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Cup1tulo I 

Introducci6n. 

Una nebulosa planetaria cons j ste principalmente cl0 u11:1 masa gaseosa 

brillante que se cree fue eycctada por lma estrcl 1a gigunk o super

gigantc roja. Frecuentemente (pero no sfrmpre) se les observa algún 

grado de simetría esférica. El nombre <le nebulosa pfonctaria es pu

ramente histórico, éste se debe a que en telescopfos pcqucfio.•; ¿¡p,:lrc-

cen como pequeños objetos extendidos de color verdoso, semejrntcs a 

planetas. 

La estrella central de la nebulosa plancturfa es una cstrdla 

vieja y muy caliente (T* .:::.. 5 x 104 K a 3 x 105 K y fv1v = -3 

a +5). La estrella evoluciona ráp:idrunente al estado de enana blan

ca, mientras que la envolvente se expande con velocidades del orden 

de 10 a 30 km/s. Este material eyectado por la estrella pasará a 

fonnar parte del medio interestelar en tn1 tiempo ~le aproximacbmente 

105 años. 

Las densidades observadas en las nebulosas planetarias varían 
2 -3 5 -3 entre 10 an y 10 cm y mas·as de 1 orden de O .1 a l. O M

0
• 

El estudio de las nebulosas planetarias es importante para la 

astronomía por varias razones: 1) Ellas son un buen ejemplo para es

tudiar fotoionización por una estrella central en un gas altamente 

diluído. 2) Las bajas densidades (n :s. 105 cm- 3) hace que sean 

generalmente transparentes a la radiación que se extiende desde la 
o 

discontinuidad de Lyman (912 A) hasta radiofrecuencias (lrrun - lOOm). 



-2-

3) Los estuJios de abunJancias. Jel gas nebular pueden darnos in[or

maci6n sobre la composici6n química del mnterial estelar que poste

rionnente se incorporará al medio interestelar. Todo ello h:lCL~ que 

constituyan una etapa importante en la evoluci6n estelar. 

Los objetivos de la presente investigaci6n son el cstuJiar la 

naturaleza de las estrellas progenitoras y los posibles procesos por 

los cuales se fonnan las nebulosas planetarias. 

En particular estudiaremos objetos que se hallan cercanos en el 

tiempo a la etapa de transici6n entre supergigante roja y nebulosa 

planetaria. Una propiedad que caracteriza a esta transfonnaci6n es 

la de un viento estelar masivo y neutro en cuyo centro .pocI'ría haber 

gas ionizado. La discusi6n estará restringida a estrellas de baja 

masa < 4 M ) , o sea a las que evoluci011an a nebulosas 
- 0 

planetarias. Como veremos1 estos objetos son muy escasos, probable

mente debido a que la transici6n ocurre en un tiempo relativ<uncnte corto 

(t ~ 103 años). La detecci6n y estudio de este tipo de objetos 

debe conducirnos a un mejor.entendimiento de los fen6menos que acom

pañan a la formaci6n de las nebulosas planetarias. 

En el capítulo 11 hacemos una revisi6n de la evoluci6n poste

rior a la secuencia principal de las estrellas de baja masa hasta 

llegar a la etapa de supergigante roja. En el capítulo III discutí-

mos las características físicas y químicas del viento de una super-

gigante roja. Este viento será posterionncnte ionizado para for-

mar la nebulosa planetaria. En el capítulo IV se presenta un modelo 
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de la fotoionizaci6n y se prcdict'n los flujc6 de radio continuo co

mo funci6n del tiempo. En e 1 cupí tul o \' se presentan las sig1d en

tes observnciones: 1) una búsqueda de lü<lr6gc:no neutro en NGC6302 

y NGC 2440, 2) una búsqueda de radio continuo en vari:ls cstrellJs 

OH/IR, y 3) mapas de alta resoJuci6n angulur a 6 y 2 cm de Vy 2-2, 

uno de los pocos objetos que se cree se encuentra en la transici6n 

de supergignnte roja a nebulosa planetaria. Finalmente las conclu

siones se dan en el capítulo VI. 
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Capítulo II 

Evoluci6n de una estreila de baja masa 

a) quema de hidr6geno 

La principal fuente de energía de las estrellas en la Secuencia 

Principal es la transfonnaci6n de hidr6geno en helio. La quema de hi

dr6geno ocurre cuando la temperatura C- 107 K) y la densidad e~ 102 g 

cm- 3
) en el centro de la estrella, permiten mediante el pro~eso prot6n

prot6n (p-p) fonnar núcleos de helio ( Clayton 1968). La reacci6n en 

fonna resumida sería la siguiente: 

4H1 
+ He4 

+ (2) 

f es la energía total liberada en el proceso (p-p) dada por: 

E = 26.72 Mcv = 4.28 x 10-S erg. 
PP 

(3) 

Una de las consecuencias del proceso anterior es la fonnaci6n de nú

cleos de He los cuales se acumulan en el centro de la estrella, sin 

tener reacciones tennonuclcares, y constituyendose el llamado "núcleo 

inerte de helio". La quema de hidr6geno continúa en una cáscara al-

rededor del núcleo inerte. 

Con el tiempo, la densidad y la temperatura del núcleo de helio 

atD'llentan. Paralelamente, la tasa de energía producida en la cáscara 

del quemado de hidr6geno también se hace mayor. Este aumento de po

tencia hace que la envolvente de hidr6geno se expanda para mantener 

el equilibrio hidrostático. 
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Cuando la masa del núcleo alcanza a ser del orden del 10% de la 

masa total de la estrella, el núcle? debería de colapsarse debido al 

límite de Schoenberg-Chandrasekhar. Sin embargo, para cuando ésto 

ocurre, la materia del núcleo está ya en estado degenerado y la pre

si6n de degeneraci6n impide el. colapso (Meadows 1967). 

b) Fonnaci6n de un núcleo degenerado de helio 

El estado degenerado es aquel donde, debido al principio de ex

clusi6n de Pauli, la materia no puede comprimirse indefinidamente apa

reciendo una presi6n de degeneraci6n que no se puede explicar clásica-

mente. 

La presi6n degenerada de los electrones determina la estructura 

de las enanas blancas e f - 106 g cm- 3
)' mientras que la presi6n dege

nerada de los neutrones la de las estrellas de neutrones (f - 1014 g 

cm- 3) (Shu 1982). 

El material degenerado tiene dos propiedades importantes: es un 

buen conductor del calor y es muy difícil de comprimir. 

La primera hace que el núcleo, compuesto principalmente de helio, 

se comporte corno metal manteniéndose isotérmico, es decir, que cual

quier diferencia de temperatura en el núcleo será atenuada rápidamente. 

La segunda nos dice que el material degenerado opondrá gran resisten

cia a la cornpresi6n. 

La estructura en esta etapa (Fig. 1) consiste de un núcleo degenera-

do, pequeño y muy denso, compuesto de helio inactivo, envuelto por 

tma cáscara de helio parcialmente degenerado (mezcla de He reciente-
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mente adquirido <le la quema de H )' de material degenerado). ~l[Ís hacia 

afuera se tiene una dscara delgada donde ocurre la quema de hi-

dr6geno y finalmente una envolvente extensa y tenue de hidr6geno, 

donde la energía es transportada hacia las partes exteriores ya sea 

por convecci6n o por radiaci6n. 

Fig. l. (1) Núcleo degenerado de Helio, (2) 
Material parcialmente degenerado, 
(3) Quema de hi<lr6geno, (4) Envol
vente tenue de hidr6geno. 
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La quc111;1 de hidr6gcno contin(w pro<lucicndo núcleos de hcl io, los 

cuales se :i ncorpor;m al núcleo degenerado, incrementando su masa. 

Como el núcleo degenerado ya no puede contraerse m5s, la masa a<licio-

nal producir{¡ un aumento en su volwnen y temperatura, haciendo que la 

parte externa de la estrella se expanda en fo11m1 lenta, aumentando su 

· huninosi<lad, has ta alcanzar un gran tamaño y el material, al menos en 

la envolvente, se encontrará muy diluí<lo. En este momento la estrella 

se encuentra en la fase de gigante roja. Es posible identificar los 

estados de evoluci6n por los que pasa la estrella en un diagrama Hertz-

sprung-Russoll (H-R) (luminosidad contra temperatura) como se observa 

en la Figura 2. 
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c) Q!!_cma de llelio 

En la etapa de gigante roja, la quema· de hidr6gcno aumenta, ha

ciendo que la estrella se expanda y se enfríe. El n(1cleo continua 

awnentando su densidad y temperatura y en él la tasa de colisiones en

tre los núcleos de helio crece. Sin embargo, para fonnar núcleos de 

elementos más pesados no es suficiente que dos núcleos de helio coli- . 
sionen, pues producirían un núcleo de Berilio inestable (irunediatrunen

te se rompería regresando a los núcleos originales de helio), si~o que 

es necesario que tres núcleos de helio colisionen casi simultáneamente 

(t < 
-16 2.6x10 s). Este proceso es conocido como "triple-alfa", el 

cual mostramos a continuaci6n: 

He4 + 

Be8 + 

e ..., Be 

He4 ..., cl2 

+ (3) 

+ t 

La energía total liberada en la fonnaci6n de un núcleo de carbono es

table c12 es: 

E ., 
3a 

7.4 Mev = 1.19 X 10-S erg. (4) 

La probabilidad de que tres núcleos de helio colisionen casi al mismo 

tiempo es muy pequeña, a no .ser que la tasa de colisiones sea muy alta. 

El proceso triple-alfa se da cuando la densidad del material degenerado 

es f ~ 105 g cm- 3, y la temperatura alcanza alrededor de 100 millones 

de grados. 

La energía que se libera en la fusi6n de núcleos de helio resulta ser 
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menor que 1 a stuninistrada por la fusi6n de hidr6gcno (ecuaciones 3 y 

4). 

El inicio <le la quema de helio ocurre ele manera explosiva. El ma

terial degenerado no se expande al aumentar su temperatura y por lo tan 

to la producci6n de energía nuclear crece sin control. Finalmente, la 

temperatura crece lo suficiente para que el gas deje do ser degenerado 

y se expanda, ocasionando wrn baja en la producci6n de energía nuclear. 

A este proceso se le conoce como "llamarada de helio". 

d) Forrnaci6n de elementos más pesados 

Además de la fonnaci6n de núcleos de carbono en el centro de la es-

trella, éstos pueden interaccionar con núcleos de helio fonnando oxígeno; 

c12 + He4 016 + (5) 

Ambos elementos (C y O) son estables y hacen que el núcleo de la 

estrella sea cada vez más denso; esto se da principalmente en estrellas 

masivas (M >) 4M~). El núcleo empieza a contraerse lentamente hasta 

transfonnarse de nuevo en material degenerado. El helio continúa que

mándose en una cáscara alrededor del núcleo degenerado de carbono y 

oxígeno. Cuando la densidad es del orden de 106 g cm- 3 y la tempe

ratura es aproximadamente de 600 millones de grados, los núcleos de 

carbono empezarán a interaccionar entre sí, liberando gran cantidad de 

energía y consecuentemente la estrella se expande. A este momento se 

le conoce como la "llamarada de carbono". 

Conforme la estrella se expande, la temperatura superficial dis-
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minuye, lwciendo que la estrella se contraiga para mantener el equi

librio hi<lrostático. Ahora formará un núcleo principalmente de oxí

geno, ne6n y magnesio. 

