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INTRODUGCCION

Imaginemos un momento la situacion en que podrian
encontrarse un grupo de astronautas provenientes de una lejana
civilizacion, que llegan a la Tierra con el fin de estudiarila,
trayendo consigo camaras de alta velocidad unlcamente. )4
supongamos que cuentan tan solo con 30 segundos para tomar todas
las fotografias que les sea posible. Pero, ¢ por que solo 30

' segundos?, porque 30 segundos en la vida de un hombre, equlvalen.m
.aproximadamente, a 100 anos en la vida del- ‘Universo; y-en . 'estos .
,ltimos 100.: anos es cuand.o 'jse ha. ipodido ;egistrar a.e manera‘i-,‘ B

A o t

T Ahora pensemos que pasara : cuando .wlos :
regresen a casa, llevando. consigo .una gran. cantidad d.e fotos para .
- Usus’ cientl:ﬂcos.; éque naran estos ‘eon . ellas'? ' &quev-_'
-‘»pensaran -al. estudiarlas‘? L o
= Seguramente trataran ‘ae obtener. a partir de enas. la“;_:
{mayor can_tldad posible de informacion.A para. pod.er conocer Yoo

‘"'st ‘creen que’ .;dominante ‘es - ia ‘mas Qranae. “en'tonce e
~pod.rian ser los eletantes ‘0 las :ballenas. ahora bien, si toma.n"
an criterio un. poco mas soﬂsticad_o como el que la clase ‘de

p,,estudlan. &que pasara cuand.o 11eguen a1 Homhre'o‘ : . e
'  Tendran: una. gran ‘variedad de miembros de esta. especie.j
,empezando por . ninos, adultos y ancianos o tal vez solo 103
clasl:ﬂquen en grandes, medianos 'y pequenos. tamhlen ha.bra
_nom:bres 'y muJjeres ( si es que. lo logran distinguir ). Tamhlen
nos. podrlan clasificar - por el color como blancos. ‘negros,

amarillos. rojos, ca:fes.- etc. Con esto tend.ria.n ya 3
caracteres-: de cada individuo con 1los‘ que podrlan claslﬂcarnos
en 3x2x5 = 30 posibles grupos. ‘asi ‘alguien sera mediano.,

_,:-.:'.nombre Y. ca.:l.'e.. cnico.,. muJjer. . v.. negro. etc..\.
, Pero despues 1N preguntaran ‘como’ evolucionamos Sl 10'
hacen. ¢ pensaran que un . hombre amarillo mediano se converti-
ra en una muJjger roJja grande 0 en una muJjer blanca chica?;’
tendr“lan un total de 300 900 poslbles comhinaclones para la DR

} "evoluclon" numana.' k . S T : , :




Con el tiempo podria ocurrirseles que si realmente hay
una evolucion en esa especie que estan estudiando, tal vez
los’distintos numeros de individuos drandes, medianos o
pequerios que fotografiaron ( recordemos que 1los astronautas
alcanzaron a  tomar muchisimas fotogra:fias ) tengan alguna
relacion con el tiempo que permanece cada uno de ellos ‘en
dichas "etapas". . .

Sin embargo, tambien podrian asociar un "tiempo de vida®
a la etapa blanca, roja o negra; o bien comoc hombre y mujer.

No obstante, es muy probable que algunas de las posibles
“secuencias evolutivas" les parezcan iloqlcas de acuerdo a su
propia experiencia y: entonces 1las podrian eliminar. Pero, en

el Universo,‘ &que ~secuencias son . logicas o . ilogicas?.

o ‘Nosotros ' tamhlen tenemos un gran numero de fotograﬂas
Yy espectros de. las.. ;estrellas, .
cient‘_;ncos extra errestres.',.,w

'que  nuestros.

Y .al: igual N
s proponemosv, R

» clasl:ﬂcamo

. propia’ experienciajy en- teorias fislcas que traten’ d.e'w
. ‘explicar el mundo que nos rodea; y también, al ‘igual’ que ellos.,'-
 _tratamos de obtener 1la ‘mayor informacion posible de 1o .unico
: «,‘fque teneos de las estrellas y demas oh.jetos celestes. su- LUZ

'_‘En estef, traha.jo anallzaremos una ‘pequenisima parte f.l.ei L

(M - Minkowski)
(31 - Bianco)
-He 2-417 (He - Henize).
_He- 2-467 . Lo

‘_concluslon. ,_; ) A_de proponer una clasitlcacion alterna.t.i--;g-?'
va. para estos obJetos. L
‘Puesto que ‘este estudio esta basado. prlncipalmente. ‘en
el espectro visible de dichos ob.jetos, especiflcamente. en la
,espectrofotometria,vislble de resoclucion media; en el
capltulo I se da un Ddreve panorama de los ‘procesos fisicos
‘que ‘dan origen al espectro electromagnetlco. haciend.o eniasis
-en la formacion -de 11neas‘en emlslon.
. Posteriormente., en el capltulo i1, se hace una revision
rde las caracteristicas. generales Y espectrales. dae 1los
mdlferent.es tipos de obJjetos con lineas en emision .que son
relevantes para este trahaJO' poniendo ‘especial-- atencion en.  su. -
espectro vislble. :
- En el capitulo  III se descrlhe el equipo d.e o:bservacion
~uatilizado  para obtener los espectros y e1 proceso. de . reduccion '
‘que -es necesario realizar para corregir 1los ‘errores que




introducen 1los aparatos y 1la atmosfera terrestre.

‘Los gspectros va reducidos  y las garacteristicas de cada
observacion - se presentan en el capitulo IV, en donde,
- ademas, Se .listan 1los cocientes de flu jos medidos sobre las
lineas en emision de cada ‘espectro. ' R

Finalmente, en el capitulo V, se analizan 1los resultados
obtenidos, comparandolos con los publicados con anterioridaad
por otros autores, cuando existen tales publicaciones.




CAPITTULO p

EL ESPECTRO ELECTROMAGNETICO

1)  FORMACION DEL ESPECTRO.

Desde el siglo XVII, en el que Newton realizo sus estudios

sobre el ‘"celebrado fenomeno de 1los colores", sSe empezo a

tratar de explicar como se formaba 1lo que hoy conocemos como el

espectrao electromag‘netmo, surgiendo con ello un gran numero

Qe teorias acerca de la estructura  de la radiacion y de la
»-'materia. asi como de_la 1nterac01on entre ambas.’

fS’in emhargo. :Eue'f hasta »:prznclpios .d.e este ,«isiglo cuand.o se

wFae - Bohr quien propuso ‘ar C
- tenla,” como en otros modelos ‘anteriores, .a‘’ ‘
pneutrones. formando un nucleo central 'y a- l0s: electrones en

':fw-?OI‘hitaS alrededor de el. cad.a una . de:- las cuales correspon-

d.ia. a: cierto nivel -4ae energ‘ia.,con 1a. diferencia de que, en

‘esas or:bitas solo podlan ser algunas de tod.'asv 1as_-

: , - a ' tTeo : ! 1
—j..,.:‘a.tomo, ‘que ‘es una teorla probabnistlca. ':-‘cua.l.' por ‘i ser:
tan - ahstracta. no nos permite visualizar -facilmente las-
"or-bitas electronlcas"‘ n1 las trnsiciones entre ellas. Debldo

‘no- ‘esta cuantizada. “pory 10 '

- dentro d.e cierto ‘intervalo (orhitas niperbolicas)d. el R
.. Con estos dos tipos de niveles de ‘energia '-ngados Y
nhres— tenemos entonces tres posibles transiciones entre  ellos:

L a) Transiciones. entre dos niveles de energia ligad.os. con

. qenergias En 'y Em, las cuales dan lugar, como ya se dijo, a la

-~“emision ‘o absorcion - de :un foton con. energia IEn - Eml.

‘- Estas transiciones ‘son.. las que dan lugar a las ‘1ineas-
jespectrales que. observamos. va sean en- emlusion o . ‘en
’j’absorclon. - En lo .que. respecta al: proceso de emision. caher

mencionar’ que ‘éste” ‘puede--llevarse  a..cabo.de. manera espontanea- S

‘0 bien ser i1nducido por la: presencia de un -.tot.on con energta"-
- similar, denominandose al primero: transicion espontanea Ve
. -al segundo: transl.cxon 1nduc1da.. : :




b) Transxc1ones ernntre un nivel de energia ligado vy uno
libre. Un electron que esta ligado al nucleo puede -quedar
libre por 1la absorcion de un foton con suficiente energla
.I.levand.ose a cabo lo gue se llama una fotomnxzacmn. 0 Dbien,
un elect.ron 1ibre puede gquedar ligado a un atomo emitiendo un
rfoton. A este proceso se le denomina recombinacion. Debido a
que la energia del electron libre puede tomar cualguier
valor, el fotén absorbido o emitido en este tipo de
transiciones, al igual que en las ocurridas entre niveles libres,
puede tener cualquier frecuencia (v), y por tanto pertenece a
1o que llamamos continuo,

c) Transiciones h1perb011cas. las cuales ocurren cuando
1nteracc1ona un atomo, molecula u otra particula con un
‘;electron -libre, modlflcanQO'este ultlmo, Su trayectoria,
pero sln quedar 11gado al nucleo En este caso, al. ser . acelerado. o
Sl -] ctron-’,‘j emltev_, vr‘ad-‘iacion el contlnuo.,

: ,n1ve1es ligados.,como las existentes entre un nivel llgad.o y uno- -

© -libre, pueden ocurrir ho -solamente por la absorcién o emlsion‘:

fode unvfoton. sino que ‘también pueden  ser provocadas por
‘alguna interaccion ‘con otra particula, dando lugar ‘a lo .que
sSe denomina una translcion col1slona1. Este tlp»o» d.e transi-vﬂ-s

“Puesto que 108 ohJetos es udlados en. esta tesis presen \n .
«'gran -cantidad de. ‘lineas ‘en emisidon en su. espectro..veremos a
Y contlnuacmn ‘con ‘un ‘poco mas -de detalle los procesos que 1asv
. orlglnan 0, meJjor- lvd.xcho. .los procesos que nos. _permiten. 11egar a_

. La presenc1a d.e 'llneas en enusmn en,,el espectro d.e unaf}'f.,,
estrella es un 1nd1clo muy importante de la ‘existencia de una. -
atmosfera extendida o de gas cercano a la .estrella 'y ﬁsica-‘
_mente ascciado a  ella.
- En esta seccion se describen los siguientes mecanismos que_
vexplican,la ‘formacion  de 11neas en em151on. S S
' A)  Proceso de Rosseland.
“B) Fluorescencia selectiva.
C) - Mecanismo de Schuster. »
D) - Formaclon d.e ) 11neas prohibidas.

