.086
1.0 6584* | 5.15*% | 5.3 (-4) 0.256
1.5 5.19% | 5.3 (-4) | 0.261
2.0 5.20% | 5.4 (-4) | 0.265
Oot+ 0.5 4363 4959 8.0 [3.2(4)[3.88(-2)] 1.432
1.0 5007 | 7.77 | 3.8 (-4) | 4.37 (-2)

1.5 7.66 | 4.0 (-4) | 4.54 (-2)

2.0 7.62 [ 4.0 (-4) | 4.55 (-2)

Ne*t+ | 1.0 3342 3969 | 10.40* | 7.0 (-5) | 2.60 (-3) | 1.870

3869*
Net* | 1.0 2972 3426 | 1520 | 9.3 (-5) | 1.83 (-3) | 2.107 -
1.5 3346 | 16.52 | 9.6 (-5) | 2.06 (-3)
2.0 17.20 | 1.0 (-4) | 2.30 (-3)
St+ 1.0 6312 9069 6.45 | 8.8 (-4) [ 4.70 (-2) | 0.990
9352
cP+ | 1.0 5323 7530 | 3.09 | 5.9 (-4) | 6.20 (-3) | [.174
1.5 8045 | 3.23 | 6.8 (-4) | 7.30 (-3)
Art* | 1.0 5192 7751 | 10.17% | 2.0 (-4) | 4.60 (-3) | 1.203
T135*
Artt 1 1.0 4625 6435 6.08 | 2.1 (-4) | 1.80 (-3) | 1.351
7005
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Supongamos una situacion simplificada. Consideremos dos transiciones
nebulares *S3;2 —? Ds;2 (que llamaremos 1 - 2) y *S3/, — 2D3;2 (que lla-
maremos | - 3). Consideremos que las otras transiciones sélo influyen en un
segundo orden. Escribimos las ecuaciones de equilibrio estadistico tomando
en cuenta las excitaciones desde el nivel fundamental (1) a los niveles exci-
tados (2 y 3) y su desexcitacion desde alli. Podemos suponer que x)2 = x13
dado que las diferencias son muy pequenas.

NiNeqia + NaNeqsz = NaAy + NaNe(q2s + ga1) - (2.70)

M Ny + NaNegaa = NaAsy + NayNe(qa2 + qa1) - (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"« obtenemos

ﬁ_N(zl)s/z) ﬂ%ﬁ+m+m

= 2 - 2R S O (2.72)
Ny  N(2Dyp3)  wa 511';‘ + —“i—‘lnm + —‘“—‘CQ‘I"J

Consideremos primero los casos limites. Supongamos una alta densidad
(z muy grande). Los términos que involucran a los coeficientes A pueden ser
despreciados y la ecuacion anterior se reduce a

N 3 Wy

N, w»
las intensidades radiativas son I = NAhv asi que el cociente entre las inten-
sidades de las lincas sera

Isi _ wyAgivg  wyAy

(2.73)

7 = —_ )

Iy wy Ay vy wrAn
dado que 13; >~ 11y;. En este limite no interesan los 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

Ny (Aul)
Ny~ (AnfSl,)
y las intensidades relativas quedan
I _ Nofly _ s
Iy~ NAy — Q-
Bajo estas condiciones, cada atomo que alcanza el nivel 2D se desexcita bajo

raciacion., Ny y N3 quedan determinados por el nimero de excitaciones co-
lisionales y los coeficientes S no quedan involucrados.

(2.74)
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Figura 2.5: lzquierda. Cociente de las intensidades de las lineas espectrales del

O+t 1(3729)/1(3726) como funcién del logaritmo de la densidad electrénica, N,. Las tres
curvas representan los cocientes para las temeeraturas electrénicas T, 20 x lO’K (curva de
arriba), 10 x 103 K (curva del medio) y 5 x 109K (curva de abajo). Derecha. Cociente de las
intensidades de las lineas espectrales del St /(6G717)//(67:31) como funcién del logaritmo de
la densidad electrénica, N.. Las tres curvas representan los cocientes para Ias temperaturas
electrénicas T, 10 x 10°K (curva de arriba), 20 x 10 K (curva del medio) y 5 x 107K (curva

de abajo).

Entre estos dos extremos los cocientes de las intensidades cambian muy
rapidamente con la densidad. En la Figura 2.5 vemos la dependencia de los
cocientes de las intensidades con la densidad electrénica. Como se ve de la
figura, una pequena dependencia con la temperatura electronica es aprecia-
ble. Esto ocurre porque los niveles 2D estan influenciados por intercambios
con los niveles ?P.

Las configuraciones clasicas que involucran a niveles p? para el calculo de
la densidad electréonica son:

Tabla 2.4: Diagnésticos de densidad nebular. Especie idnica, denominacién del espectro,
cocientes de la intensidad de los llujos (las lineas espectrales se indican en A)

Ion Espectro Cociente

Ct Cnj 1(2326) / 1(2328)
Ht C mj 1(1907) / 1(1909)
N¢ [N 1] 1(5198) / 1(5200)
Nt+ N 1] 1(1749) / 1(1752)
0t (O 1] 1(3726) / 1(3729)
o+? 0 1v) l(MOl) / 1(1405)
Net?  [Nei1v]  1(2423) / 1(2425)

Contimia en la siguiente pagina
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viene de la pdgina anterior

Ion Espectro Cociente
Sit St 1] 1(1883) / 1(1892)
S+ [Su]  1(6716) / 1(6731)
I(
I(

Cr+t [C] 111) 5517) / 1(5537)
Art? [Ar1v] A711) / 1(4740)

También pueden ser dertvadas las abundancias de los elementos respecto
del H*. En este caso se toma en cueta qeu N(X;)/N(H*) = I(X\)/I(Hp) x

J(Hg/3(A), en donde I(A)/I(Hp) es el cociente del flujo observado, y A se

refiere a la longitud de onda de la transicion considerada. j(Hpg) es la emi-
sividad del It en la transicion Hy la que puede ser calculada mediante la
siguiente férmula: dmj(1) = 1.387x1072* N N (H{*)t=0-893]9~0-0424/t (Brock-
lehurst, 1971). Y 7(A) es la emistvidad del ion. Tipicamente se emplean lasa
siguientes transiciones para calcular la abundancia idnica respecto del H*.

Tabla 2.5: Diagnésticos de Abundancias Iénicas.

Ion Espectro Linea espectral (A)

ot C ) 2326428

ct+ C mij 1907409

N° [N 1] 5198+5200

N+ [N 11] 5755, 6548, 6583
N++ N 111 1749452

0° [0 1] 6300, 6363

o+ (O 1] 3726429, 7320430
Ot+ [O m) 4363, 4959, 5007
0+ (O 1v] 1100+01405+07
Ne*t  [Ne 1] 3342, 3869, 3968
Net? [Ne 1v] 2423425, 4724425
Net'  [Ne V] 2975, 3426, 3346
Sitt Si 11j 1206, 1883492
St [S1n 4068476, 6716431
Stt [S ] 6312, 9069, 9532
Clt  [Clu] 3679, 5807, 9383
crt Gl 5517+37
Ci+3 [Cliv] 5323, 7531, 8045

Continiia en la siguiente pdgina
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viene de la pagina anterior

Ion Espectro Linea espectral (A)

ArtT [Ar 1] 5192, 7136, 7751
At [Ariv] 2854468, 4711, 4740,7170
Artt  [Ar V] 4626, 6435, 7006

2.3 La nebulosa Cebolla

La resolucién completa de la dinamica nebular exige el calculo detallado del
equilibrio idnico estadistico tomando en cuenta a todas las especies presentes
y todos los procesos de transferencia de energia simultaneamente.

Un acercamiento mas esquematico 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 ccbolla, de alli su nombre. Cada capa esta definida por una tempe-
ratura electronica T, y por una densidad electronica n. y sélo se encontraran
dentro de esa capa las especies ionizadas compalibles con los valores de estas
variables.

De esta manera podemos clasificar a los iones segin el potencial de ion-
izacion necesario para producirlos en tres capas o niveles: Alta, Media y
Baja energia o potencial de ionizacion (P.I.). La tabla 2.6 se muestra la
clasificacion usual hallada en la literatura y que empleamos en esta tesis. En
una nebulosa ionizada exclusivamente por la radiacién de la estrella central
esta clasificacion se corresponde con un gradiente de T.. Sin embargo ondas
de choque pueden provocar un aumento de la T, localmente revirtiendo el
gradiente esperado. Esta situacion es esperable en las nebulosas de anillo.

Tabla 2.6: Clasificacién de las especies idnicas en el modelo cebolla de nebulosa. Especie,
Potencial de lonizacién (P.1.) y zona para el modelo de cebolla

Ion P.IL Zona
eV
Ct 113 Baja
N° 0.0 Baja
N* 145 Baja
N++ 29,6 Media
0° 0.0 Baja
Oo* 136 Baja
O+t+ 35.1 Media

Continiia en la siguiente pigina
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viene de la pagina anterior

Ion P.L Zona
cV
O+ 549 Alta
Nett  41.1 Media
Net3 63.5 Alta
Nett 97.0 Alta
Sitt  16.3 Media
St 10.4 Baja
St 234 Media
Citt 238 Media
C1It? 399 Media
Artt 276 Media
Art? 409 Media
Artt 598 Alta

En esta clasificacion se considera como Bajo un potencial de ionizacion

(P.I) inferior a los 25 eV; Medio a 25 < P.I < 50 eV y Alto a P.1 > 50 eV.

2.4 Los Efectos del Polvo Interestelar

La importancia del polvo en el MIE hace tiempo que ha sido reconocida. [l
Saco dc Carbon es una de las manifestaciones de la Galaxia mas facilmente
reconocibles a 0jo desnudo. El fenémeno de lo que llamamos polvo intereste-
lar ha sido constatado en casi todos los objetos astronédmicos. Por ejemplo,
el Atlas Stromlo de la Via Lactea en el llemisferio Sur demuestra la omnipre-
sencia del polvo y su extremadamente irregular distribucion. Las imagenes
de la Nebulosa de Trifida muestran la intima asociacién del polvo con las re-
giones H 11. La relacion de masas entre polvo/gas es del orden de 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 razon mas que importante para estu-
diar al polvo es el llamado efecto de la extincion: el polvo absorbe radiacién
de alta frecuencia (azul, violeta, UV, etc) y la recmite en frecuencias menores
(roja, infrarroja, etc) generando un exceso o cnrojecimiento en el flujo de las
frecuencias menores.
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2.4.1 Efectos de Extincién Producidos por el Polvo

Un modelo sencillo de la extincién causada por el polvo se puede expresar
mediante la siguiente relacion

1(A) _ F() | conrir .
00 F(,\o)m () (2.75)

F(A) y F(X) son los [lujos
medidos en las longitudes de on-
da Ay A,. Usualmente y por ra-
zones practicas A, = Hg. Los
valores / representan las inten-  _
sidades de las lineas espectrales.
C.zt es el valor de la extincion
logaritmica para [l mientras que
la funcion Cer f(A) es la extin- b
cion logaritmica para A. En la T O, gl on Grasa (g 77 14900 0000 37000
porcién visible del espectro, f(A) >
0 para A< llgy f(A) <0 para Figura 2.6:  Funcién de enrojecimiento f(A).
A > Hp. La figura 2.6 muestra (Kaler, 1976)
la dependencia de f con A tal como fue calculada por Kaler (1976). La ley
de extincion parece ser bastante uniforme en la region del optico del espec-
tro electromagnético y en cualquier direccion que observemos del espacio,
aunque hay algunas zonas en que ocurren absorciones anormales como en
Orién o p Oph, etc.

Si Ay es la extincidon medida en magnitudes para la frecuencia A, el ezceso

de colores E(A— V) = Ay — Ay, en particular

E(B-V)=Ag— Ay, (2.76)

donde A5' = 2.31 y A\y! = 1.83 para A expresado en um. Podemos expresar
la extincion interestelar como E(A—V)/E(B — V) en funcion de la reciproca
del la longitud de onda. Luego

Ay E(X-V)
E(B-V) E(B-V) th
con A
‘/
ft= E(B-V)

el cociente de exceso extincion - color. Nnméricamente R ~ 3.1 (Savage and
Mathis, 1979), mientras que Seaton (1979) adopté R = 3.2. Siguiendo su
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deduccion A .
A
() = ——————— T = . 2.77
X = gE-vy TN (um) (2.77)
La extincion en cualquier [recuencia es
loccﬂ(l-i-f(,\))
donde
X () 1
A) = _1, X(H,) = ,\’( ) =368. (278
T = Xy (1) 0.4361 ’ (2.78)
Luego, de acuerdo a lo definido,
f(Hg) =0 y Cr;( = 0~4/\’(H/‘J)EB—V = 1.47 EB—V . (279)

El método mas popularmente utilizado para determinar la extincion gene-
rada por el polvo es mediante el estudio del decremento Balmer. Uno puede
emplear los resultados de los modelos radiativos hallados en la seccion 2.1
adoptando alguna de las hipétesis alli utilizadas, que hemos abreviado bajo
los nombres de Caso A, Caso By Caso (.

2.5 Las Nebulosas de Anillo

Ya hemos hemos dado cuenta del fendmeno de las Nebulosas (Faseosas, su
clasificacion y la descripcion de algunos procesos [isicos que ocurren en e-
llas. En esta seccion hablaremos de una nueva clase de nebulosas, conocidas
como Nebulosas dc Anillo: extensas envolluras gaseosas alrededor de estrellas
WR de poblacion I, 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 caracteristica mas o
menos general de estas nebulosas que es su foria de arco, a veces cerrado.
Dados los valores caractleristicos de tasa de perdida de masa y velocidad
terminal del viento, la existencia de nebulosas de anillo es esperable en los
alrededores de una estrella WR. [Ejemplos clasicos de nebulosas de anillo
son NGC 6888, alrededor de la estrella 1ID192163 de tipo espectral WNG;
NGC2359, alrededor de HD56925 de tipo WN5; G 2.4+1.4 alrededor de LSS
4368 de tipo WO, etc.

Los primeros eu estudiarlas fueron Johnson y Hogg (1965) quienes con-
cluyeron que la materia que conforma a la nebulosa esta constituida princi-
palimente por gas interestelar barrido por el fuerte viento de la estrella. Los
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primeros catdlogos de nebulosas de anillo son los de Chu (1981), Heckathorn
et al (1982) y Chu et al (1983).

Posteriormente Miller y Chu (1993) empleando imagenes CCD con filtros
de interferencia realizaron una busqueda completa de nebulosas de anillo
alrededor de estrellas WR galacticas visibles desde del hemisferio norte que
incluyé 62 estrellas, agregando al menos tres probables candidatos nuevos
a los catalogos existentes y otros tres mas que consideran como posibles.
Marston et al (1994a; 1994Db), por su parte, realizaron una bisqueda similar
en el hemisferio sur empleando el catdlogo de van der Hucht (1981) 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 catalogan
a otras once como posibles (Marston et al., 1994Dh).