Este proceso continúa formando el núcleo estelar con elementos 

cada vez más pesados, deteniéndose cuando el núcleo esté compuesto 

de fierro, por ser éste el elemento más pesado que puede ser formado 

exotérmicamcnte por fusi6n. 

En el desarrollo anterior hemos considerado por simplicidad que 

las capas que se van fonnando no se mezclan, quedando la estructura 

de la estrella como se muestra en la Fig. 3. 

• 

Fig. 3. Posible estructura de una estrella evolucionada. 1) 
Núcleo de fierro; 2) Capa pr inc ipalmcn te de Si 1 icio; 3) Mag
nc sio y Silicio; 4) Capa de Magnesio; 5) Oxígeno y Magnesio; 
6) Capa de Oxígeno, Ne6n y Magnesio; 7) Capa Carb6n y Oxíge
no; 8) Capa de Helio; 9) Capa principalmente de Hidr6gcno. 
Entre cada una de las capas hay una donde se está quemando 
el material apropiado. 
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Un factor importante que altera lD ~rnluci6n de la estrella es su 

masa original; si es menor que 1 M no 1 ~nJrá "llamarada de helio", ele 
0 

la misma manera si la masa es menor quC' ¡ ~·1 r:o tendrá una "llamarada 
0 

de carbono". Tales estrellas se enfrL2·.in Jcr:.tamcnte por no tener otrn 

fuente de energía alcanzando la rcgi6n :.~ emuws blancas. 

Las estrellas de nuestro interés ,:.;:n. precisamente las de masa in-

termedia, es decir, M < M 
® - * 

< 4M . 
€> 

Estas estrellas de baja masa, dcsp .. és de tener una "llamarada de 

helio" (en la fase de gigante roja), d:i sninuyen rápidamente su lumino

sidad y aumentan su temperatura (ver L.;. 2), ocupando la regi6n de la 

rama horizontal en el diagrama H-R. 1.1.t:";o de esta fase la estrella co

menzará a transformar helio en carbono ;n una cáscara (además de la cá~ 

cara de quemado de hidr6geno que está nás afuera), incrementando su 

luminosidad y disminuyendo su temper~r.~:_:-:i superficial a lo largo de la 

llamada "rama asint6tica", dirigiéndo;:;; ::ihora al estado de supergigan

te roja. Es al final de esta "rama .'li.:..i'1t6tica" que la supergigante 

roja pasa al estado de Nebulosa Planeuria. 

Debido a que nuestro interés es '~ estu:iio de la etapa de transi

ci6n de las estrellas gigantes rojas l ~ebulosas planetarias, centra

remos nuestra atenci6n a la evoluci6~ Je la estrella a través de la 

"rama asint6tica". 
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Capítulo III 

Estructura y composici6n química de envolventes de 

supcrgigantc roja 

Es nuestro inter6s estudiar los detalles de c6mo una estrella deja 

el estado de supergigante roja para transfonnarse en una nebulosa 

planetaria. 

En este capítulo estudiaremos los estados finales de una estre

lla supergigante roja, tanto en su estructura como en su composici6n 

química, compartindola postcrio11nente con tn1 estado temprano de nebu

losa planetaria. 

a) Evidencia de emisi6n MASER 

Uno de los elementos más abtn1dantes en·1a mayoría de las estre

llas supergigantes rojas es sin duda el hidr6geno, que puede existir 

en fonna at6mica o molecular en sus envolventes circunestelares. Un 

factor importante en la determinaci6n de su composici6n química es el 

cociente C/O. En ténninos de este cociente han sido clasificados los 

espectros estelares como: a) ricos en oxígeno (estrellas K y M, C/O 

< 1), b) ricos en carbono (estrellas R y N, C/O > 1) y e) estrellas 

tipo S (C/O = 1). 

Debido a que las abundancias "nonnales" del medio interestelar 

son del orden de C/O < 1, se puede argumentar que las estrellas 

K y M (C/O < 1) no han ~ontaminado grandemente su superficie con 

materia sintetizada de su interior, mientras que las estrellas R y N 

(C/O > 1) y las S (C/O .::.. 1) sí lo han hecho. 
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1101· ''J
0

cn1plo. 11,'(', + 10716 es u111 t · Jl · 1 "' , .. . . é. e:.; ·1L~. a nen en car)ono y pre-

senta una gran variedad de mo16culns (Zuckcrman 1980). En las frecuen

cias ele ríldio so les ha detectado: CO, CN ~ CS, HGJ, c
2

11, SiS, etc. y 

en el infrarrojo: c2, H2 , Ctl4, .MI3. Atlrmris el cociente (SiS) / (SiO) 

1 + + es mue 10 mayor que la unidad y se observa ln falta ele IICO y N
2

11 • 

Para envolventes ele estrellas ricns en oxígeno el cociente (SiS) / 

(SiO) es menor que la unitlacl y se observa cmisi6n Ml\SER* de OH, llzD y 

SiO. La evidencia ele ernisi6n H'\SIJR implica que en 1n regi6n emisora no 

hay equilibrio te1111odinámico (ver .Apénd:i.cc 1). 

La radiaci6n MASER suele observarse durante la etapa de fonnaci6n 

de las estrellas (Protoestrcllas) o durante sus Últimas etapas de evo

luci6n (gigantes o suporgigantes rojas). Estas estrellas emiten lama

. yoría de su luminosidad (104 L ) en las regiones del rojo e infrarrojo, 
© 

con lo cual se infiere que son frías y que posiblemente existe polvo al-

rededor de ellas. 

La emisi6n MASER de OH se refiere principalmc;:ntc a la emisi6n de 

su nivel base, de las cuatro transiciones posibles 1612, 1665, 1667 y 

1720 MHz la que se observa con más intensidad en las gigantes rojas es 

la transici6n correspondiente a la frecuencia 1612 M-lz. 

Algtulos parámetros típicos de MASERES circunestelares se nruestran 

en la Tabla 1. 

* La palabra MASER es tm acr6nimo de las palabras en inglés micrm\ave 

amplification by stimulated cmission of radiation que significa literal

mente ampli ficaclÓn de microoncb:; debida ;:i cmisi6n estimuL.11.la de rndia

ci6n. 
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TABLA 1 

Parámetros típicos de MASI:RES circw1cstelares 

Parámetro HZO OH (1612 Mh) Si O 

Tk (K) 400 - 1600 400 - 1600 Z50 - 3500 

V (km/seg) 5 - so s - 80 z - 15 e 

D (cm) 1014 1015 <1013 

TB (K) 1011 - lOlZ 109 - 1011 - >103 

Tk es la temperatura cinética del _gas, TB es la temperatura de brillo 

(temperatura equivalente si el flujo observado proviniera de un cuerpo 

negro), V es el rango de velocidades radiales mostrado en su espectro e 

y D es la distancia a la cual se encuentran de la estrella. 

Actualmente se conocen alrededor de 400 estrellas de tipo tardío 

que emiten radiaci6n MASER. Un ejemplo es VY CMa cuyo estado de evolu

ci~n no es muy claro, sin embargo l~s observaciones de sus máseres de 

OH y HzO sugieren la existencia de una cáscara en expansi6n que impli

ca una tasa de pérdida de masa de aproximadamente 10-5 M
8 

/ año. 

Bowers et al. (1981) observaron 20 estrellas gigantes y supergi

gantes rojas rodeadas por máseres de OH usando el Very Large Array 

· (VI.A) encontrando que esa emisi6n proviene de una cáscara circtmcste

lar que se expande simétricamente en la mayoría de las estrellas, 

siendo casi la mitad de estructura compleja. Ademds encontraron lll'la 
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relaci6n de 1 tipo R - M/V 2, donde R es el. tamaño <le la rcgi6n e11 el e 

que se presenta el masar de OI-1 (1612 MHz) (.desde - 102 hasta > 104 

· UA), Ve es la velocidad Je expansi6n de la cáscara y r:1 ·es la tasa de 

pérdida de masa. 

b) Pérd:icla de masn en estrellus tipo tardío 

Cuando una estrella evoluciona alejándose de la secuencia princi-. 

pal, comienza a perder mayor cantidad de masa lo cual influye en su 

evoluci6n posterior. Normalmente una estrena de baja masa, cuando se 

encuentra en la etapa de secuencia principal, tiene una tasa de pérdi

da de masa cercana a 10-!3 M /año, sin embargo cuando llega al esta-e . . 

do de gigante roja alcanza valores de 10-7 M /año y cuando llega al 
@ 

de supergigante roja puede llegar hasta valores de 10-4 M /año. 
@ 

Se sabe que entre m.1s luminosa sea la estrella, ·mayor será la 

pérdida de masa. Frecuentemente se usa la relaci6n de Reimers (1975) 

para calcular la tasa de pérdida de masa cuyo rango de validez está 

entre 10-8 y 10-6 M /año. 
0 

M = -4 X 10-13 L. (6) 

donde L., R. y M. están en unidades solares. 

Observacionalmente (Bowers et al. 1981) se han obtenido tasas 

de p~rdida de masa considerablemente más grandes que las predichas por 

la relaci6n de Rcimers (ccuaci6n 6), las cuales se cree ocurren duran

te cortos períodos al final de la evoluci6n de lll1a supcrgigantc roja. · 
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A esta fose corta de alta pérdida ele musa se le conoce como etapa del 

"Supervie11to" (Baucl y Habing, 1983). Baud y llabing clasificaron al 

tipo ele estrellas que presentan etapa de superviento ricas en oxígeno 

con emis.i6n maser de OH en dos tipos: (a) Variables Mira de largo 

período, conocidas 6pticamente y (b) fuentes ptmtuales en infrarrojo 

(JR) sin contraparte 6ptica, las cuales usualmente se encuentran a lo 

largo del plano galáctico y son conocidas como estrellas OH/IR. Las • 

características de ambas estrellas aparecen en la Tabla 2. 

TABLA 2 

Característica Variables Mira Estrellas OH/IR 

Opticamcnte visibles SÍ No 

Período 300-500 días 500-2000 días 

Luminosidad 3000-15000 Lil 3000-15000 L 
. " 

Flujo del pico de 

OH (1612 MHz) 1 .-10 Jy kpc2 SO -1000 Jy kpc2 

. ve S -25 km seg-l 10 -25 km seg -1 

M 10-7 - 10-6 M• /año 10-5 - 10-4 M• /año 

En ambos tipos de estrellas se observa (Tabla 2) que la luminosidad de 

OH (1612 MHz) también aumenta. 

Se cree que las estrellas que presentan esta etapa de superviento . 

'l 
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son or.ig:inalmcnl (' vi'.>ibles, en p,unoral llc1 tjpo varüil>Jos Mira con cmi

si6n de Oif, Su:-:: :·n:-;:1:; <le pércl:ida de ma:w mllllentan, alcanzando la fase 

obscurecida de LE; estrellas O!I/IR. 

Baucl y Habi11g olitienen un:i relaci.611 entre la lluninosidad <le OH 

por UJ1:ich1d de frecuencia y la tasa de pérdida de masa calculada de ob-

servaciones en el infrarrojo (ver ce. 7). 

= 3 X 10
13 Jy kpc2 (7) 

donde i1 . está en {M /áño} y V está en {km/seg} 
0 e 

Ac,í, UJ1a estrella con alta luminosidad en OH debe estar al final 

de la etapa de superviento. La alta tasa de pérdida de masa posible-

mente indica que se encuentra en el proceso de formar una envolvente 

circunestelar densa la cual es responsable de que la estrella sea 6p

ticarnente invisible y que quizás llegue a fonnar una nebulosa planeta-

ria. 