A) Proceso ade Rosseland

o En. el material que rodea a una estrella, ya Sea formand.o una
;atmosfera . extendida o Dbien, tan solo cercano a ella, 1la
energla que,. emite .esta ultlma su:fre una,transformaclon. 1os;
fot : ‘ ’




posteriormente esa energia pero en  forma de fotones con
energias mas bajas. El teorema de Rosseland (1928) es el que
describe este fenomeno, y se puede’resumir como sigue:
L,onsuierese el caso de un atomo con tres niveles de
energla unxcamente. Y los dos posibles ciclos de absorcion
Yy reemision gque se muestran en la figura I1. Los ciclos en 1los
cuales se absorbe y se emite un foton de la misma energxa no
son de 1nteres, pues equxvalen a un proceso de dlspers1on
Lo gue Rosseland demostro fue que la frecuencia con que
ocurre el c¢iclo A es mayor gque la correspondiente al ciclo B por
un factor muy cercanoc a 1-W, donde W es el coeficiente de
dilucion geometrlca de la radiacion v esta dado por:

w =12 (1 - [1 - (I‘/R)‘]‘/‘i . Ec. I.1

“_d.ond.e r es el radio de la estrella (distancia d.el centro al lugar -
‘;_:d‘ond.e se emlten 1os :fotones que seran absp 'h1dos posterlormen-

, las estrellas con atmos:fera.s ‘extend ; ST
~.de ellas. Para nabulosas planetartas muy extendldas e1 factor 1/W’ '
- llega .a ser del . ord.en de 1-Ei4 o 1 Eis. ‘

S Una'. demostracmn detallada . ‘de  este teorema a.parece en los

g 11bros d.e Am.‘oartsumyan (1958) y d.e thchin (1982) i

T Bowern (1934,
,,nebulosas planetarias ‘se: observaban linea n-
tes d.el nivel' 3d?P mientras que .otras: ;-que -Se -,esperari’ai; -
,_'tamhlen estuvieran presentes. no 10 estaban. Bowen sugirio’

__'—de;Bowen y. a dlferencia del ciclo -1 ‘:Rosselandf no se: necesxta d.e--

coLuanac atmosfera extend.ld.a para que se produzcan 1as ‘1ineas - enj
‘»emision.

Otros e.Jemplos de 11neas que se plensa son producidas por
.este . mecanismo son:

e ‘ a) 'Las lineas ae NIII que aparecen tambien en nebulosas

 ‘planetarias, prod.ucm.as por: -la coincidencia de - las lineas
,-)\k3744 31 v 3744.492 del  NIII con la llnea )\3741 36 d.el
- OIIl. (Vease la figura '1.2). ,

- D) La»llnea 'A8446 de OI observada en estrellas Be 'y

s g es.. producnia por . lia c01nc1denc1a de una linea del Ol con
Lye, (Kitchin vy Meadows. '1970). ' e :

c) Algunas lineas de NIII (Mihalas. 1974) ‘y ~CIII- e’n.

estrellas Of y de SilV en P Cygni. . :




Nivel S 7 Niver

Ciclo A Ciclo B

Figura I.1 Ciclo de Rosseland en un atomo con tres

niveles. . , . ,
: —27p° s o p o

é’:-_—zsi,:_ 297 P9,

AN N

Figura Ia Diagrama de Grotian del O III vy He II ‘que
muestra 1la fluorescencia selectiva gque tiene lugar
entre 1os atomos de estos elementos. (Kltcnin.,19aa)




C) Mecanismo de Schuster.

Schuster (1905), al incluir en sus modelos atmosféricos la
dispersion en el continuo llega a predecir la: poslb;lidad. de
‘que una 11nea espectral pueda aparecer en. emision o en
absorcion, dependiendo del. gradiente de temperaturas existente.
‘ Para hacer resaltar el efecto de la dispersion. supongamos
que dicho fenomeno domina sobre la absorcion, en tal caso el
cociente de flujos entre 1la linea Yy el continuo adyacente se
reduce a (Mihalas, 1978):

1 1 -1
1 a | 3eB(v) |2 eg(v) |2

EO) = pevy = {2~ 4 3eB(v) 14+ | EBO)
F(c) W 11w 6 | T#F8 (M) 1+8 (V) Ec 1.2

,dond.e Q(V)

es'el cdbierntementi*e_-_,la opacldad en""‘“la linea LY
: o : e ; : :

(v) es la funcion ! de Planck v T la- profundidad g optica. e
S S =) I anora ‘sSsuponemos ‘que ‘e 'z ‘1 -lo.cual sucede en E.T.L.-,

'es’ decir, que: el ‘total de la: emis1on es’. termlca. entonces se

__;obtiene para : B{v)- ‘

_'_)

donde la disperslon ae

‘nas, por. ejemplo en" superglgantes. 5
Sin emhargo, algunos’

_Thomson : puede ,lllegar ar ,Jser unportante.,

‘D) Formacién de 1lineas prohibidas.

- Como se menciond al hablar de ellas en la seccion
,.anterior. las emisiones debidas a’ translciones entre los niveles.
de ‘un atomo. pueden producirse de manera espontanea,‘o ‘bien,
:ser 1nduc1das por el campo de’ ‘radiacion o . por ' alguna
-~ 'colision.  Las emisiones espontaneas tienen clerta probabili-

. - .dad -de - ocurrlr' asi, existen transiciones cuya probabilidad es
Coliiiye altdys.del- orden . del 1. E4 .a.1-E8- :l/seg. denominadas- translciones- ¥
R ‘._permltxdas. mientras que nay ‘otras cuya probabllidad de ocurren- -

.. cla es muy Dbaja, del orden de 1 E-6 a 1 E-1 1-/seqg. A estas
"vultimas se les denomina transiciones prohibidas, y a las B
~'lineas espectrales que resultan de ellas llneas pronlbldas.;v“'
" 'El. nombre .se debe a que: enlla aproximaclon‘ de dipolo




@

electrico, la probabilidad de que estas ocurran es cero, sin
embargo, al tomar, en cuenta el momento cuadrupolar electrico y
el dipolar magnetico. el wvalor de dicha probabilidad es mayor
que cero, aunque mucho menor que el correspondiente a
transiciones de dipolo . electrico 0 permitidas.

Cuando todas 1las desexcitaciones. posibles desde un nivel
atomico son prohibidas,, a dicho nivel se le denomina metaesta-
Dble. De este tipo debe de ser el nivel superior del cual proviemne
una 1linea prohibida, pues de existir alguna transicion permi—
tida hacia un nivel inferior, la desexcitacion se llevarla a
cabo a traves de esta ultima y no se produciria 1a 1linea
Prohibida. )

.. Debido a su baja probabilidad de ocurrencia, para que se
.efectue una transicion prohibida es necesario. que el atomo,
a. vez: excitado a un nivel metaestable. permanezca 351 durante

‘es’ necesario que la' ‘
‘desexcitacion colisional,  asi como “de fotoexcltaclon desde, :
‘dicho nivel, sea  menor que. la prohahilidad de desexcitaclon
radiativa. Esta condicidon impone fuertes restricciones: por una
~parte restringe al icampo de radiacion, pues de &l depende el
: & “'fotoexcitaciones. por la otra 11m1ta 1a densidad

mp; E
‘electronlca tam:bten;; :ba.Ja (Ne < 1}:6 a;u:a cm”
‘que ion se  trate):.:

En 1a Tabla 1.1 se dan valores d.e densldades criticas para»

o Te X0
"6 x 108
COUNE s, ST e h CONeM T Epy, 7.7 % 10t
LN ap, o 26x 107 o o
N ap, L1 %100 CONemt - D, 1.1 x WP
T S . o Nelit o Ap, CA2 M
NI T By T %o Ne it - ap;o 2R 100
NN AL e 10 NeV L D Lix s ‘
e . ol N T TR gt et o
omn Dy 3300 NeV o ooap 1.0 % 10
o -l)s,, 63X 107

Tahla 11 Denstdades crlticas para varios elementos.,
.' calculadas para 'r :I.O' 'K' (Tomada~. d.e Oster:brock. 1974)