Combinando estos dos tltimos trabajos con los de Miller y Chu (1993) del
hemisferio norte, se ha relevado el 92% del catalogo de van der Hucht (1981),
lo que representa 145 estrellas, 39 (26.9%) de cllas tienen una nebulosa de
anillo asociada. De esta {raccion 23 corresponden a nebulosas cuya estrella
central es de tipo WN y 13 de tipo WC. Las tres restantes corresponden, una
a un sistema WN4+WC, otra a una estrella del tipo WO y la restante a un
grupo de estrellas WR de distintos tipos (WR37, WR38, WR39). Ocho de las
nebulosas detecladas estan alrededor de los 17 sistemas WR+0OB conocidos:
4 estan alrededor de alguno de los 9 sistemas WN+ODB conocidos y otros 4
alrededor de los 8 sistemas WC+O0B conocidos. Por otra parte el 31% de
las estrellas WN y el 16% de las estrellas W(C actualmente clasificadas como
simples Lienen una nebulosa asociada.

No sélo en estrellas WR se observan uebulosas de anillo, también alrede-
dor de estrellas Of. Lozinskaya (1982) y Lozinskaya et al (1984) buscaron
nebulosas alrededor de 109 estrellas del tipo Of y hallaron 13, aunque en 7
de estos casos la estrella tiene a una o mas estrellas O en las cercanias.

En estrellas mds frias también se han hallado nebulosas de anillo. Por
ejemplo alrededor de estrellas OB con un movimiento propio que supera la
velocidad sonica del MIE lo que genera oudas de proa: ¢ Oph es un caso
tipico (Gull and Sofia, 1979) y BD+50°886 (Deharveng et al., 1976; Dyson,
1977). Y en scis 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 mas
conocido es el de 9 Car. Walborn (1982) encuentra dos casos mas en la
Nube Chica de Magallanes: R127 (= [IDI 269858) y Sk-67°266.
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2.5.1 Clasificacién de las Nebulosas de Anillo

Las nebulosas de anillo sugieren la interaccion entre la estrella central excita-
triz y el MIE. You-Hua Chu (1981) presenta un esquema de clasificacion de
las nebulosas de anillo que refleja esta suposicion. Las tres categorias en que
subdivide a las nebulosas de anillo son (i) Excitadas Radiativamente, R; (i)
Producto de eyccciones estelares, E y (iii) Burbujas barridas por el viento,

W.

2.5.2 Regiones H 11 Radiativamente Excitadas

Las nebulosas tipo R se caracterizan por su inmovilidad y por el espectro
que indica excitacién radiativa. La velocidad de expansion derivada de los
corrimientos Doppler de las lineas espectrales es subsénica y comparable
a regiones H 11 ordinarias. Morfologicamente pueden ser subdivididas en
amorfas, R, y en estructuradas, R;.

En cuanto la estrella se forma a partir de la nube neutra, comienza a
ionizar el ambiente formando una region R,. Mas tarde los fuertes vientos
comenzaran a barrer el material dandole forma de envoltura. La envoltura
eventualmente detiene su expaunsion y la nebulosa se convierte en R,. Segun
este esquema, las R, son mas jovenes que las R;.

Suponiendo que la deusidad del MIE es de | en™ y que la energia al-
macenada cn la envoltura es de 10° erg, se necesitan mas de 10°% afios para
que la velocidad de expansion se reduzca a unos 10 km s~'. Este tiempo es
superior al de la fase WR de una estrella.

Eyecciones Estelares

Las nebulosas tipo E se caracterizan por su estrucura grumosa y por la irre-
gularidad del campo de velocidades proyectado. Los grumos que se observan
podrian deberse a inestabilidades en el flujo que se expande (por ejemplo
de Rayleigh - Taylor) o inhomogencidades en el MIE. Las nebulosas tipo E
tienen una vida breve. La densidad de las eyecciones es mayor que 1000 cm ™
para M1-67, por ejemplo. Esto significa que la presion interna supera a la
del MIE y provoca una rapida expansion. ISsta rapida expansion hace decaer
rapidamente la Medida de Emision a valores por debajo de los detectados
por el Palomar Sky Survey, que es la fuente original en la que se basan las
bisquedas de nebulosas de anillo.

En algunos casos la eyeccion puede quedar encerrada or una burbuja ba-
rrida por el viento y asi sobrevivir mas tiempo. La expansién de la burbuja se
detiene, y comienza una etapa de evaporacion debida a la conduccién térmica
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(la temperatura interna es superior a la externa). Cowie y McKee (1977)
estiman una vida media de 5x 10* afios para la evaporacién aunque, debido a
una sobreabundancia de elementos mas pesados puede prolongarse un poco
mas. 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 nehulosas tipo E sélo se encuentran
bajo dos circunstancias: o son muy recientes o esta atrapadas dentro de una
burbuja barrida por el viento. En este 1ltimo caso las eyecciones pueden
continuar, aumenta su vida y por lo tanto la probablidad de ser detectadas.

Burbujas Barridas por el Viento

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

7 x (radio/velocidad de expansion)

donde 7 es 0.5 para el caso en gue se conserva ¢l momento mecanico (Steigman
et al., 1975) y 0.6 para el caso en gue se conserva la energia 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 ¢l centro de la nebulosa o corrida
hacia la zona mas brillante. La teoria de la expansién de burbujas (Weaber
et al., 1977) puede explicar este fenémeno: las regiones mas brillantes se
encuentran mas cerca de la estrella porque tienen mayor deunsidad y han sido
aceleradas con menor intensidad por el frente de onda.

Las tres categorias presentadas no son excluyentes y solo se refieren al
mecanishio que parece predominar en la constitucion de la nebulosa de anillo.

b |
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Capitulo 3

La Nebulosa de Anillo
Alrededor de 8 Mus

3.1 Estudios Previos

3.1.1 Observaciones Opticas

La nebulosa 6ptica alrededor de la estrella de tipo WR, 8 Mus fue obser-
vada por primera vez por Heckathorn y Gull (1980) y Heckathorn et al
(1982). Ellos realizaron la primera biisqueda sistematica de nebulosas de
anillo alrededor de todas las estrellas WR. del catalogo de van der Hucht
(1981). Como fuente inspeccionaron placas fotograficas de baja resolucion
espacial obtenidos a través de filtros de banda angosta centrados en las [re-
cuencias de las transiciones prohibidas del S*, A = 6730 (AX = 50 A); del
H*, H,, A = 6570 (AX = 75 A) (que incluye a las transiciones del Nt) y
Hg, X = 4861(AX =28 A); del O**, X = 5007 (AX = 28 A) y del continuo
en A = 4225 (AX = 60 A). Estos filtros estan cuidadosamente elegidos de
manera de obtener imagenes en las longitudes de onda en las que la luz de
las nebulosas es mas intensa. Los campos de cada placa cubrian un diametro
de 7°.1 de cielo y fueron centrados sobre ¢l plano de la Via Lactea y 5° por
encima y por debajo del mismo ({,b = 0,+5° en coordenadas galacticas).
Datos adicionales de estas placas se encuentran en Parker et al (1979).
Heckathorn 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 de arco ubicada aproximadamente 33’ al Sur de la estrella WR. La
apariencia gencral es el de una serie de arcos conectados entre si y de una
longitud total de 67’ segun los autores. LEn otra placa de la misma zona del
cielo pero con el filtro centrado en /1, los autores observan también emisién
nebular filamentosa en forma de J, aunque no coincidente con la emision dcl

Tesis Doctoral 36 G. Giménez de Castro



3 Una Nebulosa de Anillo

Tabla 3.1: Datos interferométricos en I, obtenidos por
Chu y Treffers (1981) para la nebulosa Sptica de @ Mus. La
primera columna indica la posicién observada respecto de la
posicién de la estrella WR. La segunda columna es la velocidad
respecto al Jocal standard of rest. La tercera columna es el
ancho completo a mitad de altura de la linea.

Desplazamiento Vi,sp FWHM

kms~!'  km s™!
S51E, 32°S -158.7 21
S51"E, 24°S -11.2 21
108"E, 14°S -15.6 32
108”5, 60’ S -17.9 26

O**. No observan emisién en S* ni en Hy.

Chu y Treffers (1981) observaron la nebulosa optica alrededor de § Mus
mediante interferograimnas Fabry-Perot cou el telescopio de 91 cm de CTIO.
En todas las obscervaciones emplearon un (litro de banda angosta centrado
en H, y un diametro del haz de 2'. Cualro zonas distintas de la nebulosa
fueron observadas y los resultados obtenidos son reproducidos en la tabla
J.1.1. Segun los autores las lineas del espectro no muestran variacion de
corrimiento Doppler (velocidad radial) signilicativo respecto a la posicién.
Tampoco muestran evidencias de division. Esto indica que no hay expansion
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 se corresponden con un ensanchiamiento térmico debido a una
temperatura de 7000 K.

NO EXISTEN ESTUDIOS PREVIOS DE ESI'ECTROS OPTICOS DE LA NE-
BULOSA ANILLO ALREDEDOR DE 6 Mus NI TAMPPOCO IMAGENES CON DE-
TECTORES CCD.

3.1.2 Las Observaciones en Radiofrecuencias

Con el fin de estudiar la cinematica y la distribucion espacial del Hidrogeno
neutro alrededor de la estrella 0 Mus, Cappa de Nicolau y Niemela (1984)
observaron el entorno de la estrella en la linea de 21 ecm (v = 1420 MHz,
producida por la transicion entre los dos estados de la estructura hiperfina
del nivel fundamental) con la antena de 30 m del AR que tiene un haz de 34’
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o Ny 210 an? V =[-28,-16} km'}
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Figura 3.1: Mapa de contornos de igual densidad en funcién de la latitud y la longitud en
el rango de velocidades —28 < V < —16 km s~!. Los niveles de los contornos son 4, 4.5, 5,
556,65 7,75 8 85,9, 95,10, 11, 12, 13, 14, 16, 18, 20, 22. 24 y 26 x10%2° cm~2
En el centro de la figura se marca la posicién de la estrella # Mus. La curva con circulos
negros indica la posicidn de la nebulosa Sptica tal como se ve en el trabajo de Heckathorn et
al (1982). Extraido de Cappa de Nicolau y Niemel3 (1984)

de arco del cielo para esta frecuencia. Las observaciones estan espaciadas por
0°.5 tanto en longitud como en latitud y cubren un area 301°.75 < { < 307°.75
y =5°5 < b < 40°5 en coordenadas galacticas. La posicion de la estrella
0 Mus es | = 304°.67, b= —2°.49 (para una descripcién de las coordenadas
galacticas ver Apéndice A). Cada posicion [ue observada en el rango de
velocidades (=90, +130) km s™' con filtros de banda angosta que dan una
resolucion de 2 ki s™! en la linea de 21 cm.

Los autores muestran una serie de graficos de contorno de igual tempe-
ratura de brillo, Ty, centrados en | = 300° y observan una disminucion en
la misma para el rango de velocidad =30 < v < —10 km s~ 'que sugieren
un movimiento peculiar del gas interestelar en la region. La densidad de la
columna de llidrégeno neutro esta dada segin la siguiente formula

Ny, = 1.823 x 10" / Ty em?

es decir, una disminucion en la temperatura de brillo indica una disminucion
en la columna de Hidrogeno neutro. 0 Mus estd ubicada segun los autores,
dentro de una cavidad o burbuja de 11°. (ver Figura 3.1). Las caracteristicas
generales de esta cavidad son las siguientes:
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(1, ) v d  AlxAb Dy xD; v =z
kms™' (°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 x Ab son
las dimensiones angulares, D x D, las dimensiones geométricas suponiendo
la distancia dada, 7 es un radio medio y z la distancia al plano galactico
estimada. La distancia fue estimada mediante el modelo de Schmidt (1965).
De acuerdo a este modelo y al patron de los brazos espirales de la Galaxia
(Humphreys, 1976), la cavidad de 11° se encuentra ubicada en el brazo de
Carina - Sagitario. Smith (1968) determiné fotométricamente la distancia
de 0 Mus : d =2 kpc. La coincidencia espacial del agujero con la nebulosa
Optica y la coincidencia en la distancia indican que ambas estan relacionadas
por un origen comin.

Por otra parte las observaciones en el continuo de radio no muestran
ningun aumento en la direccion de la nebulosa de 0 Mus lo que implica una
densidad electrénica muy baja. Esto refucrza la hipotesis de que la nebulosa
es una burbuja barrida por la accion del viento de la estrella WR. Por otra
parte, la expansion de la burbuja es en direccion contraria al plano galactico.

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

My, = (3.1 £ 1.0) x 107 d*Mg pc?,
lo que a la distancia estimada de d = 1.8 kpc corresponde a
My, = (100.0 £ 3.2) x 10°M, .

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, 1973; Treffers and Chu, 1982;
Chu, 1982) daun valores significativamente menores. Pero debe Lenerse en
cuenta que estos ultimos fueron obtenidos para el caso de estrellas de tipo
WN. 0 Mus es de tipo espectral WC6 (ver 3.2), lo que de acuerdo a los
actuales diagramas evolutivos significa que es mas 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 1iltimos autores se basan en datos opticos.

3.2 La Estrella Central

0 Mus = HD113904 = WRA4S, segiin el catialogo de van der Hucht et al (1981),

es un sistema miltiple 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 (Jefers et al., 1963) designados A (la mas 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 periodo de 18.3 dias,
mientras que las lincas de la 09I no se mueven con este periodo. Esto hace
suponer que § Mus A es un sistema triple compuesto de un sistema binario
WC6 + (O) con una supergigante Q9 de periodo muy largo (Molffat and
Seggewiss, 1977). En el espectro de la estrella se puede observar la absorcién
interestelar por medio del estudio de la linca K del Cat (13933 A). Cappa de
Nicolau y Niemela (1984) encuentran una componente en la linea que indica
la presencia de un nube circumestelar.

0 Mus B tiene un espectro clasificado como Q911 (Walborn, 1973; Conti
et al., 1977).

La figura 3.2 muestra un espectro unidimensional de la estrella § Mus que
obtuvimos en [ebrero de 1995 con el telescopio de 2.15 m de CASLEO emple-
ando el espectrégralo REOSC con una red de difraccién de 600 | 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 6§ Mus

Las primeras imagenes digitales directas con detector CCD de la nebulosa
de anillo alrededor de 0 Mus fucron llevadas a cabo por la Dra. Niemela en
el CTIO en marzo de 1994. Ella empled el telescopio Schmidt con camara
directa CCD, colocandole filtros de banda angosta (AX ~ 50 A) centrados
en las frecuencias de H, y 0+*+(5007 A). El campo del telescopio Schmidt
cubre aproximadamente un area de 30’°x30’ de cielo. Se realizaron varias
exposiciones en direccion 33’ al sur de la estrella central, y algunas corridas
ademas unos 15’ al este. Las imagenes con liltros centrados en H, fucron
obtenidas con un tiempo de exposicion de 300 s, mientras que las imdgencs
con filtros centrados en 0%t el tiempo de exposicidén es de 900 s. En la tabla
3.3 presentamos las cooredenadas de telescopio y los filtros empleados en las
observaciones. Las coordenadas de & Mus son A.R.= 13:08:04 § = -65:18.