Se espera que estrellas ricas en carbono también evolucionen de 

tal manera que lleguen a fonnar nebulosas planetarias, sin embargo 

ellas no son capaces de fonnar máseres de OH (por ser relativamente 

deficientes en oxígeno y que el oxígeno disponible acaba en forma de 

CO). Por lo cual observacionalmente es difícil estudiar c6mo las es-

trellas ricas en carbono evolucionan a UJ1 estado de "Superviento". 

Knapp y colaboradores (1982) observaron la emisi6n de CO 

(J = 1 + O) de un conjunto de estrellas tipo tardío ricas en carbono, 
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obteniendo tasas de pérchda de masa entre 10-5 y -~ 
10 M /año. 

© 

Estas al tas tasas de pénlida ele masa imUcarfan que la estrella 

está al final de la etapa de supcrgigante roja, sin embargo no se 

puede afirmar hasta no realizar más observaciones que ayuden a dilu

cidar con más detalle la estructura y composici6n de las estrellas 

supergigantes rojas antes de esta ctnpa de "supervicnto". 

c) Hidrógeno atómico y molecular en envolventes de estrellas tipo 

tardío 

Dado que el hidrógeno es el elemento más abundante en la mayoría 

de las estrellas, es relevante describir las abundancias relativas de 

hidrógeno atómico y molecular como ftmci6n de la distancia radial a la 

estrella. liaremos ésto siguiendo el modelo de Glassgold y Huggings 

(1983). 

La estructura física que nosotros adoptaremos es de una envolven

te de gas y polvo que se expande con simetría esférica ele una estrella 

tipo tardío con temperatura fotosférica T*. Por simplicidad nosotros 

supondremos una tasa de pérdida de masa (M) constante y que la veloci

dad radial del gas v(r) tiende a un valor constante (velocidad termi

nal V
0

) para grandes r lo cual implica que la densidad varía en forma 

asint6tica con el radio corno· n(r) e l/r2• 

Algunos de los parámetros típicos de este tipo de estrellas son: 

temperaturas fotosféricas (T*) entre 2000 y 3000 K, velocidad terminal 
-1 , . -4 

(y
0

) entre 10 y 30 km s y tasas de perdida de masa (~D entre 10 y 

10-6 M /año (Glassgold y Huggins, 1983). 
e 

Las dimensiones del sistema pueden ser caracterizadas por tres 
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radios: es el radio fotosf6rko de Ja cstrellé1; H (t) es el r;1dio 
m 

al lÍmite exterior de la envolvente al tkmpo t; y R
0 

es donde comien

za a fonnarse el polvo (ver Fig. 4). 

La fonnaci6n ele polvo en Ja envolvente produce extinci6n y limita 

la informaci6n obtcn:ible en el visible de la parte interna de la envol-

vente, con lo cual el tratamiento que podemos hacer es especulativo. 

Observaciones de cáscaras circunestelares como por ejemplo la de 

IRC + 10216 (Cohcn 1979; Knapp et al. 1982; Kwan y Linke 1982; Zucker-

man 1980) sugieren los siguientes parámetros para la envolvente. 

R..t .· :_ 1014 

2200 K, V = e 

15 cm, R
0 

- 3 x 10 cm, R - m 
. -4 

17 km/seg y M - 10 M /año 
- 0 

18 
10 cm, T* 

Una manera de estudiar la estructura química de la envolvente es 

resolver en fonna general las ecuaciones diferenciales (en forma e~le

riana) para los flujos de densidad de hidr6geno at6mico y molecular, 

n(Hl) y n(H
2
), respectivamente, en ténninos de la velocidad v(r), to

rnando a la estrella corno origen de coordenadas (ver Apéndice 2). 

+ V 
( 

·a 
ar 

+ V 

+ i) + 

P - D X 2 

dv J Or 
n(H) = o (8) 

(9) 

Donde n(H) = n(Hl) + 2 n(H2) es la densidad total de núcleos de 

hidr6gcno, x2 = nCHiJ/n(H), y p y D so~ los procesos de producci6n 

y dcstrucci6n respectivamente. Dado que los procesos de producci6n 

(P) y de destrucci6n (D) son distintos en distintas partes de la en-
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volventc, es difícil obtener w1a solud6n general de las ecu~1ciones 

(8) y (9) para toda la envolvente y lo que se hace es encontrar wrn 

soluci6n aproximada e in<lcpencliente para cada regi6n característica 

de ella. 

Discutiremos a continuaci6n cada una de las regiones presentadas 

en la Fig. 4. 

R~to \C:.,. ch. 
,.roo l'\:1 h \ó.,.. 

R,o 

Ro ~m ... . . . . . ·.·. '• ..... : '. ' ..... . . .. , .. . 
• CO.'lCO.fO.. V 

: 1 de. •• 
, Pe\,..o • . '• .... 

.. 
. . . . . . . . . . . . . . . 

'• .. ,. . . . . 
. . . . . . . . ' 

. .'@· 
1 : : :: ·, .... 

p P.o..dÍo.c;\é,. uv. 
~ "l:nT1tY"ur .. \o.. .. 

. : • • · • •• L~"'\Tt. -6 • \o. 
• .... ·,. EP'\'16,,,C,,T& 

----i-~~~~~L.-~~~~-'L--,:l--~4 
5 'º U 20 ·L.,(,-R, ("">) 

Fig. 4. Esquema de las regiones más importantes de dis
tribuci6n de hidr6geno at6mico v molecular en la cáscara 
~ircumestclar. ~(1) Regi6n de transici6n; (2) Superficie 
interna de la cascara de polvo; (3) Interior de la cás
cara de polvo; (4) Capa exterior de" la cáscara de polvo, 
donde ocurre la fotodisociaci6n. 
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r < R
0 

, se cxt1 ende desde 1 :-i 

fot6sfora de la cstrcl la lia::;tu dollllc c.omicnzn a fornmrse el polvo. 

Jn hidrógeno surg:..' de la fot6sfora en fonnu predomfo.:mtcmente ncu-

trR, El equjJforio en L.1~; abundancias ele H y 11
2

, tomando en cuenta la 

pre~i6n y temp1..;ratura en 1" rcgi611, C'.> ntnnteniL1o prirncnuncnte por rcac-

e.iones de tres cuerpos li 1 + Hz 1.. ::;¡ 1, llz + 112 1:- Hz + 211) • 

Confo1111c el viento abandona 1 a superficie ele la estrella, la tem

peratura y la densidad ele este gas disminuyen. Cuando n ~ 1011 cm- 3 

las reacciones ele tres cuerpos que trnnsforman h:i.clr6gcno at6mico en mo-

lecular y viceversa cesan, congel6mlose la abundancia relativa de estas 

dos especies, es decir que las abunclancias e.le hidr6geno at6mico y mole-

cu1ar se mantienen constantes a1 valor que ahí tenían. Este congela

miento (en inglés es conocido como frceze-out) hace que, de acuerdo a 

la temperatura de la estrella, el gas en la base del viento sea predo

minantemente molecular (T* < 2500 K) o predomirnintementc at6mico 

(T* > 2500 K). 

Crudamente se estima que el congelamiento (FO) ocun·e rápidamente 

antes de que el viento viaje una distancia a partir de la fot6sfera del 
. 12 

orden de un radio estelar (10 cm). 

El congelamiento de la abundancia de Hz;H condujo a Glassgold y 

Huggins a definir la raz6n ele abundancia relativa fFO = n(Hz), .donde 
n (H) 

n(Hz) es el n<unero de mo16culas de H2 y n(l~) es el número de átomos más 

moléculas, el cual, para estrellas frías (T* < 2500 K) es cercano a 

la unidad y para estrellas calientes (T* > 2500 K) es menor que uno. 

Es posible considerar a fFO como condici6n inicial en el análisis de· 
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la abunc.1m1d a químka del hidr6gcno en la cnvol vente. Confonno la es

trella continúa penlien<lo masa, al alej arsc el materinl se cmpczn rft a 

enfriar, fonnando moléculas con estructuras cada vez más complicadas. 

Esto se observa principalmente en estrellas ricas en carbono (Hugglns 

y Glassgold, 1982). De esta mnncra creemos se empezará a formar una 

cáscara densa de polvo y moléculas pesadas a una distnncia entre 1015 

y 1016 cm de la fot6sfera de la estrella (ver Fig. 4). 

El polvo en la envolvente es calentado directamente por la ra

diaci6n UV de la estrella, alcanzando temperaturas que van desde 200 

a 500 K en la zona de formaci6n de polvo y moléculas. Estos granos 

de polvo pueden servir como catalizadores para fonnar moléculas, prin-

cipalmente de hidr6gcno, lo cual cambiaría el cociente n(H2)/n(H). 

La fonnaci6n de 11
2 

mediante la colisi6n de dos átomos de hidr6gc

no es muy poco probable, debido a que esta es una reacci6n exotérmica, 

es decir, libera una energía de 4.4eV, de ahí la necesidad de un ter

cer cuerpo que sirva corno catalizador, el cual absorberá esta energía 

extra que de lo contrario haría que la molécula se disociara rápida-

mente.La tasa de formaci6n de H2 sobre la superficie de los granos de 

polvo está dada en la ecuaci6n (10). 

dn(Hz) 

dt 
= RGr n(HI) n(H) (10) 

donde RGr es el coeficiente de forrnaci6n de moléculas que depende de 

la probabilidad de adherencia y recombinaci6n y del área efectiva del 

grano. 

= 
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donde 't' es la frncci6n de átomos de 11 quo se pegan al grano de polvo. 

Si el grano está muy caliente los fttomos do hidr6gono scrftn ev,1porndos m1-

tes de que ellos tengan tiempo e.le m]grar sobre la superficie y combinarse 

con otro átomo de lüdr6geno fonnando unn molécula. 

Nonnalmcnte parn condiciones del medio interestelar t ::.. O. 3, 

(WH) es la velocidncl promed]o de las partículas de hidr6geno, tomando 

esta velocidad a tma tcmperntura de 80 K y E = 1.0 x 10-Zl cm2 , donde 
p 

Ep es la sccci6n efectiva ele wi grnno por núcleo de hidr6geno. 

manera el valor usual de esta constante es RGr = 2 x 10-17 

De esta 

3 -1 cm s 

(Spitzer, 1978). La densidad total de núcleos de hidr6geno es n(H) y la: 

densidad de hidr6geno átomico es n(Hl). 

Para las temperaturas que se alcanzan en la reg16n de 1015 a 1016 

cm es probable que el grano de polvo esté demasiado caliente como para 

que la producci6n de H2 sea eficiente. 

El problema ele recombinaci6n de granos de hiclr6geno sobre granos 

calientes ha sido estudiado bajo el concepto de temperatura crítica o máxima 

del polvo para la formaci6n eficiente de moléculas de hidr6geno. 