Cuando se presentan varias lineas pronibidas de un mismo
fon en el espectro de algun ob.jeto, es posible, frecuentemente,
obtener la densidad electronica (Ne) o la temperatura de 1la
regidon en donde se forman dicnas lineas a partir de los
cocientes d.e sSus intensidades; esto es posible ya que algungs -
cocierites son. muy -sensibles a la temperatura y otros lo son mas
a la d.ensid.a.d. dependlendo de 1la estructura de los niveles
energeticos de donde provienen las lineas involucradaas. A
continuacion veremos algunos eJemplos que explican ambas
posibilidades: .

a) Cocientes de lineas sensibles a - 1la tempei‘atura

b <
por:- ‘que ‘el cociente (1959+5007)/1363 d.e oy -
~'_,‘{(6516+6583)/5755 de. [NIII dependeran basicamente d.e
:temperatura.,
- ‘Para - expncar esto.‘ se. puede usar el eJemplo del conn..
En el limite de haJa densidad “la- 1ntensidad- relativ

Jaumentar la densldad. ‘1as. lineas AN 4959 Y : 5007 se hacen
mas - deblles ‘porgque el tlempo . d.e vida radiativo del nivel:
inferior. "-1D-» es . .mayor- y. .ﬂ;por ta.nto. su degexcitaclon col;sional,

numerico: ,fd.e ‘los parametros‘»atomicos ‘obtiene. la'siguxente‘._...-,.
“‘expresion para el cociente de las. 11neas de. torrs: e

J (4959) + 3(5007) _ 8.32 exp (3.29 x 107" %)

_ _ _ - “Ec. L3
7 L3 (4363) | 1+4.5x107* ne m % |
v snn_ilar’m”en'te.'” paﬁa el c'ocl'ente' de ias 11neas de CNIIY
: obtlene o u =

5 (6548) + 3. (6583) 7.53. exp (2 5 x 10" 1

o 14

3 (4363) ’ 1+2.7x10 3Ne T ‘9

... En la figura 1.4 se presenta una graﬂca de 1a variaclon
. de estos ‘cocientes con la temperatura en el llmlte de baja
. densidaq.




oy - N

is,
\_ :
A2321 !
AST55
H
[]
-~ : 23063
D, H
v }
I

'Figuraf,l".a.A Diagrama de los niveles d.e energla del
.. COIINY: v EN' 11, en’ donde se. muestra la estructura fina
‘del ‘nivel - ?P, exagerando ‘la: separacion _entre los

. _'suhrﬁu‘veles.‘ CTomada de Osterhrock 1971)

=
: % = s’f"a‘riando'_cén i i
- - . g s =F
= E 3
B ‘Usando 27s para T = 10" °Kk |
io 1 1 . —1 ! ! 1 | 1 L 1 1
6,000 10,000 15,000 20,000
' *Flgura 1'1 Variacion  de 1los’ cocientes ‘de

‘1lineas de co 111} con la temperatura, en el caso de

.aensidades electronlcas haJas ( Ne -.>~-.° ). (Tomada de.

OstQPDPOCK. 1974)




b) Cocientes de lineas sensibles a la densidad.

_ La densidad electronica puede -ser determlnada a partir de
fcocientes ‘de lineas _que son ‘mas sensibles a ella, como lo es .el
cociente ‘de 1las llneas "LOII1 AA3729 ¥y 3726 " las cuales
provienen de niveles con casi la misma energia de excitacion,
por 1o que la temperatura afecta poco a dicho cociente. Lo mismo
sSucede con la 1lineas AA6731 vy 6710 Ade [SII] como sSe puede
observar en la figura LS.
En estos casos, la fuerte dependencia en la densidad se debe
.. a que la desexcitacion colisional empleza a ser importante
.cuando nos alejamos del 11m1te ‘de baja densidad, con 1o cual-'la
“.intensidad de las lineas empleza a. .ser :funclon no- solo de: 1as
' ;:lones d.e cada :nivel: '_.como suced.e en el 11m1te d.e

i ¢ € '
-ya' cualquiera d.e 1os niveles ZD”'; 0 2D%/* es seguida de la
: 'emlsion de un  fotdon .en la 1ongitud. de onda  correspondiente,
~POr: 10 ‘que el -cociente:: de 1ntensidades queda determinado por la
' 1 que.a su vez, es. proporcional ayr.-
‘cociente de los -pesos estadlsticos.' asi, ‘ g o

Py dominan.' E o uxia redistribu‘cion .colisionala .
‘U completa: entre ‘esos nlveles. 'y por ‘tanto, el cociente de las
-~ poblaciones d.e ‘los. ntveles sera 1gua1 al de sus pesos esta—*:

‘~.erspontanea de ca.da una de las nneas..

‘En . la flgura 1.6 'se- representa 1a ~var1acion d.e dicho"
cociente 'y . del correspondlente al {SI1] con Ne T-\ % en ella la
- ‘escala horizontal correponde a la densidad si T = 1 E4°K. Como
“se - puede observar en dicha figura, la transiclon entre los
nlveles de Dbagja -y - alf.a densiaaa ocurre alrededor de las
densldades criticas correspondientes (Ver tabla - L1 )
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7'_;-'108 atomos d.e hldrogeno.v naclenao que pasen ‘qel - n1ve1 ES ‘al

Em1sidén de dos fotones.

Este proceso, aungque no orilgina lineas de em1su3n. se
tncluira aqui ya gque es de gran 1mportancia, puesto gque
representa otra forma de despoblar los niveles metaestables.
consiste en 1la emision de dos fotones en vez de. uno solo,: al
ocurrir -una desexc:.tacxon‘ desde algun nivel atomlco, con 1la
Qlnica restriccidén de que  la suma‘ de las energlas de los dos
fotones emitidos sea 1gual a la diferencia de energias de los
niveles 1involucrados. Al igual gque con 1las lineas prohibidas,
para gque se lleve a cabo dicha ‘emlsion, es necesario que el
nivel superior sea metaestable, pues 1la probabilidad de
transicion por este mecanismo es mucho mas requena que la
probabilidad tipica de una transicion permitida, aungue, en
algunos casos, mayor que la- de la tran51c10n ,prohibid.a
,"correspondiente. :
El e._jemplo me.Jor conocid.o d.e emlslon‘_de d.os‘ fotones es el**

La d._istruaucion d.e pro.‘babxlidad d.e los fotones enutidos es‘
jsimetrica;respecto - a’ “la frecuencia central (172)Cva—v1)"

{:23. E15.Hz. cornespondiente a A = 243L.y la probanilidad. e

A Dalgarno C1973) ,presenta un breve anal‘isis d.e este.-

""tras' partlculas cam:tuan el; momento angular” ‘de

“ZP desd.e el cual 1a transmxon a1 nlvel base es permltld.a
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CAPITULO I1I

'~ OBJETOS CON LINEAS EN EMISION

De 1o expuesto en el cgpitulo I, se deduce que la
presericia de lineas en emision en el espectro . de a.lgun
objeto, indica 1la exlstencia de gas gque esta siendo excitado
_por la radlacion de una  estrella muy caliente
(fotoionizaclon) 0o por conversion de energia mecanica
. (vientos estelares o fenomenos mas violentos). Analizando -

! _’dxchas lineas de. emision. es posible diterenciar entre estos
' ' asos. y- . proponer al ;‘,.modelo especlﬂco para ca : o

,pued.en d.elimlta.rse con preslcion piies existen casos. en losrque"
un .objeto puede ser clasificado en mas de: una forma.

"En ‘este: capitulo se da una: breve descrtpcidn d.e losA'"'

para este tra.baJo' nahulosas planetarias.v
‘B .

: Las nebulosas planetarlas se observan como nebulosas-
'hrnlantes alred.ed.or . de: unar estrela central poco 'rlumi‘nosa pero«

""Capriotti Cromwell
“filamentarias 'y pequenas condensaciones mas Dbrillantes. al

Vm,tipos ‘de obJjetos con lineas en. emision que .son- -relevantes
' ' estrellas 

"fotogratiar algunas ‘nebulosas en longitudes de onﬂda.ﬂ‘

correspondientes a lineas de O I y [N 1Il, en contraste con

- las imagenes en HP que no presentan .tales eatructuras.

- Estos autores concluyen gque dichas ~condensaciones estan
»asociadas con el mecanismo de emlsion ‘dae [O 1I)."  Sin - emhargo.
tamhien han sido interpretadasvcomo fluctuaciones en’ la
densidad nedbular; no. obstante, el explicar su orlgen Y
permanencia a lo.-largo de la vida de la nebulosa representa un

"problema aun sin resolver. ‘El: ‘mismo Capriotti (1973)" encuentra«,_f..:.:;
que en el frente de - 1onlzaclon de una nebulosa en expansion

puede produclrse una inestabilidaad. dinamlca. la cual hace que .

k'este frente Se dtstorsione b forme pequenos 9’101)\1108;’ .

("spikes")  de gas neutro que., a su vez. daran lugar a las'
Acondensaclones.w-‘ L ; -



'B)

Distribuciéon

espacialr cinematica.

Y

En nuestra galaxia se conocen alrededor de 10° nebulosas
Planetarias que estan fuertemente concentradas hacia el pPlano vy
’centro galacticos. siguiendo, aproximadamente. la distribu-
‘cion caracteristica de 1la Poblaclon 1 intermedia -de Oort
(vease la figura II1). Sin embargo, debido a la extincidon
interestelar, la muestra so0lo puede considerarse completa:
dentro g.e un cilindro de aproximadamente 10’ pc de radio, en
aonde sS0l0 se conocen alrededor de 40 nebulosas planetarias.
Esto da como resultado una densidad superficial de 1.3 E-S

NP-pc?. Escalando este valor a 1a distribucion de Planetarias
‘Proyectada sobre el - plano galactico. se encuentra una
:Lestimacion del numero total de

nebulosas planetarias en:
nuestra. galaxla.; que es de aproximadamente -4 E5 , :

Fig. IL1. -

Distribucion ga: dctica ‘de nebulosas
Planetarias. (Tomada de OSterDrock 1971) ; e
g Ko
'S
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Fig. 11.2.