3.3.1 Calibracion de las Imagenes

Para la calibraciéon empleamos el sistema de procesamiento de imagenes di-
gitales IRAF, desarrollado por NOAO y el paquete STSDAS, del STScl. IRAF

es un conjunto de programas que permile realizar toda la calibracién, el
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Figura 3.2: Espectro unidimensional calibrado de la estrella § Mus obtenido con el

telescopio de 2.15 m de CASLEO con el espectrégrafo REOSC y una red de difraccién de 600
I mm~1. Se han identificado las lineas espectrales mas importantes.
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Tabla 3.2: Denominacién, coordenadas de telecopio y filtro para cada posicién
estudiada en la nebulosa con telescopio Schmidt.

Denominacién AR Declinacién Filtro

Campo A 13:08.00 -65:53:56 H,
Campo B 13:09.00 -65:58:54 H, y O++ (5007 A)
Campo C 13:09.33 -66:03:49 H,

procesamiento y el andlisis de los datos astrondmicos recogidos por medio de
detectores CCD. La complejidad de IRAF puede ser medida por el tamaiio
de los G voliimenes de unas 300 paginas aproximadamente que conforman
su manual de operacion. Es un soltware de propdsitos generales que puede
ser ejecutado en nna amplia gama de arquitecturas y provee un ambiente de
programacion cientifico sumamente adecnado para seguir agregandole apli-
caciones disciadas especilicamente. Para este trabajo de tesis, empleamos
la version Sun/IRAF V2.10.4 (Octubre de 1995) para SunOS sobre las esta-
ciones de trabajo tipo SPARC actualmente en luncionamiento en el 1AFE.

Imagenes de calibracién. Los detectores CCD son un arreglo o matriz de
fotodetectores (desde ¢l punto de vista del procesamiento se los llama pixeles)
que transforman la energia luminosa en corriente eléctrica en una relacién
proporcional. Diversos procesos fisicos, ajenos al objeto en estudio, pueden
ocasionar el surgimiento de corrientes en el detector que determinan mayor
nimero de cuentas por pixel. El efecto de esas corrientes espireas es aditivo,
es decir que deben ser restadas de la imagen. Otra caracteristica de los CCD
es la distinla ganancia o factor de conversion foton/electrén de cada uno de
los elementos que lo conforman. En este caso el efecto es multiplicativo.

Para corregir estos problemas se adquieren una serie de imagenes de ca-
libracion , que se detallan a continuacion:

bias. Ls el nivel de cuentas minimo que tiene el detector, simplemente
por ser un objeto termodinamico a una determinada temperatura. Como los
objetos astrofisicos son por naturaleza débiles el CCD es enfriado (en nuestro
caso por nitrégeno liquido) a una temperatura de régimen de unos -130 C.
Audn asi el nimero de cuentas que se puede obtener es de aproximadamente
1000 sobre un maximo 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 @ Mus, el mimero de cuentas esperable es a lo
sumo de 500 sobre el nivel basal. Para corregirlo se obtienen imagenes con
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tiempo de exposicion nulo.

darks. Al igual que el bias, las corrientes de oscuridad son producto de
la agitacion 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 ullimos se registra la cantidad de cuentas cn exceso a ese nivel pedestal
que se incorporan a lo largo de una exposicion prolongada (por cjemplo, 30
min). Para corregirlo se toman imagenes con ¢l obturador cerrado, con una
exposicion de unos 20 a 30 min. En general, la cuentas por dark son muy
pocas (del orden de la unidad por cada hora de exposicién) por lo que estas
imagenes solo son adquiridas para verificacion.

flats. En un arreglo de 1024 x 1024 fotodeteclores es de esperar que no
todos posean igual factor de conversion de energia luminica a energia eléctrica
(ganancia). Incluso, por razones de construccion, puede darse un gradiente
de ganancia en distintas partes del detector y no sélo una variacion local, de
pixel a pixel. Para corregirlo se toman distintos tipos de imdgenes llamadas
de campo plano o flats. Los mas Lipicos son los flats de lampara. En este
caso se registra la luz de una lampara 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 chip, son multiplica-
tivos. Para corregirlos se divide el valor de las cuentas de cada pixel de la
imagen observada, por ¢l valor de cuentas del mismo pixel de la imagen de
calibracién y luego se multiplica por un valor promedio.

3.4 Imagenes CCD espectrales

Las primeras imagenes espectrales de la nebulosa de anillo alrededor de
0 Mus fueron realizadas con los telescopios de los observatorios de Cérdoba
y CASLEO entre encro de 1994 y febrero de 1996.

Coérdoba. LEntre el 28 de abril y el 2 de mayo de 1995 obtuvimos espectros
con el multiespectrégrafo y una red de 600 | mm~?! con el teslescopio de 1.5m
de la Estacion Astrofisica de Altura de Bosque Alegre (UNC), registrando las
imageunes en un detector CCD de 1034 x 1024 pixeles con una exposicion de
I hora por cada imagen. Con esta confignracion se obtiene una resolucion
de 1.6 A/pixel y una resolucién espacial de 0.38" /pixel. Colocamos la red
del espectrografo en dos posiciones: (a) con un angulo de 45° con el que
abarcabamos un rango en longitud de onda A 5720 — 7250 A (espectros
rojos) y (b) angulo de 43° con el que abarcabamos un rango de A 3650 — 5300

(espectros azules). La ranura del espectrdgralo tenia una apertura de 400
pm 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'.71 en el cielo.

CASLEO. Entreel 10 y el 20 de enero de 1994, y entre el 9 y el 15 de febrero
de 1996, realizamos observaciones con el espectrégralo REOSC (perteneciente
al Institute d’Astrophysique de Liege, Bélgica) en modo de dispersion simple
(DS) con una red de 600 | mm~' con el telescopio de 2.15m de CASLEO,
registrando las imagenes en un CCD de 1024 x 1024 pixeles de lado. En esta
configuracion, la resolucién es de 1.5 A/pixel. En tanto que en la direccién
espacial, la resolucién es de 0.98” /pixel (Levato, 1995). Para abarcar el mayor
rango espectral posible colocamos la red de dispersion del espectrografo en
tres dngulos distintos: (a) 8°.33 que nos da un rango espectral de A 3580 —
5270 A, (b) 11° que nos da un rango espectral de A 5080 — 6680 A y (c)
14° que nos da un rango espectral de A 6650 — 8200 A. En algunos casos,
elegimos el angulo (a) y para observar la zona roja del espectro (d) un angulo
de 12°.5 que nos da un rango espectral de A 5860 — 7400 A. Los tiempos
de exposicion fueron en todos los casos de 20 m para los espectros rojos
(dngulos (¢) y (d)) y de 30 m para los espectros azules (angulos (a) y (b)).
La apertura de la ranura del espectrografo fue fijada en 250 g, 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 resumimos las distintas posiciones de la ranura en las observaciones
espectroscopicas junto con las coordenadas ecuatoriales del telescopio (1996).

Ademas de la nebulosa de anillo alrededor de § Mus observamos a la

nebulosa N11 C (I1C1769) de la Nube Grande de Magallanes.

Tabla 3.3: Denominacién, coordenadas e instrumento para
cada posicién estudiada en la ebulosa.

Denominacién AR Declinacién Instrumento

Posicion 1 13:08:01 -65:53:56 CASLEO, Cérdoba
Posicion 2 13:08:01 -65:58:54 CASLEO
Posicion 3 13:08:01 -66:03:49 CASLEO
Posicion 4 13:20:29 -65:37:10 CASLEO
Posicion 5 13:12:33 -66:02:02 CASLEO
Posicién 6 1.3:08:01 -65:28:01 CASLEO
Posicion 7 13:08:01 -65:38:01 CASLEO

La figura 3.3 muestra en forma esquemaitica la distintas posiciones ob-
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Declinacion

Ascencion Recta

Figura 3.3:  Mapa de la zona alrededor de la estrella # Mus construido mediante el
Southern Sky Survey digitalizado por el STScl. La curva de trazo lleno representa la posicién
de la nebulosa. El cuadro en linea punteada es la zona observada con imagenes del telescopio
Schmmidt de CTIO. Los nimeros representan las distintas posiciones de la ranura en las
imagenes espectrales. La flecha indica la posicién de la estrelia.

servadas en los turnos mencionados. La imagen muestra un campo del cielo
de 3° x 3° en la zona de & Mus que forma parte del Southern Sky Survey.
Este catdlogo fue obtenido mediante el UK Schmidt Telescope ubicado en el
AAOQ y digitalizado por el STScl, el que ademads permite su consulta a través
de Internet. Sobre la imagen se ha esquematizado a la nebulosa optica. El
cuadro en linea punteada representa toda la zona examinada con imagenes
del telescopio Schmidt, mientras que los mimeros senalan la posiciéon de la
ranura en las imagenes espectrales.

Calibracién de los datos

Ademas de las imagenes de calibracién descriptas en 3.3.1, las imdgenes es-
pectrales requieren otras imagenes de calibraciéon que se detallan a contin-
uacion.

e Calibracién en longitud de onda. Inmediatamente antes o des-
pués de la adquisicion del espectro de un objeto astrofisico se registra
un espectro de comparacion de una lampara gaseosa cuya composicon
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quimica es conocida. Esta exposicion es muy breve (algunos segundos)
y debe ser realizada con el telescopio en la misma posicién (declinacion
y ascencién recta) que tiene el objeto en estudio. Dependiendo de la
regién cspectral estudiada y del modo de trabajo (dispersién simple
o cruzada) se elige la ldmpara, de manera de tener una cantidad ra-
zonable de lineas espectrales suficientes como para poder realizar una
calibracion completa del espectro. Las lamparas de comparacion usa-

das fueron de He-Ne en Cérdoba y de He-Ne-A en CASLEO.

e Calibracién en flujo. La calibracion en flujo (o energia), requiere
la adquisicion de espectros de estrellas llamadas patrones de flujo. La
decision de cuales estrellas utilizar se realiza en base al rango dptico
a observar, asi como también de la disponibilidad de la estrella para
ser observada en base a la época del ano y su posicion en el cielo.
En Cérdoba empleamos como estrella patréon a eg274 cuyo flujo fue
calibrado por Baldwin y Stone (1984). En CASLEO empleamos las
estrellas hr1544 y hrf{903 cuyos llujos fueron calibrados por Hamuy et
al (1992).

La calibracion de los espectros fue realizada mediante el paquete noao.-
twodspec.longslit que permite trabajar con los espectros bidimensionales de
ranura larga sin nccesidad de convertirlos a espectros unidimensionales. A
cada uno de cllos se les sustrajo las cnentas de bias, se los corrigid por defectos
de ganancia e iluminacion. La calibracion en longitud de onda fue realizada
utilizando polinomios spline cibicos con grado inferior a 5, en todos los casos.

Para calibrar en flujo se tuvo que extracr el espectro de la estrella patron.
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.
[sta ventana espacial es muy importante dado que el flujo es una integral en
angulo solido. Lo que hacemos es hallar la cantidad de fotones (medida en
cuentas) registradas para cada longitud de onda en un angulo sélido cuyas
dimensiones estan definidas por la apertura de la ranura del espectrégralo
y la ventana espacial de extraccion. Una vez extraido el espectro, este es
comparado con los valores de referencia para la estrella patron, lo que nos da
la sensibilidad del detector para cada longitud de onda; basicamente se trata
de un factor de conversion entre niimero de cucntas y energia. La sensibilidad
es una {uncion de la longitud de onda. Una vez obtenida en la estrella patrén,
es aplicada a los objetos bajo estudio.
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Capitulo 4

Resultados de las observaciones
de la Nebulosa de Anillo
alrededor de 8 Mus

4.1 Imagenes CCD Directas

En la figura 4.1 se muestra una de las imdgenes digitales de la nebulosa
33’ al sur de 8 Mus (Campo A) obtenida mediante un filtro centrado en
H,. Se puede observar claramente parte del arco de la nebulosa, asi como
una estructura filamentosa mas 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 Cen H,
y donde se observa en el borde sureste (abajo izquierda) que la estructura
del arco de la ncbulosa no es continua 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 O** es mucho
mas filamentosa que en I, y recuerda inmediatamente la morfologia de los
remanentes de supernova. En particular son comparables a los del remanente
del Velo (ver figura 2.1).

La comparacion por inspeccion visual de las figuras 4.2 y 4.4 ininediata-
mente permite apreciar que las posiciones relativas de los maximos de inten-
sidad de H, y O** no son coincidentes: O**es mas intenso hacia adentro
de la nebulosa; /1, lo es hacia afuera.
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Figura 4.1: Imagen negativa de la nebulosa 33’ al sur de # Mus (Campo A) obtenida con
el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en H, en CTIO.
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E

Figura 4.2: Imagen negativa de la nebulosa 33" al sur y 15' al este de &6 Mus (Campo B)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en H, en CTIO.

Tesis Doctoral 49 G. Giménez de Castro



4 Resultados

Figura 4.3: Imagen negativa de la nebulosa 33' al sur y 20" al este de 6 Mus (Campo C)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en H, en CTIO.
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Figura 4.4: Imagen negativa de la nebulosa 33" al sur y 15 al este de 6 Mus (Campo B)
obtenida con el telescopio Schmidt a través de un filtro angosto centrado en O1+(A5007) en

CTIO.
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4.2 Imagenes CCD Espectrales

En la Posicién 1 (ver tabla 3.4), la ranura fue colocada en direccion norte
- sur. La posicién exacta de la ranura se puede ver en la figura 4.5. La
figura (a) es una reproduccién de la figura 4.2 obtenida con el telescopio
Schmidt a través de un filtro centrado en O**. Una ampliacién de la zona
donde se ubicé la ranura del espectrografo se puede ver en la figura 4.5(c),
la ubicacién de esta ampliacion en la imagen completa, esta indicada por un
recuadro en linea punteada y la letra (¢). Eu la igura (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 seiiala la calibracion en longitud de onda y
en el margen inferior la escala espacial eu segundos de arco del cielo. Se
ha realizado la identificacion de las principales lineas nebulares. Los puntos
blancos son rayos cdsmicos, los trazos continuos en la direccion de dispersion,
son estrellas que entraron en el campo de obscervacion. Las demas lineas
corresponden a lineas del ciclo local. La linea rotulada 0° (5577 A) esta
completamente contaminada por la atmoésfera local. En las condiciones fisica
(}l\entro de la nebulosa esta debe ser mas débil que 0° 6300 A y que 0° 6363

Se observa claramente el aumento en la intensidad en O**, en la posicién
que hemos llamado nudo lo que indica una dilerencia en las condiciones [isicas
dentro de esta zona que seran descriptas mas abajo.
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Figura 4.5:  Ubicacién de la ranura en la Posicién 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 la posicién exacta de la ranura en la Posicién 4. (c) Idem (b) para la Posicién 1.
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Figura 1.6: Imagen espectral obtenida en la Posicién 1. En el margen izquierdo se muestra
la calibracion en longitud de onda. En los margenes inferiores la escala espacial en segundos
de arco. Se ha indicado el nudoen OF*
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Figura 1.7 Imagen espectral obtenida en la Posicién 4. En el margen izquierdo se muestra

la calibracién en longitud de onda. En el margen inferior la escala espacial en segundos de
arco.
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100
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Figura 4.8: (a) Ampliacién de la zona cercana a la linea A5007 del Ot +tdel espectro en la
Posicién 4. (b) Variacién de la intensidad relativa del flujo en A5007 obtenida como imagen
unidimensional de la figura (a).