Varias han sido las personas que se han dedicado al cálculo de esta 

temperatura crítica (Ter)• 

Goodman (1978) propone que las impurezas y los defectos podrían pro-

ducir un gran incremento de T y él obtiene una temperatura crítica de cr 

100 K, arriba de la cual la formaci6n de. H2 es poco eficiente. Por otro 

lado Barlow y Silk (1976) consideran que la temperatura crítica podría 

ser ~ 300 K, con lo cual po<lría haber fo11naci6n de H2 en la zona men

cionada. 
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Por otro la<lo Classgoltl y lluE.l:üns ( 1983) , bas~m1osc en los per

files de temperatura obtenidos <le observ<Jciones en infrarrojo del 

polvo para lRC + l02J6 espernn que la rcgi6n ele formaci6n de Hz en 

la cáscara ele polvo comience a un radio R > 
o 

15 10 crn, probablcmcn-

te 1016 cm. Para obtener una tasa de producci6n grundc <le Hz se re

quiere que la pérdida de masa sea mayor o igual a 10-4 M /año. De 
~ 

la misma manera si la temperatura crítica fuera tan alta corno ru 500 • 

K, ellos creen que hnbrá formaci6n efectiva 

pérdida de masa requerida serfi del orden de 

ele Hz y la mínima tasa de 
-5 

10 M /año. 
@ 

A la parte interna de la cnvol vente no le llega mucha radiaci6n 

tN del medio interestelar ya que la mayor parte de ella es absorbida 

por los granos de polvo, H2 y moléculas pesadas (CO, c2H2). 

Conforme nos adentramos a la cáscara ele polvo (yendo de adentro 

haciaafuera) toda la actividad química cesará, excepto la fotodiso

ciaci6n que comenzará a ser importante en la orilla exterior de la 

envolvente. La radiaci6n ultravioleta interestelar que logra penetrar 

será capaz de disociar moléculas. 

El hidr6geno molecular es destruído por la radiaci6n en la banda 
o 

de longitud de onda entre 912-1108 A. Esta fotodisociaci6n produci·· 

rá hidr6geno at6mico en la orilla exterior de la envolvente, lo que 

altera el cociente n(H2) / n(H). 

. La regi6n de transici6n en la superficie de la envolvente (ver 

regi6n marcada como 4 en la Figura 4) es tan pequeña que resulta de 

poca importnncia desde el punto de vista observacional. En esta re

gi6n no s6lo se da la fotodisociaci6n de H2 sino tambi6n existe la 

posibilidad de producir hidr6geno at6mico de la fotodisociaci6n de 



moléculas pesadas ,no obs tnnte es tu producci <Ín result:1 j nsign i r le unte, 

debido a que la cm1ticlucl <le hiclr6gcno molecular en la envolvente L~S ma 

yor que la de las moléculas pes:1clas. 

La conclusi6n n ln que lJcgnn GJassgold y lluggins es que la :1bun-

dancia de hiclr6geno :1t6mico y molecufar en la envolvente está íntimci-

mente relacionada con la tempcr;1turn cle la estrella central. Para es-

trellas muy calientes (T* e 3000K) se espera que el hidr6geno en la pa_!. 

te interna <le la envolvente, después del congelamiento (FO) sea atómico, 

mientras la formación de Hz sobre los granos de polvo no sea eficiente. 

Para estrellas muy frías (T* f= 2000K) con una envolvente muy gruesa, el 

hidr6geno será princip~lmcnte molecular excepto en la orilla exterior de 

la envolvente, donde ocurre la fotodisociaci6n. 

La figura 5 muestra lllla rcprescntaci6n esquemática de la distribuci6n 

de hidr6gcno para dos cáscaras gruesas circunestelares (Rm = 6.3 x 1017cm 

y M = 4 x 10-S M /año) con temperaturas fotosféricas de 2000 y 3000 K, 
0 

respectivamente. Las cuatro regiones que aparecen a diferentes radios son 

las mismas que en la figura 4. La curva quebrada muestra el efecto que se 

produciría si la formaci6n de H2 sobre los granos calientes fuera muy 

eficiente. Para T* = 3000K la envolvente es predominantemente at6mica; 

mientras que para T* = ZOOOK la envolvente es principalmente molecular, 

casi independientemente de lo que ocurre en la envolvente. 

Si 1n formaci6n de Hz sobre granos es ineficiente, la abundancia de 

hidr6geno permanece constante luego del congelamiento (FO), antes <le que 

la fotodcstrucci6n de H2 comience a ser efectiva en la orilla de la cás 

cara. 
.. 

De acuerdo a lo anterior, el hidr6gcno at6mico solo puede ser elotes_ 

table en nebulosas con progenitoras relativamente calientes (T*:>2SOOK). 
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En esta figura se muestra csquemáticrunente cual sería la 

distribuci6n de hidr6geno para dos envolventes circunestelares con 

temperaturas de 3000 y 2000K. La lÍnea quebrada muestra el caso d~n 

de la forrnaci6n de H2 sobre el polvo es eficiente (Glassgold y Hu

ggins 1983). 

Estas estrellas presentan también un considerable enrequecirniento 

de nitr6geno. Este es el caso de NGC6302 donde se ha detectado hidr6g.E_ 

no at6rnico (Rodríguez y Moran 1982). Dicha nebulosa tiene uno de los -

cocientes N/O más grandes observados en.nebulosas planetarias (Peimbert 

y Torres-Peimbert 1983) y su estrella central es muy caliente (Rodrí

guez et.al. 1985), por lo tanto, probablemente tuvo una progenitora 

relativamente masiva y caliente. Igualmente, NGC2440 es una nebulosa 

planetaria que podría tener HI asociado (Rodríguez. y García-Barreta 

1984) y es rica en nitr6geno. 
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Capítulo J.V 

a) Fonnad 6n ele un mkleo estc 1 ~ir caliente 

Al finalizar la etapa de supcrvjento, la estrella se despoja casi 

totalmente de su em'olvcnte qucckmdo s6lo un núcleo denso que dad ori

gen a una estrella ca] icnte,quc scr{Í el núcleo de nebulosa pl.'.lnetaria, 

Al aument~ir la temperatura supcrfkial <le la estrella ésta comenzad a 

ionizar los alrededores de la envolvente qt~ contb1úa dcsplaz6ndosc co~ 

una velocidad terminal V
0 

(10-30 km/ s). Esta velocidad terminal se ad 

quiere cuando el viento ha recorrido varios radios estelares. 

·Cuando la estrella comienza D ionizar el material que la rodea 

crea el llarnaclo frente de ionizaci6n que se desplaza a una velocidad 

mucho mayor que V 
0 

(VFI :.: c para t ::: O) en Jas primeras etapas do la 

ionizaci6n de la envolvente. Inicialmente el frente de ionizaci6n paE_ 

te a la velocidad de la luz y disminuye en el momento que el flujo ioni:_ 
zante se hace rclativumente pequeño, tanto por la diluci6n geométrica 

como porque parte de los fotones ionizantes son absorb.idos en la regi6n 
interior. 

La estella central ioniza a Ja envolvente, ya sea en todo su volu

men o en parte de él, de tal manera que nosotros podemos detectar emi

si6n en radio continuo de la regi6n ionizada (Spergel, Giuliani y 
Knapp 1983) . 

Para saber cuándo es posible ionizar a toda la envolvente o cuándo 

no, necesitamos conocer c6mo evoluciona el frente de ionizaci6n para 

distintos parámetros iniciales. 

b) Evoluci6n del Frente de Ionizaci6n 

Siguiendo el planteélJlliento de Spergel et al. (1983) examinaremos 

la ionización de la envolvente producida por una estrella con una tasa 

de pérdida de masa constante ~I) en un intervalo de 2. 5 x 104 años y 

con una velocidad tenninal V constante (V - 30 km/s). Aunque el o o -
estado del hidr6geno es incierto, se supondrá que está en fonna at6mi-

ca. 
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Al tiempo t == O supondremos que el proceso de pér<ljda de masa 

se detiene y el núcleo se enciende, mientras 1u envol\'cntc cont:inúa 

desplazándose a vcJ ocida<l V 
0

• Dcsprcciarcir:os el efecto que produci

ría un viento rápjdo <le la estrella central sobre la envolvente, el 

cual puede dar origen a una cáscarn muy densa, tal como se observa 

en NGC7027 (Bignell 1983). 

La tasa de fotones ionizantes de la estrella N* (t) se obtie-

ne a partir de los modelos de Paczynski (1971) (ver Figura 6), y 

depende principalmente de la masa del núcleo estelar. Por sirnplici-

dad nosotros tomaremos dos modelos para la tasa de fotones ionizan-

tes de la estrella central, uno constante y otro que disminuye con 

el tiempo. 

..-

Fig.6. Variaci6n temporal <le la tasa de fotones ioni
zantes (N*) pnra n{1cleos de planetarias con distintas 
mn·.;as;Pac:ynski 1971 (-) ;HUrm y Sch\,·ar.;::schild 1975 (
- -).La aproximaci6n tomada por nosotros a la tasa de 
fotones ioni;;1ntcs (-·-·)ha sido de;-.¡* =cons~antc 
para O<t<lO'"' aftas y de Na t- 1 apartir de t=lOW afias. 
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El n(uncro ele fotoiv.~:; ioni zantcs por un:i dml <le área por l.mi<lud 

de tiempo a un radio <..h!o es obtenido de 1n siguiente manera. Ln tn-

sa de fotones ionizm1tcs ernple:1dos en mantener ionizado el voltuncn 

esférico que va de R1 (el radio interior de la cáscara) al radio r 

está dado por: 

= 4 1T r 1 

(2) 
a (11) 

Donde a 
(2) es el coeficiente <le recombinaci6n del hidr6geno para ni-

veles mayores o iguales que 2, n y n. son las densidades de elece 1 

trenes y protones respectivmncnte. 

NR es el número de rccombinnciones por l.Illidad de tiempo al radio r 

partiendo de un radio inicial R1 (R1 = V
0 
t) (ver Figura 7). 

Sustituyendo en (11) n e 
= n. = A .r - 2 y suponiendo simetría 

1 

esférica tenernos: 

N = 4 TI R 

2 = 4 TI A 

r r"2 

Rl 

a 
(2) (-R~ 

r. C..5 
t"l«.1.1Tro, 

a 
(2) A2 dr' 

r'4 

+-) (12) 

Fig. 7. I:squcma de la parte :interior de 1n envolvente, t 
vez que el frente de ionización ha [tvanzado una <listm1CÜ 
R2 dentro de la cáscara <le radio interior R

1 
y exterior f 
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R1 = V
0 

t es el radio interior de la envolvente; R2 es el radio 

del frente de ionización y R3 es el radio exterior de la envolvente, 

R3 = R1 + V
0

At, donde At es la duraci6n del superviento. El nú

mero de fotones ionizantes por unidad de tiempo al radio r está 

dado por el número de fotones ionizantes estelares menos el número de 

recombinaciones interiores a r; 

N(r) = N* (t) - NR (r) 

Sustituyendo (12) en (13) obtenemos: 

N(r) - 4 1T A
2 

La velocidad del frente de ionizaci6n está dada por: 

4 '!Tn R 2 
· e 2 

(Spitzer 1978). 

Sustituyendo (14) en (15) tenemos: 

. 
~ 

. 
Rz 

Donde A 

(t) - 4 n A2 a(2) 

=V + N. (t) 

4 ,.. Rzz n e 

o 2 
4 n ~ n0 

A\a (Z) (-1-
R2 ne Rl 

=V + N. (t) A ª(2) ( 1 -+i-) o 4 n A Rl 
. rz M = n· 

= 
4 n m¡.¡ v; 1 

(13) 

(14) 

(15) 

1 ) Rz 

(16) 
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Si la tasa ele fotones ionizantes varía con el tiempo aproximada

mente en la fonna N* (t) a: 1/t (.Giuliani 1981) , lo que muestra la 

expresi6n (16) es que el frente de ionizaci6n se propagará muy lenta-

mente para grandes tasas de pérdida ele masa; incluso se puede dar el 

caso de que no ionice a toda la envoltura, contribuyendo ésta con ma-

terial neutro al 1ncdio interestelar. En contraste, con una tasa de 

fotones ionizantes constante en el tiempo siempre se alcanza a ionizar 

toda la regi6n, dado suficiente tiempo. 