Dtstribucion de. velocidades radlales V)

m,.‘(reductdas a _LSR)

de nehulosas planetarias con la




En 1la figura II.2 se presenta la dAaistribucion de
velocidades radiales con la longitud galactlca, en d.icha figura
Se aprecia claramente una mayor dispersion de las velocidades
en la dAireccidn dael centro de la galaxia, as{ como cilerta
tendencia a valores negativos de la velocidad hacia 1 -> 90 y a
valores positivos hacia 1 -> 270 , lo cual implica una velocidad
de rotacion alrededor dael centro. galactlco _menor que ‘la del
Sol; en concordancia con el tipo de pohlacion asoclada a ‘las -
nebulosas planetarias por su distribucion en 1la galaxia.,

Cc) Caracteristicas espectrales.

‘ El espectro de una nebdulosa planetaria es la superposici&n
.. del- espectro emitido por: 1la nebulosa 'y del emitido . por 1la
restrella central -aunque en el vlslble. esta ultlma“v»g-
o ontrlbucion ‘es con.. frecuencia ‘mucho.. menor que la. nebular. S

: s dai1feren: g ' _ , S
B permttidas ‘en’ emisxon de los: elementos ‘mas ‘abundantes en la. ."
 nebulosa (hidrogeno y -helio); -y un continuo sobre el cual-,."’v
V-:,_,aparecen. en. ocasiones, lineas estelares. T
P En 1la fig’ura 11.3 se. muestra- el espectro vlsible d.e una.
: ;-ne.‘bulosa planetaria y la’ 1dent1f1cacion de sus 11neas masf,, !
‘importantes.. : s - B NN R

| : - ,s"as :fuente : el ,
principalmente. g a la radiacion emitid'a en  las’ 1nteracciones.
1nelasticas ‘de ‘los electrones libres con otras: particulasi e

,cargadas. en: la, region azul ».y ultravioleta del espectro ans

‘contri: _ucxon: estelar._ que puede ser ‘1A luz directa ‘de 1a'
estrella- ‘0. bien; la- dispersada por:- ‘el polvo-en la’ nehulosa. :
: . Las" mediclones de flujos en el continuo son de gran utilidad
para estimar la extinclon 1ntereste1ar. Si se hacen en regiones
espectrales donde la contribucion de la estrella es casi nula,
como por eJemplo en el radio, en donde. ademas, 1a nebulosa se
_vuelve optlcamente gruesa, 1lo cual ‘permite determinar sa
’,temperatura (T), .puesto que: 'rbgv) = T C1- exp( vyl = T
cuando T(v) es muy .grande. (Aqul Tb es 1la temperatura d.e
"brillo). . v T e :
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La mayor parte d.e las. lineas permitldas que se observan en’f'

"-",eli espectro de ‘una ne:bulosa. planetaria. provienen del’ decaimlento% i

en cascada su:bsecuente a la recomhinacion de un‘ 1on,f._"»

, 4 1974). ~ o
*supone que tod.os los :Botones Lyman emltidos en’ 1a nehulosa son s

- ‘absorbidos Yy -con) ertidos ‘en: ‘fotones de series mas baJas .mas un

: 1 Sty
e varian mucno;.,con' 1a temperatura y ;

cietos: 11m1tes). resultan ser muy utiles para determinar la
cantldad de extincion lnterestelar sufrid.a por cada nebulosa
Planetaria. Dicha determinaclon .se  hace comparando las
-~intensidades: o:bservadas con 1las predichas por la teoria d.e :
-»frecom:binacion' ‘ : : ) o

’I(X) SIM), 1o-c[f(x)»‘4 £ (HB) ) ) o . . EC. 11.1
I(HB) I(Hs)o“ » o S

rAonde I(A)/I(Hﬁ) esV el cociente dé intensidades -

,o:bservad.o. I(M)o“/I(HpP)o es el cociente teorico, ¢ es 1la

;extincion logaritmica en Hp y f£(A) Trepresenta 1la

curva de extincion 1ntereste1ar promedio dada por Whitfora
958) (vease 1la - figura  II. 14).
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'fFi’g'ura' II 1 Dependencia promedlo de ‘la extincion
g ,1ntereste1ar "CECADD con la longitud d.e, .
s [w_nltford" (1958)].' : ‘

-Una vez d.eterminad.a@: \
'~ los  flujos. Telativos -a -

ohservadas y con .ellos encontrar. entre: otras ‘cosas, las
abundancias de los iones correspondientes. Por eJemplo. para .el -
caso . Aael  Helio, : si se -usan -los- resultados obtenidos. por;‘_"
: Brocklehurst' :

... EC. II.3

. en d.onde Te = t E4. (Te es la temperatura electronica). .

'Estas ecuaciones son confiables en el 1nterva.lo de
temperaturas de 1 E4 a 2 E4°K vy para densldades de nasta 1 ES
cm-' (Miller. 1971) )




c) Lineas prohibidas.

En el espectro de una nebulosa planetaria aparecen un gran
numero de lineas prohibidas, 1o cual indica una densidad baja
en .la nebulosa. La mayor parte de estas lineas son resultado de
la excitacion colisional que : sufren 1los atomos a niveles
metaestables cercanos a1 estado base, es decir, a solo algunos
electronvolts de el, esto ultimo se debe  a que,
colisionalmente, no es poslble excitar a 1los atomos hasta
niveles superiores, debido a que se tienen muy Pocos electrones
con eémnergia, cinética grande (=10 eV); la mayoria de ellos
tienen energlas del orden de 1 eV, va que a 1 E4%, KT=0.86eV.

£n un mismo espectro se observan lineas Jprovenientes de
atomos con muy diferentes grad.os de 1onizaclon, desde [O IIIl
e [Fe “VIIJ: hasta €O 1) y [N Il.. Esto se debe a que, dentro de la

. el g ado de excltacion varla enormemente siendo.-,

30 ¥: nt , 5 :
‘de [N. I, aunque tambien se o:bservan 11neas de N By - Ne.
y O 'en ~diferentes grados ae 1onizac1on. N
SR Como se  vio en-. el capitulo 1, “las’ lineas : pronlhidas‘»‘
.. son’ de suma. importancla Pues nos: permlten calcular 1a temperaturaﬂ‘
LY densldad electronicas en  la - nehulosa. Asi se usan lasr

11 : 3 L ‘. III] AN

jtemperaturas - luminosidades

dervista evolutivo. predecesoras de al meno :
blancas. Esto se apoya . en el hecho de que las edades ‘asociadas a-
las nebulosas planetarias. de acuerdo a su distancla. velocidad
de. expansion y tamano observados, definen una secuencia’ en el
diagrama H-R que parece llevar ‘hacia las enanas blancas (linea
rpunteada de 1la  figura II.5); asi las mas Jovenes tienen
estrellas cen,trales con luminosidades alrededor de 300 Lo y
temperaturas del orden de 5 E4 ‘K; 'las de edad 1ntermed.1a poseen
luminosidades mucho mayores, llegando a un’ maximo de 2 E4 Lo,
aproxtmadamente, y temperaturtas tambien mas altas, del orden

pe" i

"--;“-d.e -1-E5K; -finalmente:  se- observa ‘que.. ‘las . mas vieJas tienen,a.

.estrellas centrales cada vez menos: luminosas y mas frias. A
estas ultimas, segun sSu luminosidad y temperatura, se les
asocia un radio de. 0.03 Ro. A partir de aqui, se cree que las

" estrellas’ centrales evolucionan hacia enanas blancas y 1la.

nebulosa que las ro,q_‘ea. .s,e, d.uuye en el medio interestelar.
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“‘estrellas e"ntrales , : v
j(circ,ulos) Yy ‘ae enanas blancas (cruces). (Tomada de.
' _Ost,er:brock 1974) ; ‘

Por otra parte. el origen de. una nabulosa planetaria plantea.'f
erios problemas. entre los que destacan slan 1dent1f1cacion d.e -

paramos con: la ‘velocidad de-
Svla cual es del orden de: 1000 Km~-seg; esto hace que la- formacion:
cde  la ‘nebulosa por cualquier mecanismo que ‘implique la
.g'expulsmn violenta d.e masa d.esd.e 1a estrella central resulte

Sclal velocidad de escape es’ d.el ord.en.‘de,
"jrexpansion observadas en las ‘nebiulosas planetarias. por ello ‘e
mas factible que las nebuloss se formen en esta fase evolutiva
de las estrellas y, muy proba:blemente. debido a 1nestab111d.ad.

dinamica ante pulsaciones. »

Cuando se presenta esta inestadilidad en una gJgigante roja
muy extendlda. la energla total de las capas externas,
incluyendo la de ionizacion, puede llegar a ser positiva, con
lo que: la amplitud de las pulsaciones aumenta exponencialmente

~ hasta que las capas externas de la estrella empiezan a escapar.
_El. proceso continua hasta llegar a una discontinuidad en 'la
densidad, es decir; hasta ‘que toda -la .capa -rica.en. hidrogeno es
expulsada, quedando un nucleo compacto con muy PpPoco nidrogeno y
en su composiclon. Los calculos detallados de este proceso
muestran que las estrellas dinamicamente inestables son
- aquellas que tienen entre una y tres masas solares Yy




- ;.‘";-}‘cs EB_K).

luminosidades del orden de 1 E4 Lo, caracteres comunes a las
variables de largo periodo. La velocidad terminal que se obtiene,
suponiendo una expansion adiabatica es de aproximadamente 30
Km~-segq.