En la misma figura 4.5 se muestra la ubicacidon de la ranura en la Posicién
4. En este caso la ranura esta orientada este - oeste y también cruza por
encima de una zona mas brillante en O**. En el espectro se ve claramente
que Ot* es mas intenso al este (figura 4.7). Ademds se ve que no hay
variaciéon en la intensidad de las lineas de hidrégeno. Para resaltar este
comportamiento de la linea de O**, mostramos una imagen reducida del
espectro, alrededor de la linca del Ot 5007 A y a su costado un corte a lo
largo del eje espacial que muestra la variacién relativa de la intensidad del
flujo (figura 4.8).

La Posicién 5 de la ranura del espectrografo se muestra en la figura 4.9:
en (a) se muestra una reproducciéon de una imagen del Campo C, mientras
que (b) muestra la ubicacion exacta de la ranura del espectrégrafo. Como
se ve de la figura la intensidad en la linea H, es constante. En la figura
4.10 se puede ver el espectro reducido obtenido en esta posicion junto con
la identificacion de las principales lineas nebulares. De la imagen se aprecia
que O 111 5007 A es més débil que Hs y que O 1114959 A no es detectada. Si
se ven O% 3727 A y O 16300 y 6363 A. Las demas lineas son atmésfericas,
incluyendo a 0° 5577 A.

La Posicién 2 corresponde a la ranura del espectrografo ubicada 5’ al
sur de la nebulosa (38’ al sur de la estrella) y con orientacion este - oeste.
La Posicion 3, corresponde a la ranura del espectrografo 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 mas débiles que las
mostradas en las imdgenes anteriores.

La Posicidn 6 corresponde a la ranura del espectrografo ubicada 10’ al
sur de la estrella y la Posicion 7, a la ranura a 20’ al sur de la estrella. La
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Figura 4.9: (a) Reproduccién de una imagen del Campo C. El recuadro en linea punteada
corresponde a la zona ampliada en (b). (b) Ampliacién de la imagen (a) en la que se muestra

la ubicacién exacta de la ranura del espectrégrafo.
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Figura 4.10: Imagen espectral obtenida en la Posicion 5. En el margen izquierdo se

senala la calibracién en longitud de onda. En el margen inferior la escala espacial en segundos
de arco.
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figura 4.12 muestra los espectros obtenidos en esta posiciones. También aqui
las lineas 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 detector CCD solo es apreciable de forma cualitativa. Para
poder obervar el flujo de los espectros se debe perder una coordenada, en
nuestro caso la coordenada espacial. Iso es lo que hemos hecho tomando
una zona de la Posicion 1. La figura 4.2 muestra el espectro calibrado en
longitud de onda y flujo junto con la identificacion de las lineas observadas.
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IYigura 1.11:  (a) Imagenes espectrales obtenidas en las Posicién 2. (b) Imagenes espec-

trales obtenidas en las Posicion 3. En el margen izquierdo se seRala la calibracién en longitud
de onda. En el margen inferior se indica ia escala espacial en segundos de arco. Observese que
las lineas nebulares son sumamente débiles.
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I"igura-1.12:  (a)Imagenes espectrales obtenidas en la Posicién 6. (b) Imagenes espectrales
obtenidas en las Posicién 7. En el margen inferior se indica la escala espacial en segundos de
arco. Observese que las lineas nebulares son sumamente débiles.

Tesis Doctoral 61 G. Giméne: de Castro



4 Resultados
isx107" ——4———m—m————r—-——1——1T 17—
, (a) |
1 4
1.0x107" |= .
o p— pr—
T =28
] 2 oo
= — —
RC »~ 1
x
6.0x107"* | / 4

3800 4000 4200 4400 4800 4800 5000 5200
-18
16x10”" ———4——v—r—r—+—r—"1r—rry—r—1— REMA Ranay
c
\ Ha (b)
i T
T 1.0x107" | o1 ¢ == —
“ O O =
TE o 22 == ]
o 4 | 1
o T
L ~i8 |
~5.0x10 - 5
[
..5. 4
- MMW
ST NN VU SR S U SR S N NN SN SR N S ST SN SN ST U GRS SRS R T |
5200 5400 5600 5800 6000 6200 6400 6600
-16
1.5x10 — 7717 T
RC
()
—
1.0x107* | 4
[ RC ]
= ) @
[72]
6.0x107"* |- A | | || || || l || .
N N L N n 4 1 n n L i n A " 1 " A " L a1 " " 1

8800 7000 7200 7400 7600 7800 8000
Longitud de Onde (A)

Figura 4.13:  Espectro unidimensional de la Posicién 1, calibrado en longitud de onda y

flujo. Se han identificado las lineas observadas. El simbolo @) representa lineas espectrales
formadas en la atmésfera terrestre. RC: rayos cédsmicos.
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Para cada linea espectral se obtuvo el flujo (en erg cm=2 s=! Iiz™! )
integrando en longitud de onda y angulo sdlido la energia recibida en cl
detector mediante el programa splot. En los casos en que las lineas son
simétricas ajustamos gaussianas y luego integramos el area bajo la curva.
En los casos en que las lineas aparecen mezcladas (por ejemplo entre H,
y N* 6548 A) aplicamos un algoritmo de separacién de las lineas llamado
deblending.

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 S* y el cociente de las mismas, ya que de esta forma
es como se las emplea en el diagndstico nebular. En la dltima fila hemos
colocado el valor obtenido de la constante de extincion calculada mediante
el cociente entre /1, y Iz y de acuerdo al método descripto en el capitulo
2. En algunas imagenes espectrales se puede obtener el flujo de /., pero es
muy débil, introduciendo mucho error en el diagndstico y por ese motivo no
fue tomado en cuenta. Los errores fueron estimados considerando un 15% en
todas las mediciones y propagando este crror en el cociente de los flujos.

Tabla 4.1:  Flujos medidos para cada una de las lineas espectrales observadas en cada
posicién de la ranura respecto de Hy = 100. c es el valor calculado de la constante de
extincidn. Los errores se estiman en 21%

Linea Espectral Pos. | Pos. 1 Pos. 2 Pos. 3 Pos 4a® Pos 4b°

0t 3727 A 490 430 - - 84 75

Ot++ 4959 A 48 92 . - 145 90

O++ 5007 A 120 250 115 120 400 190
0° 6300 A 85 210 260 290 1260 1680
0° 6363 A 33 48 87 84 430 560
N+ 6548 A 78 210 88 86 170 140
H, 400 1120 690 800 770 850
N* 6583 A 180 580 190 235 320 280
S* 6717+31 A 15 160 120 220 156 176
St 6717/31 1.4 1.2 1.6 1.1 1.2 1.2
¢ 0.46 1.79 1.15 1.35 1.30 1.43

2 Corresponde al Nudo.
b Corresponde a la zona brillante en Q*+en la Posicidn 4.
¢ Corresponde a la zona mas débil en O*+en la Posicién 4.
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Tabla 4.2:  Flujos medidos para cada una de las lineas espectrales
observadas en cada posicién de la ranura respecto de f{g = 100. ¢
es el valor calculado de la constante de extincién

Linea Espectral Pos. 5 Pos. 6 Pos. 7

Ot 3727 A 130 240 -

O+t 4959 A . 30 25
O+* 5007 A 30 70 40
O+ 6300 A 250 210 740
O+ 6363 A 85 80 250
N+ 6548 A 110 7% 140
I, 765 590 670
N+ 6583 A 270 145 235
S*6717+31 A 150 150 55
S+ 6717/31 1.4 1.1 1.3
¢ 1.3 0.9 1.1

4.3 La estructura de ionizacion
en la nebulosa

A fin de estudiar la estructura de ionizacion en la nebulosa se analizaron los
datos de flujo obtenidos utilizando el paguete de programas stsdas.playpen.
nebular desarrollado por Richard Shaw y Reginald Dufour (ver Apéndice
B). Este es un conjunto de programas que retinen los métodos de analisis
detallados en el capitulo 2 y que esta adaptado para la utilizacién junto con
los demas programas de IRAF. '

De las tablas anteriores y de los espectros presentados en las figuras 4.6,
4.7, 4.10, 4.11 y 4.12 se puede ver que algunas de las lineas que se utilizan
para la confeccion de diagnosticos nebulares, no fueron detectadas en nuestros
espectros. Sin embargo podemos calcular la poblacién de cada estado idnico
y la emisividad por unidad de volumen de las transiciones del ion (dentro
del modelo de atomo de cinco niveles) y en base a ellos obtener la relacion
de flujos entre las distintas lineas. Habiendo medido el flujo para alguna
transicion ionica y en base al calculo anterior podemos estimar el flujo de las
transiciones ausentes. Ll caculo fue Hevada a cabo con el programa ionic y se
ingresé como dato inicial una temperatura electronica, T.= 9700 K estimada
en base a la relacién entre Ot*, Oty /l; y una densidad electrénica, n.=
300 cn™!, estimada en base al S*. También con estos valores calculamos
el cociente entre las lineas 3726 A y 3729 A del O*. Las siguientes tablas
muestran los resultados.
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Tabla 4.3:  Flujos calculados para las lineas espectrales no
detectadas en las imagenes epectrales, relativos a Iz = 100.

Linea Espectral Pos. | Pos. 1° Pos. 2 Pos3 Pos. 4a° Pos. 4b®

09 3726/27 0.93 0.93 0.93 0.93 0.93 0.93
S*+ 4068+76 A 0.69 3.98 3.16  5.14 3.4 6.2
0° 7320430 A 18 54 ; - 6.8 6.6

% Corresponde al Nudo.
b Corresponde a la zona brillante en Otten la Posicidn 4.

¢ Corresponde a la zona mas débil en O**en la Posicidn 4.

Tabla 4.4:  Flujos calculados para las lineas espectrales no
detectadas en las imagenes epectrales, relativos a Ify = 100.

Linea Espectral Pos. 5 DPos. 6 Pos. 7
0° 3726/29 0.93 0.93 0.93
S* 4068+76 A 4.8 - -
0° 7320430 A 108 13.7 -

Con estos dalos podemos ahora construir diagramas de diagnéstico. Estos
graficos son curvas en el plano T~ nepara cada cociente de flujos de lineas
de diagndstico, 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 nebular estudiada. Las curvas ademas se grafican para
cada clase de ion (alto, medio o bajo P.1.). En nuestras imgenes espectrales
observamos Ot*y Hjs similares. Esto es ya una indicaciéon de que la nebulosa
es de media excitacion.

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 la temperatura, curvas de densidad constante y (¢) curvas
sensibles a la densidad y temperatura. Las figuras 4.14, 4.15, 4.16,4.17, 4.18,
4.19, 4.20, 1.21 y 4.22 muecstran los resultados obtenidos.

Comparando el diagrama de diagndstico para la Posicion 1 (figura 4.14
y para el Nudo (figura 4.15) se observa claramente que en este tltimo hay
un incremento en la densidad electrénica que se aproxima a los 500 e~ cm™?
mientras que la temperatura queda un tanto indefinida. Las condiciones en la

Posicién | fuera del nudo parecen indicar nna densidad de unos 150 e~ cim™
y una temperatura de unos 12000 K.
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Figura 4.14: Diagrama de Diagnéstico para la Posicion 1. Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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FFigura 4.15: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 1 (nudo). Los rétulos indican si el
cociente es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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Figura 4.16: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 2. Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y 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 Posicion 2 la densidad no esta definida mientras que
en la Posicién 3 la densidad alcanza un valor préoximo a los 500 e~ cn~3. No
es este el valor esperado para la densidad en esta region de la nebulosa, ya que
se encuentra a 10’ alejada de la envoltura principal. Las lineas espectrales
en las imagenes son irregulares por lo que los flujos medidos en estas dos
Posiciones son dudosos y asi también los diagnosticos derivados de estos
valores.

No se observa diferencia significativa entre los diagramas correspondientes
a las dos zonas en que dividimos la Posicion 4 (figuras 4.18 y 4.19). En tanto
que el diagrama correspondiente a la Posiciéon 5 muestra que la temperatura
es de unos 11000 K y dispersion en el valor de la densidad.

Comparando los diagramas para las Posiciones 6 y 7 (figuras 4.21 y 4.22),
proximas a 0 Mus, se ve que a medida que nos alejamos de la estrella aumenta
la densidad y disminuye la temperatura.

G. Gunénez de Caslro

Tesis Doctoral 67



4 Resultados
3.0
(s U)ns 1
se | (S Mum ]
<
% Diagrama de Diagnostico Nebular;
~ RO |- m
b Posicion 3 (ver texto)
g ]
3
@ ep [0 hn
o o
ER
§
E‘ 10 b (N )ns i
i )
o5 |-
S
10° B o L 10° o 10°

Densldad Eleclronica (em™)

Figura 4.17: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 3 Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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Figura 4.18: Diagrama de Diagnéstico para la Posicidn 4a (para la zona brillante en O*+).
Los rétulos indican si el cociente es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y

aurorales (N/A).
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Figura 4.19: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 4b (para la zona mas débil en O++).
Los rétulos indican si el cociente es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y

aurorales (N/A).
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Figura 4.20: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 5 Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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IPigura 4.21: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 6 Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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IFigura 4.22: Diagrama de Diagnéstico para la Posicién 7 Los rétulos indican si el cociente
es entre lineas nebulares (N/N) o entre lineas nebulares y aurorales (N/A).
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4.4 Abundancias Quimicas

Para poder calcular las abundancias iénicas en una nebulosa es necesario
conocer la temperatura y densidad electronicas en el lugar donde las distin-
tas especies i0nicas se forman. Dentro del marco del modelo de nebulosa
cebolla, el que hemos descripto en el capitulo 2, necesitamos conocer la tem-
peratura y densidad para las capas llamadas de baja, media y alta excitacion.
Sin embargo hemos dicho ya que nuestras imagenes espectrales no muestran
presencia dentro del limite de deteccion de iones con valor alto de P.I y solo
dos lineas del O** de medio P.I.. Nuestros calculos se circunscriben entonces
ala zona de baja excitacion nebular. Aplicando un proceso iterativo podemos
remover la dependencia que hay entre densidad y temperatura electronicas y
obtener estos valores para cada Posicion observada de la nebulosa. Para re-
alizar estos calculos 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 Electrénica para cada posicién observada. En
cada columna se ha indicado el ion con el que se ha calculado el valor de T, o n.. En las
dos columnas finales se muestran los valores resultantes del calculo iterativo

Posicion n.(S*) n(O0*) T.(S*) T.(O%) N, T.
e-em™ ¢ cm™? K K e~ cm™3 K
Pos. 1 75 430 14500 8900 250 11900
Pos. 1 (nudo) 300 400 indef 5900 350 5900
Pos. 2 indef indef indef 12500 indef 12600:
Pos. 3 451 indef indef 14200 450: 15500:
Pos. 4°¢ 200 400 indef 6800 300 6300
Pos. 4° 210 400 indef 6500 300 6500
Pos. 5 30 440 7700 indef 230 12000
Pos. 7 360 410 indef 7200 390 10300
Pos. 6 130 480 indef indef 300: 15800:

@ Corresponde a la zona brillante en O**en la Posicién 4.
b Corresponde a la zona mas débil en Ot+en la Posicién 4.