El polvo en la envolvente circW1estelar hace más lento el avance 

del frente ele ionizaci6n. Veamos a continuaci6n como se modifican las 

ecuaciones anteriores a] introducir absorci6n por polvo. 

La ecuaci6n (ll) se modificará de la forma: 

2 
~~r) = 4 TI r Cl 

(2) n 2 
e 

2 
- TI ~ nd N(r) (17) 

(Kwok y Purton 1979) , donde n = Cr -Z es la densidad de polvo la cual p 

supondremos que también varía inversamente al cuadrado de la distancia 

y TI a2 es la secci6n recta promedio que el polvo presenta a la radia

ci6n ionizante. 

Integrando la ecuaci6n (17) se tiene (ver Ap~ndicc 3) 

Donde Ne = 4A2 a (Z) 

ª2 e 
y Ea =· na2c = io- 21 cm2 

A 

(19) 

E¿ es el área proyectada de los granos de polvo por núcleo de hi

dr6geno en el gas (Spitzer 1978), sustituyendo (19) en (18) obtenemos 
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la tasa de fotones ionj z.:mtcs al ra<lj o R
2

. 

N (R2) • [N• (t) + Ne J cxp [ >:d A ( 
1
t
2 

- iil ~- Ne (20) 

Sustituyendo (20) en la cxpresi6n para la velocidad del frente de ioni

zaci6n (15) tenemos:: 

Para conocer c6mo evoluciona el frente de ionizaci6n R
2 

en funci6n del 

tiempo tanto para el caso sin polvo como para el caso con polvo resol-

vimos las ecuaciones (16) y (21) numéricamente, dando los siguientes 

valores para los parámetros utilizados: 

-1 
V = 30 km seg o . 

Ne = 1.9 x 109 A -1 s 

A = 4.8 X 1022 M 
Vo 

cm 

a(Z) = 1.5 x 10-13 cm3 

~d = 1.0 x 10~ 21 cm2 

-1 

-1 s 

• -5 
Se utilizaron valores para M desde 2.0 x 10 M

8 
/afio hasta 

-4 2.0 x 10 M
0 

/año, junto con dos modelos para el flujo ionizante de 

la estrella central; tmo constante N. = 1.0 x 1048 s-1, y otro de

creciendo con el tiempo N* (t) = 3.1 x io57 t-1. Cabe aclarar que 

en el intervalo O < t < 102 años hemos tomado una tasa cons.tante 

y para t > 102 años hemos considerado que disminuye con el tiempo. 

Los resultados se muestran en la Figura 8 donde se observa que 

entre mayor sea la tasa de pérdida de ~~sa, más lentamente se propa

gará el frente de ionizaci6n en la envolvente debido a que éste ahora 

(21) 
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tendrá más masa que ionizar. La distancia del radio interior R1 al ra

dio exterior R3 permanece siempre.constante y R2 es el que varía a lo 

largo del tiempo hasta su valor máximo (R3) que es cuando la envolvente 

queda totalmente ionizada. Estas figuras son una reproducci6n de los 

resultados obtenidos por Spergel et al. (1983). 

· Las Figuras 8 (a) y 8 (b) son la soluci6n a la ecuaci6n (16) para el 

caso de una envolvente sin polvo y con polvo respectivamente y con una 

tasa de fotones ionizantes constante. En 8(b) se observa c6mo la pre

sencia del polvo hace que la velocidad del frente de ionizaci6n.disminu-

ya. 

No obstante, tanto en lUl caso como en otro, la envolvente siempre 

se alcanza a ionizar para un tiempo m~:mor o igual que 104 años, 

El caso más interesante es, sin duda, el que se muestra en las Fi-

guras 8(c) y 8(d) para una tasa de fotones ionizantes N* que dismini.Iye 

con el tiempo. Para tasas de pérdida de masa menores o iguales que 
• 

8 x 10-S M /año la envolvente siempre se alcanza a ionizar totalmene 

te para T < 104 años. 

En cambio, para tasas de pérdida de masa muy grandes (M > 10·4 / 

afio) se observa que el núcleo de la estrella es incapaz de ionizar a 

toda la envolvente en tn1 tiempo t ~ 104 años. 

CoJIX) este tiempo es similar al período durante el cual las nebu

losas planetarias son observables (105 años) , esperamos encontrar 

casos con la parte externa de su envolvente en forma neutra. 

Algtnlos ejemplos de nebulosas planetarias con la parte externa de 

su envolvente en fonna neutra son NGC7027 y NGC6302. 
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rior de la c6scara respectivamente. 

-



- 35 -

c) Predicci6n del continuo ele Radio 

Una vez que la C'strella se despoja do su envolvente, los fotones 

ultravioleta <lcl núcleo caliente comenzadn a ionizar Ja parte :inte-

rior ele la cáscara. 

La regi6n ionizada emitirá radinci6n de continuo por medio del 

proceso libre-libre (bremsstrah1ung). Así entonces, siguiendo eJ mo

delo de Kwok (1977) calcularemos el espectro que presentaría tma ne

bulosa planetaria como funci6n del tiempo. 

Suponiendo que la temperatura electr6nica es uniforme, el flujo 

que cletcctarímnos para cada cáscara cilíndrica de radio q está dado 

por: 

(22) 

(Wright y Barlow 1975), donde Bv(T) es la funci6n ele Planck, ~ (q) es 

la profundidad 6ptica a lo largo de la línea de visi6n y D es la dis

tancia al objeto (ver Fig. 9). 

-----1) 

Fig. 9. Para calcular el flujo en Rallio Sv se integra 
sobre cáscaras cilíndricas <le radio ~. R y IL son el 
rndio interior y exterior de la cáscara rÓspcctivnmcntc 
y D es la dist!u1cia al objeto. 
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Suponicnd(J ioniwc.iGn complctu }' una ley d~ cuadrado i11vcrso parn 

la densiJad, tenemos: 
. 

n = M 
4TI /' m11 V

0 
r2 

. 
M es la tasa de pérdida de masa de la estrella 

V es la velocidad tenninal c.lel viento 
o 

f es el peso at6mico promedio del gas 

II\.¡ es la masa del átomo de hj<lr6geno 

Si R1 y R3 son el radio interior y radio. exterior de la cáscara 

respecti vamcntc, entonces, podemos escribir la proftmdidad 6ptica pa-

~ (q) = K q > Ri 

-1 Cos (23) 

Por otro lado: 

J~
23 - q2) l 

~(q) = 2 K ( v, T) n2 dl , q < Ri 
(R21 2 ! - q ) 

y [Cos-
1 

( ~ )- Cos-
1 (~ )' 

·(~)(1-*2)1-(~)(1-*2)!] (24) 



• 3.7 ~ 

funde: 

K (v, T) = 3, 7 x 108 [ 1-exp (-hv/KT) gv (T) T-l v - 3 ] 

El factor de Galll1t que utiliza Kwok abarca gran parte del es-

pectro pero es inexacto. El que utilizaremos nosotros es s6lo apli

cable para la regi6n de radio pero nos da una mejor aproximaci6n: 

g = 9. 77 

" 
(ScheueT 1960). 

3¡z J 
[ c1 + 0,130) Log. r: 

• 

Hay que hacer notar que a la f6rmula (2) de Kwok (ver ec. (24) 

en este trabajo) le falta un factor de 2 que nosotros hemos incluí<lo. 

Sustituyendo la expresi6n para Z, (q) en (20) e integrando sobre q 

tlllO obtiene la densidad de flujo para cada frecuencia y cambiando 

los radios interior y exterior, de acuerdo a lo calculado en la sec

ci6n anterior, es posible obtener el flujo en ftmci6n del tiempo. La 

integraci6n fue hecha numéricamente para los parrunetros siguientes: 

Tasa de pérdida de mas~, ~I = 1 x 104 1"1@ /año 

Velocidad tenninal, V = 30 km/s . o 

Distancia a la cá.scara, D = 1 kpc 

Temperatura electr6nica, T e 
= 104 K 

Peso at6rnico promedio, ,. = 1 

Se consider6 que la nebulosa tenía polvo y que la tasa de fotones 

ionizantes (N.) disminuía con el tiempo de acuerdo al tratamiento de 

Spergel, Giuliani y Knapp (1983). 
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Los espectros de continuo obtenidos para diferentes tiempos se 

muestran en la Figura 10. 

Igualmente los flujos como funci6n del tiempo a diferentes frc-
" 

cuendas se muestran en la Figura 11. 

Las curvas de la Figura 10 (Sv vs. t) muestran como para ob-

jetos j6vencs (t ~ 109 3 x 1010 s) su flujo crece con el tiem 

po a pesar de que la tasa de fotones ionizantes disminuye. Esto es 

así debido a que la nebulosa originalmente es muy pequeña y 6pticarneE_ 

te gruesa y su flujo aumenta como la dimensi6n al cuadrado. 

Con el tiempo la nebulosa se expande hasta volverse 6pticarnente 

delgada y el flujo ahora disminuye lentamente. 

Las Figuras 10 y 11 son equivalentes. En la Fig. 11 vemos que 

· para al tas frecuencias el espectro es el de una regi6n 6pticamente 

delgada (donde toda la radiaci6n producida logra escapar). Existe 

w1a frecuencia de quiebre para la cual el índice espectral cambia de 

positivo a negativo. Esta frecuencia nos determina cuando la regi6n 

pasa de ser 6pticamente gruesa a 6pticamente delgada. ~lientras más 

joven es la nebulosa, mayor es su frecuencia de quiebre. 
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opticamente delgado 

'. 

opticamente grueso 

º·'L--~~~~~~~---~~~~~~~-'-~~~~~~~--' 
0.1 t.O v (GHz) 10.0 100.0 

Fig. 11. Espectro de radio como funci6n del tiempo para el mo 
delo de nebulosa planetaria discutido en el tex50. Los ticmp~s 
correspondientes a cada curva son; (1) t=3.lx10·s, (2) t=3.2x 
109s, (3) t=4.93xlo9s, (4) t=9.62xlo9s,(S) t=2.86xlolOs, (6) 
t=8.97xlo 1ºs,(7) t=3.29xlolls. 

• 
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Capítulo V 

OBSERVACIONES. 

En este capítulo se presentan los resultados de las observncio-

nes hcch::is en Marzo <le 1985 on el Very Large Array (V1A) (Thompson et. 

al 1 198 o) Los rc:-;ul tados de las observaciones se prescntm1 en tres sec-

cioncs: 

1) Búsqueda de hidr6gcno en NGC6302 y NGC2440. Esperamos que una 

nebulosa planetaria joven tenga su regi6n interior ionizada, mientras 

que su parte exterior esté en fonna neutra. 

En Ja Figura 8(d) se puede observar que para Lma nebulosa plane-
,, . 

taria con polvo fonnada por una tasa de perdida de masa grande (M ~ 

10-S M /año), le llevaría más de 103 años el ionizar a toda la en
© 

volvcntc. 

Son pocas las fuentes donde se ha detectado gas neutro ya sea en 

fo1111n at6mica o molecular. Por ejemplo, en NGC7027 se ha observado 

que el gas en 1u parte exterior es predominantemente molecular (Mu'f -

son et al. 1975) mientras que en NGC6302 éste es principalmente at6-

mico (Rodríguez y Moran 1982). 