Todo esto lleva a concluir gue las progenitoras de las
nebulosas planetarias son, muy probablemente, gigantes rojas gque
han consumido por completo el helio en su centro y poseen un
nucleo rico en carbono y oxigeno, rodeado de una. capa .rica en
helio y de otra, la exterior, rica en: hidrogeno En las
regiones mas interiores de cada una de estas dAd0s capas, se
tiene, seguramente, una 2zZona de gquemado de helio Yy de
niarogeno, respectivamente. Es en esta etapa cuando 1la
temperatura del nucleo se incrementa, aumentando con ello la
luminosidad de la estrella; al parecer es entonces cuando la
nebulosa es expulsada, antes de que el ndcleo alcance una
“temperatura sufuciente para que el quemado d.e carbono se inicie

2). NOVAS.

LAY Propledades Generales.

Las ' novasv O estrellas ] nuevas

(”nova stella")
; "1

‘A este augnento repentino en el brino de la estrella, sigue

decaimient mucho as lento. 'precxsamente esta. etapa

:l'ueronv L

que .existe una. correlaéion entre ’ la magnitud absoluta visuar' en‘{‘-‘

el maximo 'y la clase de velocidad ‘es "decir; ‘eon la tasa de -
declinacion inicial de las novas. Esta relacion es ‘qae gran
importancia pues ayuda a determlnar las distancias ‘a ‘estas
‘estrellas .

. _Ademas ‘de 1as 11amadas "novas clasicas" (Gallagher b4
Starrfield 1978), ‘las cuales pueden haber presentado alguna
erupcxon anterior (novas recurrentes) o no, existen las .xaovas
. enanas, que. difieren,de las: primeras por _su magnitud Y. por:

- ‘algunas otras- caracteristicas'que Se veran a.1 ﬂnal de esta
.yseccion. o . ; -




Figura II.6 Esquema de la curva de luz en el visible
de una nova. (Tomada de Mc Laughlin, 1960).

B Cuiﬁvas ‘ae Luz.

‘caracterizadas cad.a una de’ ellas por diferentes com' ortamien oS
. tanto espectrales ‘como de-la - curva de. luz. i -
Payne-Gaposchkin (1957) 'y Mc Laughlin. (1960), presentan an
estud.io .muy completo d.e esta.s curva.s d.e luz. dividiendolas en
"»:nueve etapas" '

.1)-Estado " 'ef pre—nova.fen el cual la estrella puede tener unk‘u ‘

:maximo el abrillantamiento puéd.e cesar por algunas hoz;és en unaf. :

nova rapid.a o por varios dias en . una lenta.

'-‘-‘tan solo algunas noras o.na ‘10 ‘sumo, un: , ey
‘lentas solo permanecen - en. el pocos dias.-‘ Las estrellas que"
‘pPresentan un: - maximo muy prolongado son 1as del tipo RT
Serpentis. -
'vi) Decnnacion 1n1c1a1. La declinacion de 1la curva de
luz de una nova es, como ya se ‘aijo, mucho . mas suave,
Generalmente. .1las novas mas lentas presentan, en esta etapa,
oscilaciones en el Dbrillo con amplltudes d.esde algunas décimas.
nasta 1 02 magnitud.es.
: vii) Translcion 'ES en esta zona donde se aprecxan ‘las
‘'mayores - diferencias- entre 1as curvas-de luz de una nova y otra..
Al llegar el Ddrillo de 1la nova alrededor de 3 magnitudes ‘por.:-
debajo del maximo, la curva de luz puede decaer suavemente Vv
~ sin fluctuaciones, o puede presentar fuertes. oscilaciones (figura
. II? a,b y c). . Esto ultimo ocurre con mayor trecuencta en . las




novas répidas. En algunas otras, generalmente las lentas, puede
ocurrir un descenso brusco desde 1 hasta 7 magnitudes, a lo que
sigue una recuperacion en la misma escala de tiempo (figura
I1.8c¢c). La transiciéon termina cuando las fluctuaciones fuertes
cesan o cuando se ha recuperado el brillo de la nova después de
dicho descenso. Esto ocurre alrededor de 6 0o 7 magnitudes por
debajo del maximo.

viii) Declinacion final. Posteriormente. la curva de luz
sigue decayendo de manera suave y continua hasta llegar al mismo
nivel que tenia antes de la erupcion (en 1la mayoria de 1los
casos). En esta etapa pueden ocurrir variaciones pero por lo’
general son muy pequenas.

ix) Postnova. Algunas estrella ‘permanecen constantes
despues de haber alcanzado el minimo, pero otras variaciones
irregulares de una o dos magnitudes durante varios anos.

- T T T — Y T T T -r T .

g ;603 v’ﬂq’l
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Figura II.7 Curvas de luz de: a) novas rapidas vy
b) novas intermedias. (Tomadas de McLaughlin, 1960).
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Figura IL7 c. :Cﬁr\ias de luz de novas ﬂlentas. -

T Muchas nov_as vuelven a.tener erupciones de este tipo, aunque;;"
.,no exactamente ‘i.con .las misma.s caracteristicas d.e ‘las. anteriores"

S P' yne-Gaposhkin

‘este estudio basandose exclusivament en la parte ViSibl :

‘‘espectro; estudios mas recientes han permitido comprobar. que la .-

luminosidaa bolometrica de 1as novas permanece constante
vdespues d.el maximo d.»urante ‘al menos: vch1’en»d.1as (Przalnick .

"~',',exponenc1a1mente (ver ﬂgura II 8)..

“La. emlslon en . 1n:t‘rarroJo ‘se cree e&-—,debida 8.1 POlVO quen se, .

forma en las reglones mas externas d.e ~la envolvente eyectada.* 5

el cual es calentado por la componente compacta del sistema. ‘como
se vera mas ‘adelante, y reemite en dichas longitudes Ade: onda
(Phillips et al., 1979). Alternativamente. Bode y Evans (1980)
proponen que el polvo no se forma despues de 1la erupclon ‘sino
que va existe anteriormente y solo se 'torna observable por su
aumento en temperatura. ‘

: En radio, se ha detectado emision entre 06 v 90 Ghz en;
Nova ‘Cygni 1975, con una intensidad promedio de 10 mJy 'y un.
~-max1mo de . .260 mJy. - La. distribucion d.e luz observada en esta
nova puede sSer explicada ‘como radiaclon llhre—libre proveniente’
de una nube Ade gas ionizado, en expansion (Schwartz y Spencer,
1977 y Seaquist ‘et al., 1978). Algo similar se ajusta a 1la
emislon en radio de HR Del y FH Ser (HJellmlng et al., 1979).
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fi,l-"igura 11.8 Lumlnosidad. bolometrica d.e ‘una- nova": en
funcion ‘dael tlempo - (Tomada de, Gallagh r =
e 1}St.arrf1e1d. . 1978) 8 5 IR : :

R En rayos X se han d.etectado varias fuentes transitorias que,
. muy probablemente: tengan como conf.rapartes en el visible a. novas.'
En Perseo AO327+13 esta asociada a’ ‘la nova. GK Per; dicha. fuente S
'd.e ‘rayos x fue observada en Junlo d.e 1978. coincldlendo con un.

1979). PO
1a. tuente

f:-ﬂemislon en rayos X ‘en A1521 -65 (Murdin et a1. 1977)., _
Lorla emlsion entre O.1 y 4 KeV presenta un. periodo de 3.3 seg.,
el cual coincide. con  su variacion en el visual. (Patterson et
al..‘ 1980).» Por otro lad.o. -8e’' han reanzad.o busquedas en rayos;

e "";C) Caracteristicas espectrales

El espectro de una nova. al 1gua1 que su curva de 1uz. su:tre
cambios espectaculares en tiempos muy cortos. 'Mc’ Laughlin (1960)'
presenta tambien un analisis muy detallado Ade 1a evolucion
del espectro de una nova durante la erupcion vy la declinacion
suhsigulente

Existe muy poca informacion ‘acerca del espectro anterior a
una explosion en novas.  no recurrentes, debido -a 1lo inesperado
del evento. Tan solo en HR Del se ha podido observar un.continuo
azul sin lineas ni d.iscontinuidad. de Balmer. con una

.distribucion . de enrgia semejante a la de una -estrella. O 0 B .

temprana (Stephenson, 1967). Este espectro es’ simuar ‘al de o

‘algunas novas recurrentes en el minimo. warner (1975) presenta

" varios detalles del espectro de un gran numero de novas durante N
dicha etapa. Entre sus caracteristicas .destacan las siguientes: =
las lineas de hldrogeno ‘se 11egan a o:bservar en emtsion muy A




anchas y en algunos casos intensas. Las lineas de helio, que
observa son generalmente de He II, muy anchas, en emision y
algunas veces c¢on maximos dobles. Ocasionalmente observa
lineas en emision de Ca II, N III y C III. .