: indica valores dudosos.

Finalmente calculamos las abundancias para los distintos iones. El loga-
ritmo decimal de las mismas es presentado en la tabla 4.6 en la escala N(H)
= 10'2 cm™3. Teniendo en cuenta el gran tamano de la nebulosa y la masa
barrida por el viento ( ~ 10°Mg,, ver 3.1.2), las abundancias deberian reflejar
las del MILE.

Comparamos los valores hallados en nuestro trabajo con los valores de
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Tabla 4.6: 12 4 Logaritmo de las abundancias iénicas
expresadas en términos de |a densidad del H. N* y S+,
fueron consideradas como representativas de la abundancia
total de su especie.

Posicion N+ St 0
Pos. 1 7.2 5.4 8.3
Pos. 1 (nudo) 8.8 7.3 10.1
Pos. 4¢ 7.9 9.3 9.8
Pos. 4° 7.9 9.5 9.9
Pos. 5 7.5 6.6 8.5
Pos. 7 7.2 6.5 8.6
Pos. 6 6.9 6.2 indef
Promedio 7.6+02 73106 9.24+0.3

¢ Corresponde a la zona brillante en O**en la Posicion 4.

b (Corresponde a la zona mas débil en Ot *en la Posicidn 4.

abundancias en regiones 11 11 galdclicas del trabajo de Shaver et al (1983),
quienes encuentran un gradiente en la abundancia galactica para el N y ¢l
0, segun las siguientes [ormulas

12 + log(O/ 1) = (9.38 £ 0.01) — (0.04 £ 0.017) R, (4.1)

12 + log(N/ H) = (8.27 £ 0.03) — (0.073 + 0.013) Re:, (4.2)

siendo R la distancia al centro galdctico expresada en kpc. Adoptando para
0 Mus un valor para fi; = 10.0 kpc obtenemos

12 + log(O/ 1) = 8.71 £ 0.21

12 + log(N/H) = 7.51 £ 0.16

Shaver et al (1983) no encuentran un gradiente para el S, pero en base a
un promedio de abundancias en distintas regiones H 11 para Re = 10 kpc
obtienen un valor

12 + log(S/11) = 7.06 £ 0.06

Podemos observar de la tabla 4.4 que nuestros valores, dentro de la dispersion
estadistica estan de acuerdo con los hallados por Shaver et al (1983) tal como
esperabamos.
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4.5 Mecanismos de excitacion

La estructura filamentosa que se aprecia en las imagenes directas con filtros
centrados en O** pueden indicar la presencia de ondas de choque en cl ma-
terial interestelar. Una descripcién de las condiciones fisicas reinantes en
ondas de choque en el M.L.LE. se encuentra en Draine y McKee (1993) y mo-
delos tedricos de los diagndsticos espectrales en Cox (1972) y Shull y McKee
(1979). Las lineas colisionales se ven incrementadas respecto de las que se
producen por fotionizacion. Una forma de comprobar la existencia de ondas
choque es comparar los cocientes de los flujos de lineas colisionales con las
que se¢ producen por recombinacion. Sabbadin et al (1977) confeccionaron
diagramas de diagnostico en los que definierou las areas que corresponden a
objetos cuyos espectros se generan inherentemente por ondas de choque, por
ejemplo remanentes de supernova (RSN) y objetos en los que el espectro es
principalmente producto de la fotionizacion por efectos de una estrella cen-
tral, por ejemplo Nebulosas Planctarias (PN) y Regiones IT 11. Con los datos
obtenidos de nuestras imagenes espectrales confeccionamos un diagrama de
diagndstico similar al de Sabbadin et al (1977) en el que se encuentran in-
volucradas las lincas del S* 6717 y 6731 A, comparadas con H,.

La figura 4.23 muestra que, dentro del error de nuestras mediciones, las
lineas del S* parecen formarse como consecuencia de un mecanismo de fo-
toionizacion.

También confeccionamos un diagrama de diagndstico para estudiar la
formacién de las lincas del N* 6583 A, O++ 5007 A, 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 lineas del O**
parecen comportarse tal como se espera en una nebulosa fotoionizada. Por el
otro lado, las lineas del Nt se encuentran incrementadas, tal como se observa
en otras nebulosas de anillo.

Ademas de comparar las intensidades de las lineas como manera de ve-
rificar la existencia o no de ondas de choque, podemos comparar los anchos
de las lineas, ya que las colisiones tenderan a incrementarlos. Siguiendo a
Lasker (1977) comparamos los semianchos de los perfiles espectrales de la
nebulosa de anillo alrededor de 8 Mus con los de una region H 11 donde esta
bien establecido que el proceso de formacion de lineas espectrales es la foto-
ionizacién. Observamos entonces a la nebiulosa N11 C de la Nube Grande de
Magallanes, la misma que uso Lasker como referencia.

Suponiendo que los perfiles de las lineas espectrales pueden ser represen-
tados por curvas gaussianas el flujo esta dado por una funcion del tipo

J(A) = foexp[=(AX/6,)7)
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Figura 4.23: Diagrama de Diagnéstico para las lineas del S*:A 6717 y 6731 A para
la nebulosa 0 Mus. Los circulos indican los cocientes encontrados en cada posicién de la
nebulosa. Se indican las zonas correspondientes a los RSN, NP y H Il segin Sabbadin et al

(1977).
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IFigura 4.24: Diagrama de Diagnéstico para las lineas del N*:A 6583 A, Ot+:) 5007 A.
Los circulos indican los cocientes encontrados en cada posicién del espectrégrafo. Las lineas
representan las bandas de error. Grafico adaptado Vilchez y Esteban (1991).
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Tabla 4.7:  Semianchos para distintas lineas espectrales para N11 C y
posiciones de la nebulosa de anillo alrededor de 0 MusTodos los valores
fueron convertidos a velocidad utilizando la férmula de corrimiento Doppler
estindard y se indican en km s~

Linea Espectral [ NI1 C  Pos. 1  Pos. 4* Pos. 4° Pos. 5
kms™' kms!' kms' kms™' kms!
O*+X 5007 A 117 121 123 126 126
O**) 4959 A 118 124 132 200 indef
Hg 121 126 121 121 127
H., 133 161 indef indef indef
Promedio 122+4 133+9 126+3 149125 12741
Bein 53+24 31 +£20 86+44 35+ 14

® Corresponde a la zona brillante en Ot+en la Posicién 4.

b Corresponde a la zona mas débil en OF+en la Posicidn 4.

donde {3, es el semiancho para una intensidad f,e™!. Podemos entonces
suponer que §2 = p%,; + B2, es decir que el semiancho tiene dos contribu-
ciones, una fuente lérmica y otra cinélica. Adoptando By = 122 km s~!
podemos despejar el valor de (... En la tabla 4.5 mostramos los valores me-
didos del semiancho de las lineas espectrales, el promedio de cada columna
y el error del promedio. En la altima fila de la misma tabla mostramos
los valores hallados de f3.;,. Como puede observarse los errores de los valores
obtenidos muestran considerable dispersion. Esto y el hecho de que las lineas
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 Ot+ X 5007 y 4959 A y /I de la nebulosa N11 C y de la
nebulosa alrededor de & Mwus en las posiciones tomadas en cuenta para el
presente calculo.
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Figura 4.25:  Perfiles de las lineas espectrales tomados en cuenta para el calculo de fSein.

En todos los espectros, la escala horizontal ests graduada en A y la escala vertical representa

intensidad de flujo relativa al maximo local. De izquierda a derecha se muestra I{5, Ot+:

14959 é+y O+*: X 5007 A. Excepto para la Posicién 5, donde no fue detectada la linea 4959
del OF*,
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Capitulo 5

NGC2359: Nebulosa de anillo
alrededor de una estrella WN

Como una forma de corroborar la calidad de nuestros resultados realizamos
observaciones de la nebulosa NGC2359 que cuenta con una extensa lista de
citas bibliograficas y estudios de sus condiciones fisicas.

NGC2359 (= RCWS5) es una nebulosa de anillo alrededor de la estrella
WR, HD56925 = WRT (van der lucht et al., 1981). La nebulosa tiene
forma esférica y filamentosa y esta dentro de una nebulosa mas difusa con
un tamano unas H a 6 veces mayor. Se cncuentra ubicada en el brazo de
Perseo de nuestra galaxia y su distancia al Sol ha sido estimada en d =
5.0 £ 0.5 kpc lo que la ubica a una distancia del Centro Galactico de 14 kpc,
aproximadamente (Shaver et al.; 1983).

Schneps et al (1981) realizaron observaciones en radiofrecuencia con el
VLA en la frecuencia del CO, del >CO y en el continuo en 20 cmi y compara-
ron los mapas obtenidos con imagenes directas con filtros de banda angosta
centrados em el O**. Sus observaciones en la frecuencia del CO demues-
tran que la nebulosa esta interactuando con nubes moleculares ubicadas en
el borde este de la misma. [En esa misma region la nebulosa no presenta
filamentos y es, por el contrario, muy irregular. Los mapas en radiocontinuo
en 20 cmn del VLA obtenidos por Schoeps et al (1981) estan muy bien cor-
relacionados con las imagenes oplicas 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™>.

Goudis et al (1983) realizaron observaciones con un espectrégrafo de
Fabry-Perot centrados en las lineas del O** 5007 A y del N+ 6583 A colo-
cando la ranura del espectrdgrafo en distintas posiciones de la nebulosa. De
sus observaciones surge que en varias regiones hay hasta tres componentes

Tesis Doctoral 78 G. Gyménez de Castro



5 NGC2359

espectrales lo que se traduce en tres velocidades de expansion. La inter-
pretacion 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 expansién que la envoltura. Para esta dltima estos autores es-
timan que se expande a 54 km s~! en muy buena correlacién con valores
previamente publicados.

Esteban et al (1990) obtuvieron imagenes espectrales de NGC2359 con
el telescopio INT de 2.5 m ubicado en ¢l Roque de los Muchachos (Islas
Canarias) con una ranura de 2'.8 de largo y una apertura de 1”, una red
de dispersién de 300 I mm~! lo que se traduce a una resolucién de 2.0775
A pixel™'. Las imdgenes fueron registradas mediante un Imaging Photon
Counting System (IPCS). En esta confignraciéon cubrian un rango de lon-
gitudes de onda desde 3500 hasta 7000 A. La ranura del espectrégrafo fue
ubicada en distintas posiciones de la nebulosa gue ellos rotulan S1 a S7 y Bl
a B5. Dec todos los estudios espectrométricos de NGC2359, este es el mas
extenso y por cllo contrastamos nuestros resultados con este trabajo.

5.1 Nuevas Observaciones de NGC2359

5.1.1 Imagenes directas digitales

En marzo de 1994 la Dra. Virpi Niemela observo a NGC2359 con el telescopio
Schmidt de CTIO empleando un detector CCD y filtros de banda angosta
centrados en H,, O*tt y S+,

En mayo de 1994, realizamos observaciones con el telescopio de 2.15m de
CASLEO con detector CCD en la camara directa y filtros de banda ancha
centrados en el rojo, en el visible y en el azul.

En la figura 5.1 se muestra una imagen de la nebulosa NGC2359 obtenida
con el telescopio Schmidt de CT10. En (a) la nebulosa completa y en tanto
que (b) es una ampliacion 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 direccién
este - oeste y (¢) una nebulosa irregular y varias veces mas extensa que la
envoltura central. Se observa también el borde este de la envoltura central,
con forma irregular, mientras que el borde oeste Liene definicion clara.

En la figura 5.2 se muestra la envoltura central de NGC2359 cuando se la
observa con un filtro centrado en el S*. No se observan las irregularidades en
el borde este y la envoltura central es bien simétrica aunque no esta centrada
en la posicion de la estrella WRT.

En la figura 5.3 se muestra una imagen obtenida en CASLEO a través
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de un filtro de banda ancha (AX ~ 850 A) centrado en A = 5550 A. La
imagen revela la compleja trama de filamentos de la estructura central de la
nebulosa.

5.1.2 Imagenes espectrales

En agosto de 1995 obtuvimos imagenes espectrales de la nebulosa NG(C2359
con el telescopio de 2.15m de CASLEOy nna configuracion similar a la em-
pleada para observar la nebulosa alrededor de 0 Mus. Centramos la ranura
del espectréografo en el borde sur de la nebulosa (A.R. 7:18:18, § -13:17;
coordenadas del telescopio para 1995.4). La figura 5.4 muestra un espectro
obtenido y calibrado. En («)la imagen bidimensional del espectro y en (b) un
espectro unidimensional donde se puede apreciar la intensidad de las lineas.
Se observa de la ligura que la nebulosa no tiene igual intensidad en toda su
extensiéon. Se aprecia la presencia de Nett, lo que indica alta temperatura.

Tesis Doctoral 30 G. Giménez de Castro



5 NGC2359

Figura 5.1: Imagen negativa de la nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio Schmidt
y filtro angosto centrado en f{, en CTIO. (a) Imagen completa. (b) Ampliacién de la zona
central.
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Figura 5.2: Imagen negativa de la nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio Schmidt
y filtro angosto centrado en S* en CTIO.
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Figura 5.3: Imagen negativa de la nebulosa NGC2359 obtenida con el telescopio de 2.15m
y filtro ancho centrado en 5550 A 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 NGC2359

5.2 Las condiciones fisicas en NGC2359

De la misma forma que lo hicimos para la nebulosa alrededor de 0 Mus medi-
mos los flujos de la lineas espectrales que nos permiten realizar diagnosticos
nebulares. En este caso, estimamos el valor de la constante de extincion
mediante el cociente de los flujos de Hg y H.,. Por otra parte, no detectamos
Hs, con lo que supusimos que la linea de Nett 3969 A no se encuentra
contaminada por H, (3970 A).

El cociente de las lineas del Ot*, nos dio un valor para la temperatura
electronica T.= 13000 K. Con este valor y suponiendo una densidad n.= 100
e~ cm™? (Esteban et al., 1990), obtuvimos el flujo de la linea de Net+ 3342
A. Los valores medidos y calculados son presentados en la tabla 5.2.

Tabla H.1:  Flujos observados y calculados de las lineas
espectrales de NGC2359 respecto de /1y = 100.0. En la dltima
fila se indica el valor de la constante de extincién c. Los errores
fueron_estimados en 21%

Linea Espectral Flujo
Nett 3342 A t 0.316
O+ 3737 A 231
O+ 3727/29 A ¢ 0.74
Net+ 3869 A 51
Net+ 3969 A 20
O++ 4363 A 10
H, 36
O++ 4959 A 313
0O** 5007 A 954
¢ 0.636

t Valores calculados.