Tanto NGC6302 como NGC2440 presentan dos componentes en absor

ci6n de hidr6geno at6rnico (HI). El HI emite radiaci6n a una longitud 

de onda de 21 cm (v = 1420.4 MHz). Es difícil discernir el origen de 

las componentes en absorci6n, éstas podrían deberse al medio intcres-

telar o a la propia nebulosa (Pottasch et al. 1983, Rodríguez y 

García-Barreta 1984). 

Para poder determinar el origen de estas líneas observadas, 
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es necesario hacer m.'.lpas Je nJta reso1uci6n angular, puesto que se 

espera que una nube interestelar produzca absorción uni fonne nrientrns 

que gas nebular produzca ahsorci6n localjzada. 

Las observaciones fueron hechas el 24 y 25 de Marzo ele 1985 con 

el VLA en la configuraci6n A/n, en el modo <le Hnca cspectrnl (21 cm), 

usando 31 canales cada lll10 ele 24.414 KHz (5.2 km s- 1). 

En el canal cero se rcgistr6 el 75% del ancho de banda total de 

3.125 MHz y se util iz6 par~1 hacer mapas de continuo ele relntivrnnente 

·alta señal a ruido. 

Los datos fueron editados y calibrnclos siguiendo el proccdimicn-

to estandar del VLA. 

Los mapas de continuo autoca~ibrados para NGC6302 yºNGC2440 se 

muestran en las Figuras 12 y 13 respectivamente. El flujo total fue 

de 1. 75 Jy para NGC6302 y O. 38 Jy para NGC2440; estos flujos son .muy 

parecidos a los medidos antes por Rodríguez y García-Barreta (1984), 

(1.6 y 0.34 Jy rcspectivmnente). 

Las componentes de absorci6n para NGC6302 están localizadas a 

-1 vLSR .::.. - 40 y + 5 Jan s respectivamente. Se hicieron mapas para 

ambas componentes promediando tres canales adyacentes. La componente 

de absorci6n a+ 5 km s-l produce una disminuci6n unifonne en la 

brillantez de la fuente, ésta se interpreta como absorci6n producida 

por un medio que tiene poca variaci6n sobre la cxtcnsi6n angular de 

la nebulosa planetaria debich probablemente a la presencia do una 

nube interestelar a lo largo de la línea do visi6n. 

Por otro lado la componente do -40 km s-l pr-0duce absorci6n muy 
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localiz.:.tda (ver Figurn 12), este Último mapa es similar al presen

tado por Hodrígucz et al. (1985) pero tiene mejor resoluci6n angu

lar en clecJinaci6n debido a la configuraci6n mixta A/B. 

En el caso de NCC2440 las co11~1onentes en absorci6n de HI es-

tán loc11:iznc.las a O y 25 -1 km s respectivamente. 

Se hicforon mapas 11suc.ios" en dos intervalos de· velocic.l:ides: de -8.2 a 
-1 -1 2.2 km s y <le 23.0 a 33.4 km s . Estos dos rangos contienen la 

mayor pnrtc de la nbsorci6n de las componentes referidas (ver Figu

ra 14). Mm cuando el cociente de señal a ruido es limitad~, pode

rnos concluir que los mapas son similares al mapa ele continuo mostr~ 

do en la Figura 13. 

La intcrprctaci6n a estos resultados es que las componentes en 

absord.6n son producidas por nubes interestelares a lo largo de la 

J.ínea de visi6n, como fue propuesto primero por Pottasch, Gathier y 

Goss (1983). Por otro lado nuestro mapa de continuo es muy similar 

al mapa de isofotas de Ha (6563 ºA) de corta exposici6n hecho 

por Phillips, Reay y Worswick (1980) (ver Figura 15). Lo anterior 

apoya nuestra interpretaci6n que esta componente en absorci6n no 

está localizada en la nebulosa. Por otro lado podernos decir que el 

decremento en la emisi6n hacia el centro de NGC2440 no es debido a 

absorci6n, sino a baja medida de emisi6n puesto que está presente 

en los mapas de radio y 6ptico. 

La apariencia de NGC2440 en 6ptico y en radio puede ser ex

plicada en términos de un anillo ionizado visto de canto. Esta 

geometría hace que la fuente aparezca en proyecci6n con tm doble 

máximo inmerso en nebulosidad extendida. 
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Fig.15. rl.apa de continuo <n1tocalibrado de NG'C2440 en Zlcm 
(arriba) y abajo un mapa ele isofotns de 11 de corta cxposi_ 
ci6n (Phillips ct.al.1980).La similitud eHtrc estos mapas 
sugiere que la cxtinci6n 6ptica hacia NGC2440 es uniforme 
en to<la la nebulosa. 
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2) M1squeda ele r:tdio continuo en vuri~1s cstrclJas 011/11{. 

Las cstrclJas 011/.!R son cstrcJ Lis gignntC's o supergigantcs 

rojas evolucionadas que prc.·~;cntan tasas de pérdida <le masa muy 

alta, r:1? 10-SM</aúo. Se cree que estas estreJL1s cstLln l'n una 

fa s e cl e r {¡ p i d a e v o J u e i 6 n y q u e en me n o s d e l O '1 n ft o s J n e s t r e 11 a 

se dcspojarfÍ por completo de su envolvente forrn:m<lo unn nebulosa 

planetaria (l-Icrman et.al .1984). Sus tasas de pérdida Je 11rnsa tun 

extrcnws, las cuales ocurren durante los Últimos 1000 ai"íos de su 

evoluci6n a ]o largo de la "rama asint6tica" (Baud y llabing,1983 

,Renzini,1983), sugieren que algunas de estas estrellas se podrí-

an encontrar en un estado intcrmccl io , con cmi si6n rni'.Íser <le 011 

en las partes exteriores de la cáscara y emisi6n de radio conti-

nuo de una regi6n ionizada cerca del n6cleo estelar caliente. 

Spergel,Giuliani y Knapp(1983) buscaron cmisi6n en continuo en 6 cm 

de 31 estrellas gigantes evolucionadas con altas tasas de p6rdidn 

de masa. Unicamcnte detectaron tentativamente emisi6n en dos de 

ellas (IRC+l0216 y O Ceti). 

Nosotros hemos seleccionado varias estrellas evolucionadas don 

de esperábamos encontrar emisi6n de continuo. Las estrellas del ti ~ 

po estudiado poseen fuerte emisi6n de máser de OH. La línea domi-

nante es la que se encuentra. a 1612 MHz. 

El espectro de emisi6n m~ser de OH est' caracterizado por dos 

líneas de emisi6n, las cuales están separadas en velocidad radial 

entre 10 y SO Km s-l (Reíd y Moran 1981). La componente corrida 

hacia el azul y la componente corrida hacia el rojo creemos se de 

ben a una envolvente en expansi6n y corresponderían a ln parte 

frontal y trasera respectivamente. 
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La regi6n emisora de maser de OH esta localizada a una distancia 

relativamente lejana de la estrella (l\/lo 15 cm). Si hubiera gas ioni_ 

zado en las partes interiores de la envolvente, este probablemente 

será opticamente grueso a frecuencias menores que 1612 M!Jz (ver fl 
gura 11). Correspondientemente, la emisi6n de la componente corri_ 

da hacia el rojo de 1612 MHz puede ser absorbida por gas ionizado 

y aparecer mucho m6s d6bil que la componente corrida hacia el azul. 

Del cat6logo de Engcls (1979) nosotros hemos seleccionado 8 es 

trellas tipo tardío con emisi6n máser de OH que tengan s1612 (co

rrida al azul) ;:::_, zs1612 (corrida al rojo). S es el pico de Ja de~ 

sidad de flujo de la cmisi6n m6scr. Corno un segundo discriminador 

entre estas 8 estrellas, se escogi6 a las que no tuvieran emisi6n 

á d II O é d . . . 1014 m ser e 2 , puesto que sta se presenta a 1stanc1as N cm 

del centro de la estrella. Esta distancia corresponde a ~s partes 

interiores de la envolvente que si estuvieran ionizadas ya habrían 

disociado al H2o. 

Las observaciones de emisi6n máser de H2o en estas 8 estrellas 

se hicieron en el observatorio de Haystack (Torrelles 1984). Fue ~ 

detectada emisi6n de máser de H
2

0 en dos de las fuentes, GS.9-0.4 

y G26.2-0.6 (ver tabla 3). 

MASERES DE VAPOR DE AGUA 

TABLA 3 

Fuente a (1950) (1950) Pico del VLSR V -1 
6 Flujo(Jy) (~-<'' 

(Krns ) 

GS.9-0.4 17h 57rn 27 5 -24° 03' 5 6" 172 20.6 0.6 

G26.2-0.6 18h 38rn 33 5 -06° 17' 5 3 11 12 55.5 l. 6 
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Las seis estrellas restantes más IRC+l0420 fueron observadas 

en Marzo 12 <le 1985 con el VI.A, las observaciones fueron hechas en 

6 y 2 cm en la confjguraci6n A, que nos da una resoluci6n <le 0~3 

y 0'.'1 respectivamente. Se uso un ancho de banda efectivo de 100 

MHz. Los elatos fueron editados y calibrados siguiendo los procecl].: 

mientas normales del VLA. 

Se hicieron mnpas de "'26" x 26" (2cm) y "'78 11
. x 78" (6cm). Es-

tos no revelaron la presencia de fuentes (ver tabla 4). 

TABLA 4 

LIMITES SUPERIORES ·nE FLUJO PARA LAS ESTRELLAS OBSERVADAS 

limites superiores 
Estrella a (1950) ó (1950) (mJy) 

6 cm 2 cm 

G345.0+15.7 16h·o31'1_00:0 -30° 41' 2 4" < 0.3 < l. o 

G15.7+0,8 18 13 26.7 -14 56 34 < 0.3 < l. o 
1 t 

GZ0.7+0.1 18 25 44.3 -10 52 51 < 0.4 < o. 9 

G27.3+0.2 18 37 42.0 -os 00 36 0.4 < l. o < 

G35.6-0.3 18 54 56.0 +02 07 42 < 0.4 < 0.9 

IRC+10420 19 24 26.7 +11 15 10 < 0.3 < 0.8 

G83.4-0.9 20 49 10.3 +42 36 54 < 0.4 < 0.7 

Algw10s mapas en 6 cm mostraron contaminaci6n de 16bulos, posi-
, 

blemente debida a fuentes alejadas del centro de fase. Mapas mas 

grandes confirmaron esta posibilidad y los parfarnctros de las fuen 

ies detectadas se dan en la Tabla 5. Nosotros suponemos que estas 

fuentes no tienen ninguna relaci6n con las estrellas estudiadas 
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dau¡J la ¡'.r:m sc¡rnr~1ci6n ani'lllnr entre ]as fuentes ele radio)' 

1 a e s t r e 1 ] : 1 • L a nd s i n t e r e s :111 t e el e e s t 11 s fu e n t e s de c a m p o e s 

una fuent·e uoble rclntivamentc fuerte (ver fig. 16), muy prE_ 

bnblemcntc u11:1 radjo galaxia. Su flujo total se estima es > 

0.6 Jy. 

--
TABLA 5 

FUENTES DE CAMPO. 

(1950) o (1950) Pico del Flujo 
(mJy) * -

(( 

-----

18 
h zsm 3277 -10°· 48' 5 8 11 . 8.7 

18 37 SS.6 -os 00 36 72.5 

18 55 05,8 +02 08 28 9.0 

* Para un haz sintetizado de "'3" y corregido por la respues
ta del ha:: primario. 