En cuanto al espectro de la nova durante la erupcion y en
la declinacion subsecuente, Gaposchkin (1957) distingue cinco
etapas en su evolucion, caracterizadas cada una de
ellas por diferentes sistemas de 1lineas: espectro de
premaximo, espectro principal, espectro ‘difuso realzado
("aiffuse enhanced"), espectro tipo orion y espectro nebular. A
continuacion se resumen las principales caracteristicas de
cada uno Aae ellos:

a) Espectro de premaximo.

: La mayor parte de las 1lineas se observan en dbsorcion,
-desplazadas hacia 1ongitud.es de onda mas cortas. hasta por 1000
. Kmss  y- corresponden a un: tipo- ‘espectral B. o A la. tipo F, en un
‘-i;{cqso. seg'unmreporta Mc- Laugnlin'v (1960)].- ‘Se ohsevan llneas,—_,-;-,
-muy ‘prominentes - G, Ny 'O’ aebido,. muay prohablemente. a unam_«-;
‘-’sohreahundancla de estos elementos (Kitcnln., 1982). ‘ i
v .o Enolal figura IL.9a se muestra el espectro ultravioleta d.e
'»-;—’premaximo de. Nova. Cyg 1978. en’ el cual es notable la
’-«dlsmlnuclon tan- raplda del fluJo nacia longitudes de onda
mas cortas. Las uneas' de .em1sion. que - Se observan ‘son,
*‘principalmente._d.e metales. neutros Y. tonizados una o dos veces., I
Este comportamlento espectral contlnua ~hasta que . la. . .- -
' 21l ' visible lleg : .Y, 'en “algunas’
e e1“"br11101 ha. "d.isminuia.o 'una o' dos magnltud. s

py Espectro pr1nc1pa1. ’

Este espectro aparece durante la declinacion inicial, en
rnovas rapid.as menos d.e 24 _horas despues d.el maximo y en.

Aalgunas 3 :unea.s. principa n : : : 1

- ;componentes en- iemislon ‘en- e1 extremo correspondiente AT
«longltudes de . onda mas 1argas. :!ormand.o.se 10 que se denomina

T ouan ger:ﬂl tlpo ‘P Cydgni, lo cual indica la ‘existencia de gasj
'aleJandose de la estrella a grandes velocidades,

Despues del maximo la intensidad del continuo disminuye
rapidamente Y las componentes en emision, asi como 1las
.llneas en emislon de [O Il. y [N II], dominan el espectro. En

el ultravioleta aparecen lineas Aae Mg II y Fe II (ver figuras
I1.9a, Il.11a 'y II.12a). ESte espectro empieza a desaparecer
cuando ‘surge el espectro nebular.

- c) }:spectro ‘difuso Teéalzado ("di’ffusé' enhanced ‘s"p’ei:tr'um")“ S

Cuando ‘la magnitud visual de 1la nova ha daisminuido
alrededor de una mag'nltud. aparece un tercer sistema de lineas




en ’absorcién, corridas al azul por casli el doble de lo que
estan 1las 1lineas del espectro principal, cuando, ademas,
alin es prominente este ultimo.

En este etapa las 11neas. inicialmente anchas y difusas,
se intensifican y se hacen mas delgadas; las mas prominentes
son las de H, Call, Mg II, Fe II, Na I, O I vy, en algunos casos,
Ti II y Cr II (ver figuras II.11b vy I1.12Db). En ocasiones, se
siguen observando algunas lineas en emisiéon, formando parte
de perfiles P Cygni.

Las 1lineas caracteristicas de este espectro, asi como
las del principal, pueden tener varias componentes, representando
cada una de ellas diferentes velocidades del material.

c) Espectro tipo Orion.

Este tipo de espectro aparece cuando la magnituad visual ha
disminuido aproximadamente dos magnitudes desde. el maxlmo b4
el .espectro difuso ‘es mas ‘prominente, »observandose aun
St .nasta qgue la. ‘nova -ha" llegad.o ‘a . la’ zona. de - transicion de-.sua .
curva de . luz “ESta formado principalmente ‘por - :1ineas: d.e Hy.
o NTIL: Yy ©O 11 que presentan variaciones considerables : SETRE
- posicion, aunque su desplazamiento: promedio nacia el azul ‘es
-~ comparable al 4del sistema’ anterior. L En esta etapa, las 11neas
ae emision que se observan son muy: d.e:bues vy aparece una.'
iinea en especial muy ancha. caracteristica de esta fase, en
s N 1610 que pPuede ser atrihuida al. N III -y C 1IIL En las
- ino _as rapidas se .observan lineas -en. ahsorcion de. N III en
gyy “‘097 Y. 4103; sin ;embargo ‘estas 11neas ‘no aparecen 0. son

- 1960).

progresivamente. : g

‘intensas, ~debido: a ‘que el continuo d.isminuye. observandose‘:_'-; T

. ‘ademas que el grado de excitacion de dichas ‘lineas aumenta, -
desapareciendo las ae Ca II y Na I, mientras se - 1ntensif1can las
: : especto a las de hm.rogeno

e Espectro nebular.‘.

T }:n esta. etapa as lin as de emision domtnan e. spect’ro’.i;;i,
-'~«:observandose. principalmente. lineas ‘de H,- He I, ;:N,,_;,I He' I .
¥y de atomos con mayor ‘gragao-dae . excitacion cad.a vez, - pando Lo
desaparecen las lineas de ahsorclon Y 1as emisiones -de N III -~
son prominentes, aparecen las lineas nebulares de [0 III}'y de
CNe 1IIl]l, ademas de otras lineas prohidbidas. En este momento,
el espectro es muy semejante al de una nebulosa planetaria,
excepto por el gran ensanchamiento Doppler de estas 11neas (ver
las figuras 11.114, e y II.124). -

: En el ultravioleta se observan 11nea.s semtprohibtdas de
O 111, 0 IV, N III y C III, asi como 1lineas dae N V, C 1V,
.LFeV1I1], LFe X], CFe X1l y [s VIII). Las lineas dAae mas alto -
grado de 16nizacion, se cree. provienen de una zona de gas
chocado a una temperatura ae aproximadamente 1 ‘E6 K (Snields Y
Ferland, 1978). Vease 1la figura II.9c.

En ‘el infrarroJjo aparecen 11neas a.e He I. o1y to IJ. la




linea A 8446 de O I debida a tluorescencia selectiva con
Lyp, aparece muy lntensa. )

' Estas caracteristicas del espectro continuan hasta la
declinacion final de la nova. En algunas de ellas se observan,
duarante varios anos, iineas en emision delgadas,
grincipalmente de H y He I; mientras que en otras aparece
unicamente un continuo muy extendido hacia el azul, indicando
una temperatura estelar muy alta. ‘

a)

e, oW LV _AIA'\M

180 . 200 220 . 240 260 . 280 300 - 320 0

120 10 o 150 1 10 180 1% 200

Figura II 9. Espectro ultravioleta de Nova Cyg 1978.
a) Premaximo, ») espectro principal y ¢) nebular.
‘(Tomada de Kitchin, 1982).




" Como eJjemplo de la evoludién del espectro de una nova, en
1as figuras I1.10 a [1.12 se muestra una secuenciy de espectros
en el visible, desde lja etapa dae premaximo nasta la fase

ngbular. de l:lova Ccygni 1'975.'1.1!1& nova rapida con t3 = 243
aias, cuyo maximo ocurrio el 12 de septiembre.

114 Sep 295
He H

R
f

Figura [1.10 ESpectro ‘visible de Nova : 1978 en:
a) premaximo Y D) espectro principal. P
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Los dos primeros espectros (figura I1.10), fueron tomados de
Fehrenbach y Andrillat (1979). quienes pudieron observar esta
nova en su fase de premaximo. En sus espectros se observan
claramente las lineas en absorcion de nidrogeno Yy metales
una vez lonizados. LOS corrimientos que miden son de -571 Km/s
(al azul), ¥ el tipo espectral que le asocian es el de AS. .

Los espectros de las figuras IIl11 y. I1.12, corresponden a
las observaciones de Klare, Wolf y Krautter (1980), quienes, al
analizarlos obtlenen 1o siguiente: en el espectiro principal, los
corrimientos corresponden a velocidades de -661 Km- /s vy el
espectro a una FS Ib. En esta misma fase las lineas dae H y las
de Fe II mas intensas muestran perfiles P Cygni con las
absorciones desplazadas -736 Km-s. En el espectro difuso
realzado, estos autores hacen notar la aparicion de una tercera
. componente en emision con velocidades de  -1060 Km-“s (senalada
scon flecnas en las figuras), la cual 1nterpretan como provenlente
de una segunda capa de gas expulsada de la estrella central a’ una

o alg’unos dias : despues. : ’
‘El1 ‘esy ipo. Orion de ‘esta.; nova-’*fiaparecio._ cuando su

brulo habia dlsminuido 15 ‘mag. d.esde el ~Tmax1mo. “ENC dicho~~
-:’kespectro.. Se observan claramente componentes en absorcion ‘de

“1as - lineas de Balmer,lo cual indica el inicio de. la’ fase:

~orién. El slstema ‘de. 1lineas ae a:bsorcion observado en la.
fase anterior es desplazado por uno con. ‘corrimientos 'al azul . .-
todavia:,mayores '(-2115 Km7/s). . Como Se puede o:bservar en la -

3 todas las 1lineas - :
“con  ello, el espectro.,a su fase nebular..Las 11neas de Balmert

'se hacen mas delgadas y aparecen 1las 1lineas '\ 1959 v,

5007 4de (O III], intensxficandose ‘a ' la vez las de [N IIJ

Tratando :

";d.iversos modelos para ‘las: novas.: ‘El mas aceptado actualmentef'"“f
(Truran,1982) propone un sistema  binario cercano compuesto por

una estrella evolucionada que es ya una enana hlanca ‘Y una
estrella menos masiva inicialmente (la companera), que apenas
esta salilendo de 1la secuencia principal o que atn esta en
ella’ para los sistemas mas cercanos. Las ‘observaciones que se
han realizado indican que:  la compaera es una estrella de. tipo
tard.lo que -ha llenado su 10bulo de Roche Vv pierde masa a
. traves del punto interno de Lagrange. Este material forma una

’-w_envolvente, rica en nldrogeno. alrededor de la enana Dblanca,

‘(prébablemente “un- aisco).. Se cree que esta envolvente sigue
aumentando hasta un punto critico en el cual se "encienden" -las. .
reacciones nucleares (desbocamiento nuclear), dando lugar al
fendmeno nova. (Ver figura 1I.13).