Con estos valores derivamos las temperaturas y densidades de las distin-
tas especies atomicas 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 de la misma que nuestros resultados
estan en excelente acuerdo con los publicados.

&
-
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Tabla 5.2:  Resultados Obtenidos a partir de los flujos
de las lineas espectrales de NGC2359 comparados con los de
Esteban et al (1990) en la Posicién que llaman BS.

Parametro Fisico Este trabajo  Esteban et al (1990)
n. [O¥] (¢” cm™3) 100 -

n. [S*] (e7 em™?) - < 100

T. [Ot*] (K) 13000 13500

T. [Nett] (K) 16600 -

ne (baja) (¢~ em™?) 100

Te (media) (K) 14200 -

12 + log N(O*+)/N(11%) 7.0 7.5

12 + log N(O+*)/N(H) 8.1 8.2

12 + log N(Ne*+)/N(H?) 7.4 7.7
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6 Viento Estelar

Capitulo 6

Viento Estelar en Estrellas
Masivas

6.1 Introduccién

Tal como ha sido extensamente documentado a lo largo de esta tesis, el
viento de las estrellas masivas inlluye de forma marcada sobre el MIE. Por
ese motivo decidimos ralizar un estudio Ledrico sobre el mismo.

Desde que en 1935 Adams y MacCormack detectaron lineas de elemen-
tos neutros con corrimiento Doppler cnando analizaban el espectro de una
estrella supergigante {ria, tenemos evidencia observacional de la existencia
de vientos en las estrellas. No debe sorprender este fenomeno ya que ter-
modindamicamente las estrellas son sistemas abiertos. En términos generales
lo describimos como una expansion de las capas externas de la atmésfera
estelar.

Valores tipicos de M, que es una medida de la intensidad del viento estelar,
son: 107> Mg/aio con velocidades asintéticas o Lerminales (vo, ) de entre 1000
y 3500 km s~! para cstrellas tempranas y 107" Mg/aiio con ve, de entre 10
y 100 km s~! para estrellas tardias (Casinelli, 1979).

En las estrellas tardias la profundidad dptica del plasma eyectado es de-
masiado pequefia como para formar linca y por lo tanto sus vientos son
dificilmente observables espectroscopicamente. Las mejores evidencias se
basan en espectroscopia de alta resolucion que permite detectar asimeterias
en lineas metdliacs intensas de muy baja excitacion. Las capas exlernas
de la atmosfera (en expansion) producen lincas en emision mientras que la
fotésfera (imas interna y en reposo) produce lincas en absorcion. La diferen-
cia en velocidad se aprecia como un corrimiento Doppler: la absorcion queda
relativamente desplazada al azul. Estos son los llamados perfiles P-Cygni,
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que permiten estimar no sélo la velocidad de la expansion de la region de
formacién de la cspecie sino también la densidad.

Watanabe (1991) propuso que los vientos de las estrellas tardias estan
gobernados térmicamente. 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 disipacion por ondas de Alfvén (Hartmann and
MacGregor, 1980), en conjunto con un amortiguamiento extendiéndose hasta
las regiones de baja densidad, produciria una region de transicién y coronas
con temperaturas del orden de 10° K, tal como la observada en el Sol.

Los campos magnéticos en la atmosfera exterior de las estrellas estruc-
turan al flujo de masa eyectado y ademas lorman parte del balance de energia.
Es importante destacar que la condicion de congelamiento del plasma en el
marco de la aproximacion MHD, produce la corrotaciéon del viento junto con
la estrella, fendmeno que se prolongaria hasta varios radios estelares (Weber
and Davies, 1967; Belcher and MacGregor, 1976; Sheeley and Wang, 1991).
De esta mancra, la estrella pierde, ademas de momento, también momento
angular. Es de esperar, entonces, que la rotacion de una estrella disminuya
con la edad.

Las estrellas tempranas incorporan un nuevo mecanismo en la aceleracion
de la masa eyeclada: la presidn de radiacion. Basicamente se trata de
la transferencia de momento foténico (hr/c) a los iones del plasma. Este
fenomeno tunicamente puede ocurrir si la profundidad dptica de la atmésfera
es elevada.

La aceleracion del viento por radiaciéon en estrellas tempranas, es el tema
central de este capitulo. Antes de abordarlo, daremos las caracteristicas
centrales de este tipo de estrellas.

6.2 Las estrellas tempranas

Las caracteristicas centrales de las estrellas temipranas son: alta temperatura,
una gran masa y luminosidad. Simultaneamente un viento muy denso con
una alta velocidad terminal, en sintesis, una alta tasa de pérdida de masa.
Es concevible que la pérdida de masa influya en alguna de estas tres maneras
sobre la evolucion de la estrella (Clayton, 1983)

1. La composicion 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 rotacién 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 fotdsfera (condicion de conge-
lamicnto) Fliegner y Langer (1994) obtuvieron un resultado similar sin
la necesidad de campos magnéticos. Ellos han encontrado que M alto
produce una decelaracién en la rotacién suficientemente rapida en los
modelos.

3. Al suponer una tasa de pérdida de masa la edad de la estrella debe ser
revisada. Uno puede suponer que la estrella sera mas joven, dado que
debera entregar mas energia y consumir, por lo tanto, mas rapidamente
el combustible nuclear. Esta demanda superior de energia proviene de
que la estrella debe darle al gas expnlsado suficiente energia para llegar
al infinito. Otlro argumento mas es que al haber tenido mas masa en el
pasado, la quema de combustible fue mas rapida.

Una caracteristica importante de los vientos estelares es su dependen-
cia de la distribucion de masa con la latitud. Aunque el ejemplo no seria
valido por pertenccer a un tipo completamente distinto, simplemente por
muy conocido no podemos desdenar lo que nos ensenan las observaciones
del Sol: las mayor parte del {lujo emerge de zonas discretas magnélicamente
abiertas y tiene dos componentes: chorros de baja densidad originados en los
agujeros coronales y vienlos lentos provenientes de los helinels proximos mas
densos (Withbroe, 1989). Podemos citar muchos otros ejemplos de flujos no
isétropos en objetos de diferente clasificacion o poblacion.

Por udltimo podemos sefialar una diferencia importante entre las estrellas
WR y las OB. No hay indicios de rotacidon en las primeras, mientras que las
estrellas B estan cntre los objetos que rotan mas rapidamente. Tampoco hay
datos fiables de la magnitud de los campos magnéticos en la superficie de las
estrellas WR. Apenas podemos sefialar un limite maximo de no deteccion:

1000 G.

6.3 Una Teoria MHD del viento de estrellas
tempranas

Si los términos radiativos no son tomados en cuenta, el problema bajo analisis
se reduce al ya resuelto por Tsinganos y Trussoni (1991), Trussoni y Tsinganos
(1993) y Rotstein y Ferro IFontdn (1995). Sin embargo, hallar soluciones al
problema, se vuelve bastante dificil cuando se quiere incorporar la presion de
radiacion. Fuera de la aproximacion Magnetohidrodinamica (MHD), el tra-
bajo pioncro que abrié el camino para cuantificar la influencia de la presién
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de radiacién sobre la aceleracion del viento, es ¢l de Lucy y Solomon (1970)
al que después siguid la formulacién mas amplia de Castor, Abbott y Klein
(1975) (de aqui en mas CAK) y la de miltiples otros autores que intentaron
hallar un mecanismo ain mas eficiente de accleracién del viento ademas de
la presién de radiacién (cg. Abbott,1978; Pauldrach et al,1990; etc).

Uno de los problemas centrales en la generacion de una teoria de vientos
para estrellas WR es conocido bajo el nombre de: problema de momento del
viento (wind momentum problem) y se refiere al hecho observado de que si
transferimos con maxima eficiencia el momento luminoso de la estrella al
viento y lo comparamos con el momento mecanico del flujo emergente bajo
la forma de un cociente obtenemos y = (Mo, )/(L./c) > 1—=30 (Willis, 1991).
Es decir, el viento tiene hasta 30 veces mas momento que el transferido por los
fotones del campo de radiacién, lo que nos indica que la presién de radiacion
por si sola no puede acelerar al viento.

Soluciones a las ecuaciones de movimiento y dinamica del viento en tér-
minos de una descripcion MHD, fueron halladas, por Iriend y MacGre-
gor (1986), Poec y Friend (1986), Cassincelli et al (1989) y Cassinelli (1992)
quienes hallaron soluciones sobre el ecnador de la estrella. Cassinelli (1982)
estudio la aceleracion del viento por medio de ondas de Alfvén. Dos Santos
et al (1993) retomaron la descripcion de Cassinelli (1982) pero incluyendo
ademas la persion de radiacion.

[En esta tesis proponemos una extension de las soluciones analiticas MHD
originalmente introducidas por Low y Tsinganos (1986) de manera tal a
incorporar la presion de radiacion. Es evidente que la integracion analitica
de las ecuaciones MIID requiere de algunas simplificaciones. Trataremos mas
en detalle algunas de esas aproximaciones, por ahora diremos que considera-
remos una estrella sin rotacion cuyo campo magnético es puramente radial
aunque la intensidad depende de la colatitud 0. Por tltimo, la asimetriaen la
distribucion de la densidad de masa la introducimos mediante un parametro
externo, tal como lo han hecho ITu y Low (1939).

6.3.1 EIl Formalismo Baisico

La interaccion de un fluido estacionario, no viscoso y con alta conductividad
eléctrica con campos magnéticos en presencia de un objeto central que provee
un campo gravitatorio esféricamente simétrico es descripta en la aproxi-
maciéon MHD por las sigiuientes ecuaciones

V.-(pv)=10, (6.1)
V-B=0, (6.2)
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¥ x (vxB)=0 (6.3)
p(v-VIv==VP+u;'(V xB) x B—pgé, + fraa , (6.4)
%"'—B (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 = kgpT'/m cs la presion del gas, g =
GM, /r? la aceleracion de la gravedad y f,.q4 la fuerza ejercida sobre el fluido
por el campo de radiacion. Los demas parametros: kg, G, M,, my T son la
constante de Bolztmann, la constante gravitacional, la masa de la estrella, el
peso molecular medio del fluido y la temperatura del gas, respectivamente.
Q(r,0) representa, al igual que en Low y Tsinganos (1986), la tasa de encrgia
por unidad de volumen que debe ser agregado al lujo con el fin de alcanzar
el regimen estacionario. Sc¢ puede pensar como fuentes de calentamiento o
enfriamiento a lo largo del flijo que cierra el sistema de ecuaciones dinamicas
de maunera consistente.

La aproximacion clasica a estos problemas es proponer una relacion entre
presion y densidad a traves de una politropa de indice constante . Sin em-
bargo este camino puede llevar a obtener soluciones para el campo magnético
con formas exodticas o hasta improbables. El camino que seguiremos aqui es
proponer una forma de campo magnético razonable y a partir de ella obtener
las soluciones del problema, incluyendo, las ecuaciones termodinamicas.

Para resolver ¢l sistema de ecuaciones [6.1] - [6.4) haremos algunas simpli-
ficaciones matematicas. En primer lugar supondremos simetria axial: J, = 0.
En ese caso podemos reescribir las ecuaciones [6.1] - [6.2] de la siguiente ma-

nera l

B = rSGHOVA(T,O) x € + B,,,e,,, y (()6)
Y |

VvV = 1'senov{\°(1.,0) X (.,‘,/, + /)U,,«,édg; (67)

donde A(r,0) y Ao(r,0) representan el {lujo magnético y de masa respec-
tivamente. Tsinganos (1982) mostro que las componentes ¢, y € de la
ecuacién [6.3] dan como resultado que A, puede ser expresado como una
funcidén del flujo magnético. Por ese motivo, de aqui en mas supondremos
que A, = Ao (A(r,0)). La integracion de la ecnacion [6.3] nos da otra funcién

de A(r,0)

v x B = VQ(A) = ‘Z&VA(,-,(J) (6.8)
Si definimos o0, OA.
=00 A=9a
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a partir de la ecuacién [6.8] y por medio de las ecuaciones [6.6] y [6.7] una
relacién general entre la velocidad y el campo magnético

V= /l:/ZMB + Q(A)r?send . (6.9)
p

En esta tesis estudiaremos el regimen no rotacional en el que el campo
magnético adopta una configuracion puramente radial. Por definiciéon una
linea de campo es la region del plano meridional para la que A(r,0) es con-
stante. Podemos suponer A(r,0) = «f(0) con a una constante y f(8) una
funcion arbitraria.

A partir de la ecuacién [6.9] podemos definir la funcién de Mach - Alfvén

como 2 2
oA pyy

P B;

2 —
My(r,0) = M(r,0) (6.10)
donde el subindice p denota la componente poloidal.  Si asumimos que
OgM (r,0) = 0 podemos introducir la asimetria en la distribucién de masa
a través de una funcién. Para ello definimos la siguiente funcion

A(A) = M1+ jA)? = A1 + Csen?0)/? (6.11)

donde j es una constante arbitraria, ¢ = j a y A definen la densidad de masa
polar en cl punto de Alfvén. El régimen no rotacional que estamos estudiando
tiene ademas: vy = 0y (2,(A) = constante (ver las ecuaciones [6.9] y [6.10]).
Asi que mediante la expresion [6.11] el campo MHD se convierte en
2a )

B,zr—_z(tos(), Bo=B4=0 (6.12)
Vo M(x) | cos 0|
M, x? (14 (sen20)V/2°
donde M, se refiere al valor de la funcién de Mach~Alfvén inicial, y la variable
x =r/R,. Porotra parte la velocidad inicial queda definida por

vy =1 =0 (6.13)

vy

2M W
V, = °
JloA
col a
V=PRBu=1,0=0)=2—
( )= 275
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6.3.2 La Presién de Radiaciéon

Asumiremos, al igual que CAK, que el campo de radiacion es esféricamente
simétrico y supondremos valida la aproximacionde Sobolev. Como el campo
de velocidades solo tiene componente radial la fuerza de radiacion actua
s6lo en direccion radial. Con estas aproximaciones descomponemos la fuerza
ejercida por la radiacion en dos contribuciones, una del continuo y la otra de
la linea

dmr2e

L.
frud =p 7 + Z(Il (614)

donde o, es el coeficiente de difusion (scattering) de los electrones libres y
L. es la luminosidad de la estrella. De esta forma el primer término del
miembro de la dervecha de la ecuacion [6.14] representa la contribucién del
continuo a la presion de rvadiacién. El segundo término agrega el efecto de la
transferencia de momento a través de las lineas UV, La aceleracidn debida a
la i-ésima linca, ¢; puede ser expresada como

b8 o0
gi = —/ kol dv (6.15)
c Jo
donde «,; es el coeficiente de absorcién de la i-ésima linea y n F), es el flujo de
radiacion que incide sobre la capa absorbente. Se acepta, en general, que &, ;
se anula por fuera del intervalo v; £ Av = v(1 £ vyi/¢) y que adentro toma
un valor constante. I5n esta iltima expresion vy, i es la velocidad térmica del
ion absorbente. Si las emisiones son despreciadas, F, puede expresarse como