Si hubiese gas ionizado 6pticamcnte gruesa a las frecuen

cias observadas y con una temperatura electrónica de 10 4 K, 

los limites superiores típicos es 0.4 mJy a 6crn y ~0.9 mJy 

cn2cm) obtenidos en el continuo implican límites superiores 

para el di~metro angular 8 ¿ O '.'O 4 y 8 .:: O "O 2 res pe c t i va -s ...... s ..... . ' 

mente. Para una distancia de 5 Kpc, el límite superior en 2cm 

implica un radio r !E 10 15cm para una posible regi6n ionizada 

en el interior de la envolvente. 

Para describir la variación en el tiempo del flujo de radio 

en la nebulosa planetaria hemos seguido el modelo de Spergel, 
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Giuliani y Knupp (1983). l:stc modelo cnlcula 11u1n{·ric.:i':c:nte la 

posici6n <lcl frente de ion.izncjón de una envolvente cun sime

tría esférica que se expnnde. Usando p:1rfimctro!; de poht1 dados 
, - r; 

por Spergcl et al., una tnsn tle pcrd ida ele m:1:-.a de SxlO · ~I /año 
@ 

Y Una Vc~loc1·d:1cl tc1·1111·nal rlc :7i() Kins- 1, 1·1 t.,., l f t . 1. • _ , _ , u ~ " ( e o e• n l~ s .L o 11 -

l 1 11 f . 1 N ( ) -1 8 - J zantes te a estrc a uc aprox1mac o por \ t ==1. OxlO s · para 

Os ts 3.1xlo 10s. y N*(t)~3.lxlo 57 /t s-l para t~ 3.lxlo 10 s (ver 

capítulo JV(b)). Al timpa t=O hemos supuesto que la ~nvolventc 

t . dº t. d '1 10 17 1ene un ra 10 ex:cr1or e ~x cm. Esto imp1 i.ca una musa de 

0.1 M@ en la envolvente. Los efectos de un viento ifipido (Kahn 

1983) posterior al supervicnto no han sido considerados. El ra-

dio del frente de ionizaci6n como funci6n del tiempo so muestra 

en la figura 17. 

Suponiendo A =lo- 21N 
V H donde Av es la extinción en el visi 

ble y NH e& la densidad de columna del hidr6geno, es posible e~ 

timar Av para la envolvente. En la figura 17 se muestra la 

extinción en el visible obtenida para una línea de visi6n que 

va de la superficie exterior de la envolvente hasta el núcleo, 

para el caso en que el polvo está presente en toda la envolven

te y cuando éste es instantáneamente destruido en la rcgi6n io-

nizada. Finalmente se muestra en la figura 17 la densidad de flu 

jo en 6cm y la pendiente de radio de fj ni da como; 

LoJ5z cm\ 
--~) 

a = 

8 Lag 

m 

Para estos calculas hemos usado un modelo para una cáscara 



- 53 -

ionjz:tda sjnd lar al dcscrHo por Kwok (1977), y tomaJo una 

distancia <le S Kpc. De este sim1ilc modelo nosotros podemos 

conc]ujr que h:ty un pc'ríodo de unas pocas décadas donde la 

densidad de n 11j o de Tadio esd· por debajo de los valores 

detectables )' el gas ionizado es t lÍ muy obscurecido por el 

p o 1 v o en e l v .i s i b le . La s e s t re 1 ] a s o b ser v a el as p o d r Lm e s t ar 

en este pcrfoJo de tjcmpo. Sin embargo, el estado de super-

viento dura a:Jgunos miles de años y uno esperada que unica-

mente una de cada cien supcrgigantcs tuviera gas io1üzndo no 

detectable.Nosotros sugerimos que las estrellas observadas, 

prohablcmcntc no tcngm1 gas ionizado aún y estén en la fase 

de supervicnto. La componente hacia el rojo de la cmisi6n 

de OH es relativamente débil debido quiz~ a una asimetría 

en la envolvente y no a un efecto de absorci6n • 

. ' :··'· , .. , -~~ .. :,, '. 
'·~·f· ..... ~ ~ ;.~ ,, ... 

) 
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Fig. 16. Mapa en 6 cm con el 'VLA de la fuente de radio doble de

tectada en el campo de G27.3+0.2. Esta fuente está lejos del ce_!! 

tro de campo de las observaciones. El mapa presenta un ensancha

miento radial, principalmente en la direcci6n este oeste, como 
una consecuencia del ancho 'de banda finito. "(Hjcllming y Basart 

1982). 

.. 



--~------·--.---· -· ·- ----···--:··---·-·--·· --¡ 
_.~ ., .. 

HAOJO EXTEIUOI: .-----·'</' 

(a) 

. (b) 

(e) 

-E 
(.) --· 

Av 
(mílg) 

,...... 
>-. ..., 
¡::¡ 

1016 

40 

20 

'-' 10 2 
o ..., 
::> 
....:1 

. µ.. 

'IJ..1 
~ 

A, 

iS roº 
~ 

U) 

z ' IJ..1 
~ 

··---·------·-------

rnr:~Tl~ u1: 
ION l ;::,\C JO.'~ 

POLVO 

-

PRESENTE 

\ 
\ 
\ 
\ INDICE ESPECTRAL 
\,, 

' ...... -

- 2 

o 
to•2 '---------1.--------L------'º t02 103 -\04 

f(afios) 

Fig. 17.Par!imetros observacionales como t.ma funci6n del tiempo para el 

modelo de nebulosa planetaria descrito en el texto. (a).- radio interior, 

posición del frente <lC' ioni:aci6n y el rm.lio exteri~~- La ionizaci6n com

pleta de la cnvohcnte es en t:: 500 años. (b) .- fatinción en d visible 

para tma 1 foca de \'Í'.;i6n que va Je la parte l'Xtcrior Je In envolvente a 

la estrl'll;1 central. l.a Hnca co11tim1a es para l'1 CílSO en quC' l'1 pol\'o 

sobn·viva ,lcntro dd ps ioni:ado y In lÍtwa qt1l'hrada es p:n·íl el c:isn !'ti 

que el polvo sea d.-·,.;truí<lo dcntrn dl'l volÚmen ioni:aLlo. (e). - JK:ns iLl;1d 

<le flujo c.'11 ti cr.1 (1Í1w:1 co11tinu:1) e índicl' c;;pL'Ctrnl como se dcfini6 en 

el tc,.to. 

·~~--------------llllllÍllll ..... 111111111111111 



-S(í-

3) Mn¡rns de <tltn rc:;o1uci6n angular en 6 y 2 cm dC' \'y2-2 

Vy2-l. t:':; uno de ·¡os poco'.; objetos que podrf:1 encontrarse 

e 11 ] a t r a 11 :-; i e i 6 n e n t re s upe q~ i g :111 t e ro j a y ne hu l o s a p 1 a ne t a -

l'l¡¡, Scnqui:;t y Dnvis (l98~q han discutido las caracterjsti 

c:1s del ohj~·to, propnnh~nclo que son consistentes con la hi¡i.§. 

tesis de que' Vy2-2 l:s una ncbulosci planctnria joven con io

nizad6n incompleta (entendiéndose por ésto que la parte cen 

tral de la envolvente cst6 completamente ionizada mientras 

que la extcrjor es neutra). 

Nosotro~; observarnos Vy2-2 en 6 y 2 cm el 12 de Marzo de 19 

85 usando el VLA en la·configuraci6n A. Se utiliz6 un ancho 

de banda efectivo ele 100 MHz. 

Los datos uv fueron editados y calibrados y se obtuvieron 

mapas mediante la transformada de Fourier de estos datos. Es 

tos mapas fueron nutocalibrados y se muestran en la figura 

18. Nuestro mapa en 6cm es similar al de Seaquist y Davis ( 

1983), obtenido tambicn con el VLA en condiciones similares. 

Por otra parte nuestro mapa en 2 cm es superior al de Seaquist 

y Da vis, principalmente porque usamos 1 os nuevos receptores de 2 

cm que son 3 veces más fríos que los usados por Seaquist y Da 

vis. Nuestro mapa de 2 cm revela una estructura triangular de 

baja intensidad no detectada por Seaquist y Davis. Pensamos que 

la estructura es real y no producto de alg6n problema instru

mental por varias razones. A6n cuando es de menor resoluci6n 

angular, el mapa de 6 cm es consistente son el de 2 cm. Sería 

·muy improbable que el mismo problema se repitiera en los dos 
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frecuencias. ~las uún, una rcproducc:i6n de ln placn roja de v.idrio 

c.lel J>n1omar hecha para nosotros por Chavira (1985), muestra estru5:: 

turns que podrían estar asociadas con las estructuras de radjo, En 

particular el objeto (ver figura 19) tiene protuberancias hacia el 

sur y el noreste que coinci<len en Úngulo con las protuberancias de 

radjo, llay que aclarar que las protuberancias de radio tienen di-

mcnsioncs ~ 1" micntr~1s oue las 6nticns tienen dimensiones de;> 10" 
-¡ __.., ' 

por lo que éstas podrían ser ex tensiones de aquellas. 

Para corroborar que las protuberancias son gas ionizado y no es-

trollas del campo, pensamos obtener imágenes del objeto con fil tras 

de hidr6geno, nitr6geno, azufre y continuo. 

A6ri no tenemos un modelo satisfactorio para explicar la morfo 

logín triangular de Vy t-2. 

~ •' , ... ' "" > O :..:. •/ •',I '." •, ,• '") :i 'L">-'~':> A• 
• : , .. h· •• - ' • _., . ,. ~.'.' ·- ..... ,. ,._: ::;_¡.,. • .. ' ' .,_ -- _)'· .• l.· .. ' 
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Fig. 18. Mapas autocalibrados de Vy2"2en 6y 2 cm. Los contornos valen O.OS,0.1,0.3,0.S, 
0.7, y 0.9 del fltijo máximo por haz, el cual es de 25.0 mJy/haz para 6 cm y de 27.2 mJy 
/haz para 2 cm. La elipse sombreada indica el 5ngulo s6lido contenido por el contorno de 
potencia media del haz sintetizado~ 
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Fig. 19. Reproducci6n de la placa roja del Palomar 
Sky Survey Vy2-2 se indica con una flecha. N6-
tese 1 as protuberancias al .sur y al noreste, 
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Capítulo VI 

CONCLUSIONES 

En esta tesis revisamos·algunos aspectos del problema de la 

transici6n de supergigante roja a nebulosa planetaria. Nuestras 

conclusiones principales son las siguientes: 

1.- Se present6 un resumen de la evolución de las estrellas de 

baja masa al ir de la secuencia principal a la rama asint6tica. 

2.- Se discutieron las características de una envolvente de su

pergigante roja de acuerdo a lo esperado teoricamente. 

3.- Se calcularon los flujos de radio como funci6n del tiempo 

para una nebulosa planetaria. Para ésto combinamos los modelos 

d~ ionizaci6n de Spergel, Giuliani y Knapp (1983) con la formu

laci6n para la emisi6n de una cáscara ionizada de Kwok (19771. 

Se discuti6 la evoluci6ndel flujo de radio. 

4.- Nuestros mapas de HI de absorci6n en NGC6302 corroboran 

que este gas está asociado con la nebulosa planetaria. Por otra 

parte, los mapas de HI en absorci6n en NGC2440 sugieren que la 

absorci6n es producida por nubes interestelares en la línea de 

visi6n y no por irregularidades locales. 