& ¥ovimiento Orbital

Enana Blanca

Disco de Gas

Compafiera . Intercambio Mancha Caliente.

“de Masa

Superficie del Gldbulo de Roche

Punto Interno de Lagrange

Figura 11 13 Modelo-:;esquematlco de un slstem
(Tomada ae.. Kitcnln, -1982). . e

: chho punto’ cmtico., depenae fuertemente d.e 1a masa de la.
nana. blanca’y ae su luminosid.ad. intrinseca. Asi, para una

: c ‘ L% 10-- Lo (Truran, '
envolvente necesarias para 1nduc1r ‘el

i EY desbocamt nto ocurre en_ la envolven 1y , :
';’-en la ‘region mas interna 'y cercana a la ‘enana Dblanca, donde . .
las temperaturas son mas altas. En cuanto’ se encienden . las

~Teacciones nucleares. la temperatura de dicha region- aumentaj

- 2 EB K, provocando que se inicie

el maximo visua1~ o

se alcanza poco despues que el d.e “1a- lununosidad. holometrtca.’v

En esta etapa, la luminogsidad bolometrica ‘de: 1a nova va .

.del punto A al B de la figura ILi4, en la cual se muestra un

-esquema del comportamiento de dicha cantidad con el tiempo para

una nova lenta . que involucra una enana blanca de 1 Mo (a), asi

como 'la trayectoria de su evolucion en un diagrama de
"Hertzsprung - Russell (b). ’

En el maximo visual, las temperaturas efectivas tipicas

eenc unal nova disminuyen hasta 1 E4 K, lo cual, para luminosidades

mayores de 1 E4 Lo implica -un--radio mayor que 2 E12 cm, por lo

que el maximo en el visible se alcanza cuand.o la envolvente ha .

. sSufrido una expansion constideradble y-o eyecciéon dae masa.

Durante esta fase. la nova pasa de B a C en la ﬂgura II.14.




- cnnea contin
d.e una nova. lenta que 1nvolucra a‘“‘una: enana hlanca ! SR
una masa solar. D). Diagrama H"R en donde se- muestra 1&]
trayectoria que sigue dicha - nova durante 1a’ erupcion.@‘
~(Tomada de Truran. 1952) ' :

(Starrftield. ‘Sparks .y Truran '._‘1976. .8 ' T
..-1978; Starrfield, Truran y Sparks, 1978). ‘10 cual concuerda’"
[’ perfectamente con las observaciones. Conforme dicha envolvente,

.rica. en hidrogeno. --__se va. consumiendo. ‘en - parte por el quemado

consistente con la. ‘evolucion; hacia- 1uminosxdad_es;,;ne

. Una enana blanca: con radio constante. . 7 R
B Sin embargo, en esta etapa surge un prohlema con las esca.las‘
de tiempo, pues una vez que se acaba el ‘combustible nuclear, el
enfriamiento subsecuente deberia ser muy parecido al de una
renana blanca normal, sin emhargo. 1os tiempos de: declinacion
observados -en las novas son’ mucho .mas cortos, por: 1o que. se

~ cree- que la presencia. de la companera acelera en gran med.ida la
: declinacion.

PR Volviendo a .la etapa del desbocamiento nuclear. cuand.o se
lntcla. las temperaturas  son -relativamente bajas, por . lo que el
ciclo que domina es el de la cadena proton proton; ‘al aumentar:la’
temperatura este proceso se vuelve poco eficiente, - dominando:
‘entonces el ciclo CNO.  Sin embargo, cuando la temperatura rebasa
los 1 r:a K la. tasa de generacton ae energia se ve llmttada,




i ;{embargo.

por las reacciones mas lentas de este ciclo que son 1nsensibles
a la temperatura ; puesto que en esta etapa la degeneracion va
ha sido ,_rota, ocurre una expansion muy rapida.. cuyo tiempo
caracteristico es menor gque el de las reacciones mas lentas
antes mencionadas ( t = 3 min. ). que tiende a sofocar el
daesbocamiento. Para evitar esto, es necesario que la energia
“disponible en dicha escala de tiempo, sea grande; lo cual, a su
vez, depende fuertemente de la fraccion de nacleos de C, N Y
O en la envolvente (Cameron, 1973).

Para una composicion gquimica semejante a la solar, se
encuentra que, aunqgue se logra el encendido de las reacciones
nucleares, la violencia del desbocamiento es muy limitada, dando
como resultado un aumento relativamente lento en el brillo hasta
el maximo, mientras la envolvente se expande a Dbaja velocidad.
‘'Un modelo de este tipo explica perfectamente el comportamiento de
las novas lentas (Sparks. Starrfielda y Truran, 1978). .Sin

d.ich.os modelos. ‘con composiclon quimica semeJante a.-
no pueden explicar »el, comportamiento d.e 1as novas,

P- : :

S Starrfield. ] ,
‘jjsuponlendo una sobreabundancia de Gy ' 1 ' "3
’de luz que muestran el ‘incremento  inicial’ caracteristico de las
» novas raplaas. 'En _particular Kenyon 'y Truran (1980), al -

”-:},calcular an modelo con: una ‘enana hlanca de 1.25 Mo y una

envolvente con una fraccion de’ ‘masa de 0.3 ‘en forma de C.,N Yy

una sobreabundancia ‘de C, N° YO, una corre‘laclon ent‘
. fraccion ‘de . masa ae elementos pesados (Z)‘ Y 1a clase
velocidad de. 1as novas. . -

,clasicés'."
ultimas

~igualmente repentino que el de las clasicas, es‘mucho menor. de
entre dos y seis magnitudes.

, b) La declinacion suhsigulente es casli 11neal ‘hasta
-llegar a un estado seme.jante ‘al anterior a la erupcion. Esta
declinacion es casi tan raplda como su abrnlantamtento. (de
‘ dos a diez . cuas) )

L ) Todas ellas son recurrentes. con - perlodos ae entre 20 vy
,50 dias. aunque existen -casos extremos ae . 10 y 400 dias.

Al 1igual que en las novas clasicas. el tlempo entre
QPUPCIOnQS varia: para cada nova y aun para una mlsma..aunque
;estas ultimas varlaclones son pequenas. :

_;::obtuvlenen una';curva d.e luz conslstente con la observada en,

a) El1 abrulantamlento que sufren 1as novas enanas,:a nf-Iue



EXisten novas enanas cuyo comportamiento es bastante regular
Y la curva de luz de sus diferentes abrillantamientos semejante.
A estas novas se les denomina, en ocasiones, estrellas tipo
U. Geminorum (ver figura I1I1.15). :

Otra subclase de las novas enanas, las Z Camelopardalis (2
Cam), estan carcterizadas por presentar, en sus curvas de luz.
periodos de “calma“ prolongados (ver figura I1.16).

‘Algunas novas enanas. en ocasiones llamadas tipo SU UMa
(Vogt, 1980), sufren periodicamente abdrillantamientos muy
Prolongados, denominados supermaximos. En ellos 1la nova
permanece en el maximo, o muy cerca de él, por tiempos mucho
mayores que los normales (ver figura II17). Es notadble que el
tiempo entre dos supermaximos es de tres a diez veces mayor que
el que separa dos maximos ocurrlendo. ‘ademas, con mayor
. regularldad

- Probahlemente. ‘las: componentes frlas ae este tipo . de novas
)¢ ~'_7d.e'»- secuencia prlnclpal‘ (Vogt. 1950) .y la. causavde ~los"

WA o 4 41 "
S200 - D e o300

Tiempo (dsas) . o R
Figura II 15;4_Esquema de una curva de luz de una nova

‘ rum. ‘(Tomada de Kitchin, 1982). : .

3 300 200 300 %00 50
Tiempo (dfas)

500 - 600 o 100 800 900 T Y00
'x‘j.ompo (dfas)

Figura II.16 Esquema de la curva de luz de una nova
o tipo. Z cam. (’romada d.e Kitchin. 1982) : -
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~ Figura IL.17 -Maximo y. supermaxlmo en- vw’"_ﬁyva‘.' RV B
"[(Toma‘da dg ,Warner._ 1975) S ) R L - PR S RIS a

]rlos v mucnos ’f‘de ellos ecllpsantes. i

ha - ohservado ‘que las lineas en emision se debilitan muy poco,; .

por 1o que, seguramente, la region de dona.e provienen es solo

ecnpsada parcialmente. . .
E

: . e!‘d.ld.a de masﬁ sea mayof en una nova - q‘ .
;;enana ael mismo PQI‘lOdO erbttal POI‘ un tactor d.e III&S de tres
i (wnyte y Eggleton, 1980) | -




2) ESTRELLAS SIMBIOTICAS.
A) Propledades Generales.