Fu = F‘,,o(‘_r' (616)

donde 7; es la profundidad dptica de la capa donde se forma la linea. Como
existe un gradiente de velocidades, la linca se mueve donde hay un fuerte
flujo de continuo y es transparente en una capa de grosor Ar de manera que
la profundidad éptica puede ser expresada como

Uth,i
i = ',‘A = pRi——— . .
TEE pRiaY = pi dv/dx (6.17)

Entonces podemos reescribir la ecnacion que define g; ([6.15]) como

anil,, rt+va,/e)
g = —°/ e Tdr =

& |(l""(h,i/t)
Tiil,, vag [T _ I, |l -7
= — = ¢ Tdr = '2 “ Vv . (6.18)
c et Jo c :
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Esto significa que del total del impulso que puede ser transferido por unidad
de area (7 F,/c) una parte es absorbido, dentro del intervalo de frecuencia
Avpeppler = Vinl/o/ ¢, €l una proporciéon 1 —e~" debido a la accién absorbente
de la columna de masa de scattering 7;/x;. Si la linea es fuerte (r; > 1)

(Casinelli, 1979)
"Fuo AVDopplcr dv

gi = ) (6.19)
¢ pog, de

de manera tal que la aceleracién de lincas fuertes es independiente de la
intensidad de la linea y la presion total es proporcional al nimero de lineas
gruesas. Y mas aun, si solo crislieran lincas grucsas, la aceleracion total
seria proporcional al gradienlc de velocidades. De manera de tomar en cuenta
diferentes lincas, CAK definieron una escala de profundidad independiente
de la opacidad de la linca

i = [*g.pdr para una almoslera estatica
' -1 (6.20)

para una atmosfera en expansion

l =

v
= OepPUihi |52

La contribuciéon de todas las lincas, 3, g;, puede ser expresada de manera
conveniente para reescribir la ecuacién [6.14]

fr:ul =p O’CL.C[I + l?(l)] ’ (621)

dmr?
siendo [(t) el lamado multiplicador dc la fucrza. Tomando en cuenta las
especies mas abundantes de las atmdsleras estelares, se puede calcular F(t)
como una funcién normalizada de ¢ (Castor et al., 1975; Abbott, 1982). La
curva resultante puede ser ajustda mediante una exponencial de la forma

F(t) = kt™ (6.22)

siendo v y k los parametros a ajustar de la curva. Estos pardmetros dependen
de las caracleristicas particulares de cada estrella, pero el rango de cada uno
de ellos esta, entre 0.01 - 0.06 para k y entre 0.5 y 0.7 para a.
Si escribimos de otra forma la conservacion de la masa dada por la
ecuacién (6.1}
41r1'2p1J, = constantle = M* , (6.23)

a partir de la ecuacion [6.19] y para un campo de velocidades puramente
radial, la ecuacion [6.22] se convierte en
o a
47k, , |do,

o,
seoaM, dx

F(t) = k (6.24)
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6.3.3 Ecuaciones MHD bidimensonales con presién de
radiacion

A partir de las ecuaciones [6.11] - [6.24] podemos obtener las componentes
é, y & dc la ecuacién [6.4] en términos de la funcién de Mach - Alfvén de la

siguiente manera

- 4., (M A . . o ([ MANT
—0.P= [‘(’ (32) * 71 (“ ==k (oMo (33))) )] -
4 (M AR . o (M) 2 9K
- [m_zdI (ﬁ) v (g(l - +k ((M d, (F) ) )] sen”0 ,  (6.25)
QP = i"sc‘n() cosl | (6.26)
X
donde hemos definido la presion adimensional del gas
> = plle
P = T"p_z ,

asi como también

,  GM, (M)’ VN, Ee
7t = - - =2(—‘) M?=4_—=,
R—i ( \11 > ‘/ ° 5[\4

(-]

siendo V, la velocidad de escape de la estrella (no teniendo en cucnta la
radiacion), V, = v.(x = 1,0 = 0), & s la energia de escape y Ep es la
energia maguética. Hemos introducido ademas el parametro ¢ definido como
2 c
4RV _ &V _ ELém
g - = 4 N — y
O'e'UulM,Moz gr U Mol Ecpvovlh

(« =

donde I' = 0.L,/17cGM, y £, es la energia luminosa.

Las ecuaciones [6.25] y {6.26] pueden ser facihmente desacopladas, esto es,
lograr un conjunto de ecuaciones diferenciales ordinarias, siempre y cuando
a =00 a=1.Esta restriccion puramente matematica es equivalente a
considerar que todas las Iineas son delgadas (a = 0) o todas las lineas son
gruesas (a = 1). Es obvio que a = 0 es reducir el problema al caso en que
no hay presién de radiacion y ya fue tratado por Tsinganos et al (1993).

Ya hemos dicho que los parametros v y k son ajustados a partir de valores
obtenidos numéricamente para t y F'. En nuestro trabajo de investigacion
comprobamos que el viento existe para un rango muy acotado de {. Dentro
de ese rango, () puede ser considerada una funcion lineal del gradiente de
velocidad (ver ecuacidn [6.24]). Cuando integrabamos las ecuaciones [6.25] y
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..

~.n._ this work: A=0.0068 ;a = 1 J

~.

10

F()

0.0001 ) 0.0010

FFigura 6.1: La funcién multiplicadora de la fucrza, (L) en funcion de . La linea de
trazo lleno es el resultado obtenido por Abbott (1982) para una estrella con T,y = 30.000
Ky Ng/W =10 (411) em=™ k = 0.156 y o« = 0.609. La linea de Lrazos y puntos es la
curva para o = | y, en este caso, & = 0.0068 de manera que ambas se cortan en el punto
medio del rango de interés.

[6.26] para un dado conjunto de valores iniciales, determinabamos el valor de
k de manera que la recta logaritmica &/t intersectara a la curva de Abbott
(1982) en el punto medio del rango de valores de interés de t. Para lograrlo
comenzabamos con un valor cualquiera de k, integrabamos las ecuaciones,
obteniamos el rango de ¢, asignabamos un nuevo valor a k, ahora con el fin
de intersectar ambas curvas y proseguiamos iterando hasta que el rango de t y
el valor de k convergieran. Esto ocurria siempre al cabo de pocas iteraciones.
La Figura 6.1 muestra la curva obtenida por Abbott (1982) y la construida
con a = |. El multiplicador de la fuerza, F7(t) resulta sobreestimado (subesti-
mado) para valorcs menores (mayores) de la profundidad éptica normalizada
central dentro del rango de interés.

La ecuacion [6.26] puede ser integrada y obtenemos
2
P(x,0) = —45011"’() + Uy (), (6.27)
@

donde I1j(z) es la componente de la presion gue depende sélo de la distauncia
radial a la estrella. Derivando la ecnacién [6.27] respecto de a e ignalandola
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a la ecuacién [6.25) nos da una ecuaciéon para I1,(z) y otra para M(x)

) 4 gk . _ Z}(1-T)
O 0, (x) = —;’()IU(I) + gy |0:U(x)] — Uz (6.28)
4 Bk ' Zz’(1-r¢ 8
P&;U(x) -— |0:U(x)| - W - s (6.29)
donde hemos definido Mix
U(x) = _I_(_z'") (6.30)
y
. 1€,
_ .72 = ;
B=¢Z2°= Voon (6.31)

A menos de una constante la funcion U(«x) representa la velocidad del fluido,
lo que se constata a partir de la ecnacion [6.13].  Siempre que las demas
variables sean escritas en términos de I(x) y M(x), las ecuaciones [6.28]-
[6.29] son suficientes para determinar el estado dinamico y termodinamico
del sistema.

6.3.4 Las soluciones tipo Viento

La ecuacidn [6.29] puede ser integrada numéricamente y eso es lo que hemos
hecho para distintas condiciones del plasma. Sin embargo, la situacion en la
que la masa se distribuye de forma isotropa (¢ = 0) puede ser integrada en
forma analitica. Un estudio exhaustivo de este caso puede verse en Rotstein
y Giménez de Castro (1996). Con lo gque a continuacion mostraremos los
resultados obtenidos al integrar las ecuaciones para ¢ # 0. '

Si la luminosidad de la estrella se reduce hasta hacerse desprecieable, esto
es L, — 0 (o lo que es lo mismow — 0y I' — 0) la ecuacion a considerar fue
estudiada por Hu y Low (1989) para el caso de una configuracion puramente
radial, mientras que Trussoni y Tsinganos (1993) y Rotstein y Ferro Fontan
(1995) analizaron el flujo resultante para campos magnéticos curvados.

El equilibrio ecuatorial de fuerzas no es afectado por la presion de ra-
diacion. Este es un hecho a resaltar y que ocurre por sun dependencia con el
cosf. La consccuencia es que al incrementar la columna de gas en la zona
ecualorial, a través de la funcién de asimetria definida en la ecuacién [6.11],
con ¢ # 0 la presion del gas también debe incrementarse para sostenerla.
Este aumento en la presion ecuatorial significa un aumento similar en los po-
los donde la columna de gas tiene menor peso. Bl resultado es un incremento
en la velocidad del viento.
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Por otra parte la componente 0, II;(ix), de la presion total compensa
la fuerza de Lorentz de manera de mantener a un elemento de fluido den-
tro de las lineas de campo magnético tal como lo prescribe la condicion de
congelamiento. La que también fija el valor de I13(z) en el ecuador indepen-
dientemente del valor de (.

La fuerza de radiacion no depende de ( con lo que ambas contribuyen
de mancra independiente a la aceleracion del viento. Esto produce mayores
velocidades terminales calculadas respecto del caso L, — 0. Otra diferencia
es que las soluciones deben ser mondtonamente crecientes para la velocidad
en el caso con presion de radiacion. Se puede demostrar (IHu and Low, 1989)
que cuando L, — 0 pueden existir soluciones en las que dU(x)/dx < 0.
Sin embargo en el caso que estamos considerando aliora unicamente solu-
ciones mondlonamentc crecientes son aceptables debido a la aproximacién
de Sobolev que se ha tomado en cuenta. La condicion que debe cumplirse se
puede derivar de la ecuacion [6.29] y resulta

a2
¢ >V3T.,(Z|—_l‘) para | > w ,

U'(x) >0 &
para w >1

(6.32)

Desarrollamos un programa de computacion para integrar numéricamente
las ecuaciones [6.28] y [6.29]. La integracion se realizé mediante un proceso
Runge-Kuttla de cuarto orden de paso constante. Supusimos una estrella con
las siguientes caracleristicas:

Masa: 30 M,
Temperatura: 40 x 10° K
Radio: 8
Luminosidad: 1.5 x 10°
M: 5 x 1075
Magnitudes derivadas

I 0.156

V.. 1196

Las figuras 6.2 a 6.4 muestran el comportamiento de wv(x), [1,(x) y la
enrgia en el polo Q, = Q(x)R.V, 1 (jio/W?) para tres valores distintos de
¢ =3, 5y 8 Inlafigura 6.2 vemos ¢l perfil de velocidad, en términos
de la velocidad de escape V., que adopta el viento. Los valores terminales
de las velocidades estan dentro de un rango de 1,5 - 3 V, tal como ha sido
observado en estrellas luminosas (Abbott, 1982). La presion, (figura 6.3)
decrece mondtonamente y rapidamente se acopla al valor interestelar. Este
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Figura 6.2: Velocidad terminal vy, en términos de la velocidad de escape Ve en funcién
de la distancia adimensionalizada z. Estos resultados fucron obtenidos para tres valores de
¢. De arriba hacia abajo ¢ = 8.0, 5.0y 3.0 para una estrella cuyos parametros se muestran
en el texto.

comportamiento es por demas esperable para mantener la velocidad dentro
de los limites observados si se tiene en cuenta la alta aceleracion inicial.

La energia, representada por (), en la figura 6.3, esta claramente liberada
en los radios iniciales indicando que la fuente de aceleracion esta localizada
en la fotosfera de la estrella. Cuanto mayor es ¢ mayor es (), porque mayor
es la energia necesaria para lograr nn flujo con mayor velocidad terminal. En
todos los casos, debemos enfatizar, esta energia no representa mas que un
bajo porcentaje de la energia liberada por la estrella considerada como un
cuerpo negro.

La fuerza de Lorentz es contrabalenceada por la componente Il,(zx) de
la presion total. Un aumento en el campo magnético fotosférico conduce a
un aumento de la componente ITy(x). Sila colnmna de masa ccnatorial es
la misma (es decir si queda fijo ¢), la presion total sobre los polos queda
constante. Pero esta presion es la suma 1l = 11 + 11, con lo que un aumento
en [1(z) resulta en una disminucion en I1,;(2), lo que lleva a una disminucién
en la aceleracion del viento y en una menor velocidad terminal. Es decir que
debemos esperar menor velocidad terminal al anmentar la intensidad del
campo magnético. Ese resultado se halla graficado en la figura 6.4. Aunque
la tendencia de 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 termodinamica del problema ni
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Figura 6.3: Izquicrda: presién de‘l gas en tériminos de la presién magnética en funcién
de la distancia adimensionalizada 2 para los tres casos cuyos resultados se muestran en
la 6.2. De arriba hacia abajo: ¢ = 8.0, 5.0y 3.0. Derecha: energia liberada en los polos
en términos de la energia radiada por la estrella considerada como un cuerpo negro en
funcién de la distancia adimensionalizada z. De arriba hacia abajo: ( = 8.0, 5.0y 3.0

aporta energia en la aceleracion del plasma tan sélo impone una geometria a
lo largo de la cual se desarrollan los Myjos de materia eyectada.

Por tltimo y retomando la cuestion del wind momentum problem en la
siguiente tabla hemos calculado el valor del coeficiente 5 para los tres casos
de ¢ distintos estudiados

¢ n

3.0 2.69
50 3.48
8.0 4.5

Lo que nos dice la tabla anterior es ¢ue otra fuente de energia ademas
de la radiacion es necesaria para acelerar al viento. Estos valores de 7 estan
dentro de lo que se observa en este Lipo de estrellas, tal como fuera senalado
en la seccién 6.3 (pagina 89).

6.3.5 Sumario

Hemos visto que el fenomeno del viento estelar es general en todos los tipos
estelares. Sin embargo en las estrellas tempranas, las que nos ocupan cn este
trabajo, resulta fundametal ya que una porcién importante de su energia es
liberada en forma mecanica.
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Figura. 6.4: Velocidad terminal vs, en térnminos de la velocidad de escape V. en funcién
de la intensidad del campo magnético folosférico y para los tres valores distintos de ¢
discutidos en esta tesis.