5. - Buscamos infructuosamente emisi6n en continuo en 6 y 2 cm 

hacia 7 estrellas OH/IR seleccionadas. Estas estrellas se se

leccionaron en base a su emisi6n asimétrica de OH, lo cual po

dría indicar la presencia de gas ionizado en las partes centra

les de la envolvente; Nuestros límites superiores sugieren que 

la asimetría es debida más probablemente a irregularidades en 
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la envolvente. 

6.- Obtuvimos m~1pas de alta resoluci6n ·angular en 6 y 2 an. de VyZ-2, uno 

de los pocos objetos que podría estar en la transici6n de supcrgigante ro

ja n nebulosa planetaria. La fuente muestra una estructura. triangular no 

reportada anteriormente, Estamos en el proceso de interpretar estos datos. 

7.- La transici6n de supcrgigante roja a nebulosa planetaria, de acuerdo a 

lo obtenido en este trabajo, creemos ocurrirá en W1as pocas décadas. Por 

otra parte la etapa de superviento dura algW1os miles de años. Por lo tanto 

solo W1a de cada cien supergigantes se encontrará en la etapa de transici6n. 

Parecería pues necesario estudiar grandes muestras para lograr.detectar nue 

vos objetos de esta etapa de transici6n. 
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Apéndice 1 

Emisi6n Máser. 

La cmisi6n máscr se prcscnt~1 cuando el número de partículas en el nivel 

energético superior es mayor :i 1 número de partículas en el nivel inferior, 

a este efecto se Je conoce c01:-0 inversi6n de poblaci6n. 

Veamos como es que se puc<lc -~:u esta inversi6n de poblaci6n. 

El analisis ele poblaciones ;1t~::nicas y moleculares en equilibrio estadís

tico puede llegar a complicarse en el momento que uno considera un·número 

substancial Je niveles. Para sL"":plificar los calculas tomaremos un átomo 

o molécula idealizado, con tres niveles energéticos. 

Denotando al nivel superior p~r 2 , al nivel inferior por 1 y tm. nivel 

intennediario denotado por 3 ccao se muestra en la figura. 

3 

.. _.,.'_, 

. ~ 
En donde M

21 
= J.., B

21
, M

12 
=J..,3

12 
correspondes a las tasas de transici6n de 

microondas bedido a la emisié~ estimulada y la absorci6n. 

c
21 

, c
12 

= Probabilidad de t:-ansici6n por colisi6n del nivel 1 al 2 y del 

2 al 1 respectivamente. 

B12 = c.oeficicnte de absorciér: de Einstein. 

B
21 

=coefidcntc <le emisi6n estimulada de Einstein. 

A
21

. = coeficiente de emisión ~spontnnca de Einstein. 

• 

· . 
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P12 = tasn de· "Bombeo "del nivel l al 2 a trav6s clel nivel intermediario 3. 

r21 =- tasa Lk "Hrnnbco" del nivel 2 al 1 a través del nivel intermediario 3. 

Supo1¡jcndo que~ ]os 1rivclcs l y 2 csdn en equilibrio estmlístico, es decir, 

que el número de trnns:Lc.ioncs por wüdad de tiempo del nivel 1 al 2 es igual 

al rn~mcro de tr:msicionc:.; del nivel 2 al 1 por unidad de tiempo, entonces: 

Para simpliLi.c:u la ecuaci6n (a) haremos las siguientes suposiciones: 

A21 t...t.. c21 es decir que la emisi6n espontánea es despreciable frente a 

la emisi6n inducida 

entonces obtenemos: 

" f>n-ri.1 . . 
P,, t" Pa., t-'2 { J.\t c.) r 

( 

donde 

De la ecuaci6n (b) se observa que' si el nivel 3 no existiera no habría inver

si6n de poblaci6n y consecuentemente no se produciría el efecto máser CP12~º' 

p21 =O ~ A n = O). 

Para tener invcrsi6n de poblaci6n necesitamos que P 12 > P 21 lo cual implica: 

nz ¿_ nl 
En c:ondiciones de equilibrio termodin6mico uno lo que tiene es que g

2 
- gl, 

lo que hace que 13 cmisi6n máser ocurra fuera de equilibrio tcnno<linámico. 
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En el mcJio interestelar se ha detectmlo emisi6n tipo máscr do 

manera muy marcada, en cuatro moléculás ; Estas moléculas 

son: OH (hidroxilo), H2o (vapor de agua), S~o (mon6xido de silicio) 

y CH30J-I (alcohol metílico) (Moran 1981). 

Se conocen dos tipos de rnascr: a) los asociados a regiones IIII 1la

rnados "rnÓseres interestelares" y b) los asociados a estrellas evo-

lucionadas (gigantes o supergigantes rojas) conocidos corno "máseres 

circunestelares". Algunas características generales de la ernisi6n 

rnáser en comparaci6n con una línea con ernisi6n normal (no-máser) se 

muestra en la siguiente tabla. 

Parámetro Máser Nonnal 

Polarizaci6n (%) o - 100 ningwi.a 

No. de líneas espectrales 1 - 20 1 - 5 

Rango de velocidades (lan/s) 1 - 300 1 - 10 

Ancho de la línea (km/s) 1 - 3 2 - 100 

Temperatura de brillo (ºK) 109- 1015 < 100 

Tamaño de la regi6n emisora 1013_1016 1017 .;. 1018 
--- (on) 

Las observaciones de máseres han mostrado que en 

: ·=-géneral se agrupan en cúmulos pequeños, con diámetros de - 1016 

--

on dentro de una regi6n global que emite máser de tamaño - 1017 cm. 

Atmque en general existen máscres de distintas especies moleculares 

asociados a los mismos objetos, éstos no coinciden espacialmente. 

Los rnáscres asociados a estrellas I R están localizados a distintas 



-65-

distancias Je Ju estrella, siendo los de ffiO los m6s cercanos, los 

de 11
2

0 ma~; ;1 fcj;1cln~; y los de 011 a{m mas 'alejados de la estrella. 

E 1 v s pe e L f u '1 e e m i s i ó n m a' s e r* par a un a e s t re 11 a evo 1 u e i o na d a e o mu n 

men~c np::ircu: con una c.structura doble (ver figura I (a) ) . Esto 

puc<le cxpl-icarsL~ en terminas de una cáscara en expansión. La compo-

nentc corr:i.Lb hacia el rojo es la correspondiente a la parte trase-

ra ,mientrns guc la componente corrida hacia el azul proviene de la 

parte front8l <le la envolvente. 

*de OH 

""" F.' v 
1) '..., 
' ¡;: 
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.o 

"º 
"'º 

:10 

20 

10 

o 

-1-. •10 
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\'e.\oc..1h! (li'.m/s) 

Fig. I(a). Espectro de emisi6n máser de OH (v = 1612 MHz) 
de la estrella infrarroja IRC+ 10011, con sus 
componentes separad~s (Wilson y Barret, 1972). 
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Ecuaciones culerianas para una. envolvente en expansi6n. 

Apart:ir de la ccuaci6n de continuidad 

e CA.) 

donde 
~ ::< 1r ! - - -. . . (b) 

Aprovechando que el problema tiene simetría esférica. 

J dependerá unicamente de r. 

V·~=?l~~'-r] 

sustituyendo 

sustituyendo 

'dl~v) 
'dY" 

'df'\(\t)V 

~r 

2 "'u~) ·y

r 

(e) en (a) 

''dl' '2 "S + ~ :. o -T" -
~""" 

r ()t 

(b) en (d) obtenemos 

+ i lfv) - u 
r dt 

-\-" 2._ (ntH)'VJ - - 'dn~\t) 
r 'dt 

+- n e H ) ":) v-· -t- '7í "d n l H ) 

"JY- cir 

-:. ~"S -t l. ! - -. (' ) 
~r r 

-· - . - . . ( el) 

donde ~~m~ non 

- - df\l\1) 
;) t 

':J 
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[y ( 2 Y\ ( \\) -\- __2_0(H)) +- í\ ( H) 'd 1r ]= - '";¡ non 
r- ar ar 'dt 

[ 1r ( '2.. "~ 111 -\" ll ) +- "d1r t-dY'llH)] -::: o 
d\- ~· dt 

. l~+~(~ + ~) ~ dir-1 (\(~) == o - .. (e) ' . 
d t cl\ ár 

la cual corresponde a la ecuaci6n de continuidad dada en el texto 
por (8). 

Para deducir la ecuaci6n (9) del texto partiremos de la ecuaci6n(8) 

sea n(H)=n(HI) +2n(H 2) la densidad total de hidr6geno., 

_L f\ l H) + '1r i n L H) + 1r 2 n l ») + á_y f\ l H) -=. O - - ( ~ ) 
~ t ~r r d. r 

haciendo lo mismo para n(H 2) ,densidad de moléculas de hidr6geno. 

~ f1("1.) +'Lr d í'tt\,) 
cil ;)r 

-t 1r 2 í\( \h.) t nl\~i) ~ 1r 
\- ¡r 

-: (\l~) p 

donde P es la tasa de producci6n y D es la tasa de destrucci6n. 

tomando X =n(Hz) 
2 n(H) donde x2 es la fracci6n de hidr6 

geno molecular respecto del total. 

llamando n(H 2)=n 2 y n(H)=n tenemos: 

\""'' 

f\~ 'Xz.+Xi~íl t--i..-n~'x" t'trX~ 'dn + '2. V- f\~z. + f\~z 61f'. 
dt dt :?>r d r r Jr 
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=-o ro·r (e.) -: nP-r1-z. D 

f\ (]t -\- u-l.jx" -::. Y\ f' - í\z. D 
dl" 

( ?t t- 1r ;) ) )(,_ "" í\ ..f. (\ 'Z. D 
dY- n n 

:, ( ~ 

la cual corresponde a la ecuaci6n (9) del texto . 

~·. :t : . ' • : ... '') >~ ,.,..,-_. 
·, . ~\ .. ; " 
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Apén<l ice 3 

Ecuaci6n de equilibrio de ionizací6n. 

La presesencia de polvo en la envolvente modifica la ecuaci6n de 

ionizaci6n de la siguiente manera: 
"2. ('l..) '2. 

d tJ(rl -= - "trr í °" f\Q. llú.-z (\d. tJ( r) - .. (\"l) 

dr 
-2 donde na=Cr es la densidad de polvo y a es el tamaño de la parti 

cula. 

De la ecuaci6n (17) tenemos: 

definiendo A=n r 2 
e 

ó tJC.r) 

'trQ:'1C ár 
,.~ 

redefiniendo 

= ·- 'f1To<.C-z.)(\~ í"'t 

1i o..' "~ 

-= - ~c. - ~(y) 

donde tJ c. -::. </n A 'l. oL (·i) 

ir CA.?. e 

d t-J (y) + ~ ( -r) = "J ' 
~~ 

N ( r) 

tJ ( r) 
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caso ho111ogénco d tJ (~J t- N C Y-) ~ O 
ti b" 

L"' N(y) [, -= - Y' [ 
Ln N('f') - L\'I IJ(R ,) -::. - ~'\ 1 :. 

Ln tJ('íl ._ 

N CR1) 

~(.,..) -= tJ(R.,) 

caso no homogéneo 

-'t \ :, 
-~ \:. <l 

<:\~('<)·+ ~(r) = 
d. Y' 

N( 'r) = -tJc. \_ l- e \'1 
soluci6n general 

• 

- l\J c. 

- \A \. t-Jc. (\-Q. ) 

la cual corresponde a la ecuación (18) del texto. 
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