En este capitulo hemos desarrollado una teoria MHD del viento de estre-
llas tempranas incorporando la presion de radiacion como mecanismo acel-
erador. Podemos enumerar la principales conclusiones de este modelo:

. De entre las aproximaciones mas importantes que introducimos en el
modelo, esta fa suposicion de que todas las lineas son opticamente grue-
sas. Debe teunerse en cuenta, sin embargo, que en realidad trabajamos
con una constante k artificial que nos asegura mantener el valor de la
funcién F(t) dentro de los limites que los modelos de Abbott (1982)
indican.

2. El campo magnético fija los tubo de flijo 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 condicion de congclamicnto y juega un papel importante en la
dinamica del viento. No hemos inclnido explicicitamente ningun meca-
nismo de liberacion de energia por parte del campo magnético. De ma-
nera fenomenoldgica hemos incluido una funcion Q(x) que representa el
exceso de eunergia necesario para acelerar al viento y que puede incluir
cualquiera de los métodos desarrollados y publicados en la literatura.
Hemos visto que esta funcion decae abruptamente al alejarse el viento
de la estrella y que a lo sumo puede representar el 10% de la energia
liberada por la estrella considerada como un cuerpo negro.

Tesis Doctoral 101 G. Giménez de Caslro



Viento Estelar

3.

(&7

Hemos demostrado que en el marco de este modelo el incremento en
la intensidad del campo magnético resulta en una disminucién de la
velocidad terminal del viento. Esta conclusion es novedosa y resulta de
la condicion de congelamiento asi como de tomar en cuenta la fuerza
de Lorentz que en los modelos ecuatoriales evidentemente no puede

existir.

La no esfericidad en la distribucion 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 consecucncia directa, sino mas bien, como el resultado del balance
de fuerzas que ocurre y del modelo empleado para describir la presion
del gas.

También vimos que el flujo es gobernado por este balance de presiones
en cl ecuador mas que por la presion de radiacion.

Para resolver las ecuaciones MHD hemos realizado sinnimeras aproxima-
ciones. Las futuras mejoras en este modelo deben ir en la direccién de

climinar algunas de estas aproximaciones. Eutre las mas proximas: campos
magnéticos curvados y rotacion estelar. Mas dificil es remover la simplifi-
cacion de superficies de Mach - Alfvén esféricammente simétricas. Tampoco
resulta evidente la forma de desacoplar las ecuaciones [6.25] y [6.26] si o # .
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Capitulo 7

Sumario

En esta tesis se han estudiado las condiciounes fisicas de la nebulosa de anillo
alrededor de la estrella WR, 0 Mus. Los intensos vientos de las estrellas WRr
barren el MIE el que es comprimido formando delgadas envolturas en forma
de anillo. La gran intensidad luminosa de la estrella, por otra parte, ioniza al
MIE produciendo reacciones de recombinacion clectréonica las que junto a las
desexcitaciones atomicas producto de las colisiones de los electrones con los
iones, producen la radiacion nebular. Los estudios previos en radiofrecuencia
de esta nebulosa indican que se encuentra dentro de una cavidad de H°.
El material interestelar barrido fue calculado en 10°Mg (Cappa de Nicolau y
Niemela, 1984). La extension de la nebulosa de anillo es de aproximadamente
2°.

REALIZAMOS LAS PRIMERAS OBSERVACIONES DIGITALES DIRECTAS DE LA
NEBULOSA OPTICA a través de filtros angostos centrados en H, y Ot*. El
analisis de estas revela que

e En algunas zonas de la nebulosa, el O** y el H* estin espacialnumente
separados.

e La morfologia de la uebulosa observada a través de un filtro centrado
en O** es filamentosa, similar a la de los remanentes de supernovas.

OBTUVIMOS LAS PRIMERAS IMAGENES ESPECTRALES DE LA NEBULOSA.

e Se detectaron las principales lineas espectrales de los atomos ionizados
de potencial de i1onizacion bajo.

o Se detecté O*t de potencial de ionizacion medio.

¢ Laintensidad de las lineas de O® es mayor que la del O*, el que a su vez
es mayor que la del O**. Esto indica que la nebulosa es de excilacién
media.
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e La intensidad de la linea de O+ 5007 A, es similar a la de Hp.
e No se detectaron iones de potencial de ionizacién alto.

Con estas imagenes y en base a la Leoria de formacién de lineas espectrales
descripta en el capitulo 2 realizamos el estudio de las condiciones fisicas
dentro de la nebulosa. Las principales conclusiones a las que arribamos son:

e La nebulosa es de baja densidad (~ 250 e~ cm™3) y temperalura
intermedia (~ 11000 K).

e Laabundancia de los atomos de S, N y O reflleja la abundancia Galactica
para la distancia al Centro Galactico de la nebulosa.

e El cociente de los flujos de las lineas de recombinacion y las lineas
colisionales muestra que la radiacion nebular se origina por la fotoioni-
zacion generada por la radiacion estelar.

e Ll semiancho de las lincas espectrales no muestra un ensanchamiento
producto de las colisiones.

LA PRINCIPAL CONCLUSION DE NUESTRAS OBSERVACIONES Y DE LOS DIAG-
NOSTICOS EN BASE A FLUJOS DE LINEAS ESPECTRALES ES QUE LA NEBU-
LOSA ALREDEDOR DE § Mwus ES DE MEDIA EXClTACléN, BAJA DENSIDAD
Y ESTA RADIATIVAMENTE IONIZADA. (R,,W scgiin la clasificacién de Chu
(1981))

Observamos también a la nebulosa de anillo NGC2359 alrededor de la
estrella WR HHD56925 de tipo espectral WN5. Para esta nebulosa calculamos
T., n. y las abundancias atémicas. LOS RESULTADOS ESTAN EN EXCELENTE
ACUERDO CON LOS PREVIAMENTE PUBLICADOS.

Realizamos un estudio tedrico del viento de estrellas tempranas en el
marco de la teorta MHD, extendiendo las soluciones tipo viento previamente
publicadas (Rotstein y Ferro Fontan, 1995) para incluir la presién de ra-
diacién dentro del marco tedrico del modelo de CAK.
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Apéndice A

Sistemas de Coordenadas
Astronémicas

A.1 Sistema Ecuatorial

El plano fundamental de referencia para un sistema de determinacion de posi-
ciones espaciales no debiera depender de la rotacion terrestre y, en principio,
debiera estar ligado a las estrellas fijas. El plano perpendicular al eje de
rotacion terrestre, el ccuador, cumple con este requisito. El circulo maximo
de la esfera correspondiente al plano ecuatorial es llamado ecuador celeste.
El angulo entre el cje de un polo y el plano del horizonte es llamado alture
del polo ¢ (ver figura A.l y es igual a la latitud geografica de la ubicacién del
observador. Los Circulos Maximos de la esfera celeste que pasan a través de
los polos celestes (prolongacion de los polos terrestres) son llamados circulos
horarios. La declinacion, 4§, de un objeto se define como el arco sobre un
circulo horario entre el cuador y la direccon del objeto. Se mide en grados
sexagesimales y es positivo hacia el norte y negativo hacia el sur. Los circulos
menores paralalelos al ecuador y de declinacion constante son llamados para-
lelas de¢ declinacion. Objetos en paralelas de declinacién con distancia polar
90 — § < ¢, es decir, declinacién § > 90 — p, permanecen siempre por enciima
del horizonte y son Hamados circumpolares.

Se define el dngulo horario, t, como el arco sobre el ecuador celeste entre
el circulo horario que pasa a través del punto sur, el meridiano de lugar, y
el circulo horario del objeto (ver figura A.2). El angulo horario 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 hs a 24 hs
que se corresponden con los angulos 0° a 360°.

Con estas dos coordenadas se puede [ijar la posicion de un objeto en el
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Cenit
1

PN celeste

meridiano de lugar

PS ccleste

Figura A.l: Sistema ecuatorial de Coordenadas.

% Estrella

Figura A.2: Relacién entre el angulo horario f, la ascencién recta, a, y el tiempo sidéreo,
©O. Vista del plano ecuatorial desde el polo norte.
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cielo. Sin embargo, el angulo horario ¢t depende del momento de observacion
y como tal no ¢s una coordenada util al momento de construir catalogos o
referenciar objetos.

A.2 Tiempo Sidéreo

Se toma como un origen o punfo nulo sobre el ecuador celeste el Primer
Punto de Aries o equinoccio vernal. Este es el punto en el que el centro del
disco solar cruza el ecuador celeste en la primavera boreal, proviniendo del
sur. También cs Hamado ¢l Nodo Ascendente de la ecliptica, esta dltima es
la orbita del Sol en su recorrido anual a través de las estrellas fijas desde
el oeste hacia el este a través del sur (hemisferio norte) o norte (hemisferio
sur). Ll equinoccio vernal es simbolizado por T. El arco sobre el ecuador
celeste desde T hasta el circulo horario del objeto, es llamado declinacion
recla, o, y es abreviado usnalimente como AR (por ascencio recta). La AR
es computada en un giro contrario al de las manecillas del reloj y asi desde
el oeste, a través del sur (hemisferio norte) o norte (hemisferio sur) hacia el
este desde las 0 hs a las 24 hs o desde 0° a 360° (sistema derecho).

El tiempo sidéreo, O, se define como ¢l angulo horario, ¢, de T. Es decir

que
O=a+t. (A.1)

El tiempo sidéreo es un tiempo local, que mide la distancia entre el meridiano
del lugar y el Primer Punto de Arics. [isto significa que en cada lugar de
observacion se debe contar con un reloj sincronizado con el tiempo sidéreo o
con algun sistema de calculo del tiempo sidéreo basado en el tiempo legal.

A.3 Coordenadas Galacticas

La investigacion sobre la distribucion del llidrogeno neutro galactico permitio
saber que el mismo se encuentra, primordialmente, ubicado sobre un plano
y que ese plano es coincidente con el fendmeno observable a simple vista y
llamado Via Ldctea. Esto significa que la Galaxia (nuestra galaxia) tiene un
plano principal de ubicacidn, lo que nos permite definir un nuevo sistema de
coordenadas, muy util cuando se trata de estudiar la dinamica y cinematica
galacticas.

El Sol esta ubicado casi en el medio de este plano, llamado plano galdctico
lo que mejora ain mas la utilidad de un sistema de coordenadas galactico.
La division de la esfera celeste por el plano galactico puede ser prolongado
imaginariamente generando un circulo maximo llamado ecuador galdctico.
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Plano

Galactico

[Figura A.3: Definicién del Sistema de Coordenadas Galicticas.

Sobre el ecuador galactico se define una longitud galdctica, [, que crece en
sentido inverso al del movimiento de las agujas del reloj de 0° a 360°. La
distancia desde el ecuador galactico al objeto es llamada latitud galdclica,
b, y es positiva hacia el norte y negativa hacia el sur. En la figura A.3 se
presenta un esquema del sistema galactico de referencia. Se ha adoptado
como polo norte galdactico la posicion delinida en coordenadas ecuatoriales

como
a = 12" 29™ §=427°4  (1950.0)

y como origen de la longitud galactica la posicion
o= 17" 42m .4 §=12892  (1950.0) .

El ecuador o plano galactico esta ubicado a aproximadamente 63° norte re-
specto del ecuador terrestre. Los ntimeros entre paréntesis corresponden al
momento en que fueron definidos y son de suma importancia en astronomia
dado que la presecion en el movimiento terrestre ocasiona una variacidn sis-
tematica en todas las posiciones estelares.
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Apéndice B

El paquete de programas
Nebular

Nebulares un conjunto de programas desarrollado para el entorno IRAF/STSDAS
para derivar las condiciones fisicas en gases de baja densidad (nebulares) me-
diante apropiados cocientes de flujos de lincas espectrales, densidad electronica
y temperatura electrénica. El paquete de programas esta basado en el pro-
grama five-level desarrollado por De Robertis et al (1987), pero incluye di-
agnosticos de un juego mas amplio de iones y lineas espectrales.

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

Programa Descripcion
abund Deriva las abundancias ionicas en una nebulosa de tres zonas

ionic Calcula la poblacion de los niveles,
las deusidades criticas y las abundancias para
un unico ion.

ntplot Construye diagramas de diagnéstico T, vs n,

redcorr Corrige los Mlujos por enrojecimiento interestelar.

temden Calcula T, o n, a partir de cocientes de flujos de
lineas de diagnostico.

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

partir de cocientes de lineas espectrales.

Empleamos ionic con el lin de calcular el {lujo de las lineas que no fueron
detectadas por los instrumentos empleados: S* A 4068 y 4076 A, en base al
flujo de S* X : 6717 y 6731 A; y Ot X\ 7320 y 7330 A, en base al flujo de
O* X 3727 A. Y ademés para calcular el cociente de Ot A 3726/29 A. Este

programa da como resultado la emisividad volumétrica de cada tranisicion
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electrénica. El flujo medido es 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 extincion que el programa permite utilizar,
empleamos la definida por Kaler (1976) yde nominada para el programa como
Jbk.

zones calcula el valor de T, y de n. en un modelo de nebulosa de tres
zonas (cebolla) para cada una de las zonas de una forma iterativa empleando
los cocientes de los flujos de las lineas espectrales. En nuestro caso, de las
tres zonas, solo tenemos la que corresponde a baja ionizacion, por lo que
describimos el método dentro de esta zona tnicamente. Para una descripcion
mas 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 n. = 1000 ¢~ em™ y calenla T, en base
a las lineas del N* y del O**. Promedia eslas dos temperaturas (o asume
que T, = 10000 K si las lincas anteriores no son disponibles) y calcula n, en
base a los cocientes de Ot y S*. Promedia cstas dos densidades (o asume
ne =1000 e~ ecm™3) y recalcula T, a partir del cociente de N* (en caso de no
contar con datos de N* sec emplea Ot*). Recalcula n,, a partir de Ot y S+,
y emplea el promedio para calcular T, en base a O% y S*. Los datos de los
coeficientes atomicos que necesita para hacer los calculos fueron obtenidos
de la compilacién de Mendoza (1982), pero incorporando los nuevos datos
de Blum y Pradham (1992), Butler y Mendoza (1984), Dufton y Kingston
(1989), Cai y Pradham (1993), Butler y Zeipen (1987), Zeipen et al (1987)
y Butler et al (Butler and Zeipen, 1987). '
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Apéndice C

Listado de Acréonimos

AAO Anglo Australian Observatory.

AURA Association of Universities for Research in Astronomy.

CASLEO Complejo Astronomico El Leoncito, operado por acuerdo
entre el CONICET, UNLDP, UNC y UNS.J.

CONICET Consejo Nacional de Actividades Cientificas y
Téenicas.

CTiO Cerro Tololo Inter-American Observatory, operado por
AURA bhajo contrato cou la NSF.

IAFE Instituto de Astronomia y IFisica del Espacio.

IAR Instituto Argentino de Radioastronomia.

IRAF Image Reducing and Analisys Facilities.

NOAO National Optical Astronomy Observatories.

NSF National Science Foundation.

STSdl Space Telescope Science Institute.

STSDAS Space Telescope Science Data Analysis System.

UNC Universidad Nacional de Cordoba.

UNLP Universidad Nacional de La Plata.

UNSJ Unievrsidad Nacional de San Juan.

VLA Very Large Arvray
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