La defincidon clasica de las estrellas simdbidticas,
propuesta 1lnictalmente por Merrill en 1941, se refiere a objetos
estelares gque muestran, simultaneamente. caracteristicas
espectrales propias de una estrella de baja temperatura (tipo G o
mas taraia) 4 lineas en emision de alta excitaciéon vy
grado de 1ioniZzacion. .

Diversos autores incluyen, algunas veces, criterios
adicionales en la definicion de una estrella simbiodtica; por
ejemplo, Bovarchuk (1975) menciona gque el Dbrillo de la estrella
Puede variar hasta por 3 magnitudes durante lapsos de varios
anos. Bovyarchuk agrega que una de las caracteristicas mas

:Erecuentes en estas. estrellas es 1a variacion 11‘1‘89’1118.!‘ en su

‘-hrulo Y -que 'su’curva. -de: luz : "podria .ser considerada como todo .
.an: compleJo de peque n‘a‘sv ratagas slmultaneas"~* "Allen (1979) .
,,1ntenta especificar un: poco mas 1a«~deﬂn1c10n :
simbidotica, requlrlendo la “‘existencia’ d.e sila "A4686 -
- de Hell en emision como un indicador. de ‘alta’ excltaclon.vsin'
‘embargo; el mismo ‘Allen  comprueba mas adelante. que este -
requisito no.es .adecuado, debido al. descuhrimiento de. lineas de
“CIV y ‘Hell en el espectro ultravioleta de. estrellas que carecen :
ae 4686 . en-: emision. '

_Por_esto. parece preféri:ble mantener la definlcion 1n1c1a1

Aunque existen modelos de estrellas simbidticas
‘una sola estrella, el modelo mas aceptado’ actualmente. G g
g,ﬂcosidera slstemas binarios interactuantes, compuestos por una

;una estrena-- K

gigante de tl?O tard.io que esta cediend.o material a .una

irial. circundante que ;,e'sta siendo excitado.npov

compacta. Y el contiynuo ultravtoleta seria emitid por ‘@1 gas 7
esta ultima. Mas adelante se’ veran con .mayor. detalle,‘
~a1gunos modelos para estrenas simbioticas. o

B). Carécteres espectrales.v

- LLos caracteres espectrales de las estrellas slmbioticas.’
© .descritos en el inciso. anterior no son exclusivos del intervalo
evisible. A contlnuacion sSe describen las observaclones en’ 1os
diferentes. rangos espectrales.

a) Rayos X.

. De 1;; estrellas simbidticas que se conocen ("150) solo a




;Kwok‘f»y ‘Leahy- (1984) encontraron ‘emision en rayos XK

corresponden a emision Bremsstrahlung ‘Aegas circumestelar con

algunas de ellas Se les ha detectado emision en rayos X. El
caso mas importante es el de V2116 Oph, descubierta por su
emision en rayos X siendo, ademaas. la inica fuente
conocida de ravos X duros entre las simhioticas

seria ae esperarse que en aquellas simbioticas cuvyo
espectro muestra 11neas ‘en emision correspondientes. a
potenciales de ionizacion superiores a l1los 100 eV, se detectase
emision en rayos X suaves; sin embargo, es posible que esta
emision no llegue a observarse debido a la presencia de gran
cantidad de hidrog‘eno neutro frente al objeto (lo cual
1mp11car1a una region limitada por radiacion) o Dbien, al
pronunciado gradiente espectral de la fuente de rayos X en la
region de longitudes de onda cortas. Esto 1nltimo sugeriria
que dAaicha emision en ravos X es de origen termico. correspon-
diente a un cuerpo negro con temperatura alrededor de 1 ES K. En
las estrellas  simbioticas que han presentado erupciones
'A-,(”outbursts") -mas. recientemente (RR . Tel, V1016 Cyg. Y HM Sge),

os: espectros que o:btuvieron concluyen que dicho e'spectros

T o= 1 ET K. Proponen, ademas. que este es el gas chocado;

. producto de: a interaccion del vlento rapido proveniente dg'L-

k la enana blanca ‘con. el que proviene d.e la componente tard.la

b) Ultravioleta (U VJ

Las primeras observaciones. - mostraron. . simplemente. un :

".',continuo correspondiente a un cuerpo negro a temperatura de

aproximadamente 1 E5 K y Ineas en emision, superpuestas a .
~este,. formadas .en un,gas de. alta d.en.sidad.. sin ‘embargo,  al . .

S representado - por combinaciones:
~‘caliente y el continuo de.un gas.- CEn cuant._o.‘a_-.l : :
~ emision, comunes a todas las ‘estrellas simhioticas. en'
'clertos casos aparecian anchas ¥ con  cierta estructura,

analizando: = .

‘mlentras que en otros no se podian resolver. Los anchos ade -

estas lineas llegaban a _ ser del orden de cientos .de Km-seg, 1lo
cual excede por mucho las velocidades orbditales y suglere 1la
existencia de un flujo de gas entre las componentes. o Dbien, ,de
la expulsion violenta de-material.

© rLa dificultad en explicar el comportamiento del continuo
U.V. es evidente si .se consideran. todas sus posibles :fuent.es por:
~eJemplo: 'la componente callente. el disco de acrecion, la
frontera ' entre el dlsco ‘y''lal estrella.\radiacion -1ibre-libre;
libre-ligado y emision d4e Aaos fotones proveniente de una
nebulosa estratificadaa de nidrogeno v helio, lineas en
emision deblles que pueden llegar a superponerse entre sly
la radlacion provenlente d.e 1a region de la componente frla-




que es calentada por la compaﬁera.

C) Visible.

"En 1la region visible ael espectro es donde las estrellas
stmbioticas presentan 1las caracteristicas ‘que originaron su
nombre; es decir, fuertes ilineas en emision  que, en
ocasiones, corresponden a Atomos con muy diferentes grados de
excitacion, superpuestas a un espectro tipico de una estrella
tardia (G a M). Es en este rango espectral donde se tiene 1la
mayor cantidad de observaciones y es, por tanto, donde se conoce
con mayor detalle el comportamiento espectral de este tipo de
estrellas.

En 1la. figura I[1.18 se observa un esquema del espectro

~....visible que: puede tener una: estrella: simblotica ) ,
: ~.En: las: estrellas simhioticas "tipicas" ademas del
espectro caracteristico que = -8 acaha ‘de mencionar. se presentan:
""»’»‘;variaciones qae: hrlllo. ‘mas’: o menos: 1rregu1ares ] g L
(™ 1 mag.) 'y en escalas de tiempo de’ varios _me es ‘o:hasta anos.f '

estas variaciones son las que fueron descrltas por Boyarchuk‘

(1975) - como .un conJunto ‘ae rafagas simultaneas. - En. muchas
-;ocasiones se ohservan. ad.ema.s. variaciones de mayor amplitud. D
con tiempos caracteristicos tambien mayores; - generalmente% :
*estos ahrn.lantamlentos son de entre 3 Y 5 magnitudes, aunque en
: Aden o

vincremento 1n1c1_a1-i' : a : ,
“llamado ‘a las estrellas simbioticas "estreuas tipo nova“ o
; - Es necesario aclarar que las distintas ‘estrellas: presentan»;'
~diferentes curvas de luz v, .mas aun, es posible que 1las
caracteristicas ae. vamabxlidad. en una misma estrella, cambien

ni { iterentes tiempos

“establecer una correlacion entre las C
"3"’per10d1cas en el Dbrillo y .su. comportamiento espectral.v Asz'_.j
- Clatti- (1982), basandose principalmente ‘en el espectro ae Z -
And, que es conslderada el ‘prototipo de- estas estrellas, presenta
- una amplia descripcidon de su evoluciéon espectral. de lo cual
se resume lo siguiente:
: 1) Cerca del .minimo en brillo se observan fuertes lineas.
. en emlsion de Dbaja (Fell, [Felll) y alta (Hell, C(OIIIl)
excltacion (sobresaliendo A4686 de Hell, que en ocasiones
‘es mas intensa que Hp) y el espectiro en’ ‘absorcion de una
L ‘glgante 0. subgigante de tipo M, en el cual sobresalen las bandas
AT
11) Cuando la estrella’ aumenta en hrlllo.,las .bandas de TiO K 5
Se  vuelven menos prominentes; las lineas'nebulares vy las e
lineas en emision de alta excitacion disminuyen progresiva-
mente de intensidad (aunque algunas otras lineas pueden
~ fluctuar) 'y ‘aparece un espectro tipo “"shell" (con perfiles tipo
P Cygntﬁ-en sus uneas) temprano. cuyo continuo domina. la

13




reglén fotogréfica Yy cubre al espectro y.

iii) Alrededor del maximo Yy en el, desaparecen las
emisiones nebulares y las lineas dae alta excitaclon quedando
solamente lineas de H, Hel, cCall vy, en ocasiones, [OIII]
Cexcepto’ en V1016 Cyg, donde permanecen lineas ’de alta
excitacion (Fitzgerala vy Rilavaki. 1971)] las 1lineas Ade
Balmer dAdisminuyen, observandose en emision Solamente las
primeras d.e la serie (hasta He); el continuo de Balmer se

observa déebilmente en absorcion. Ahora el espectro tipo
"shell" se observa claramente, con lineas metalicas de TIilI,
Mgll, Fell, (Felll, etc. En la mayoria Ade 1los casos 1las

emisiones Ade H y Hel presentan, tamblen, componentes en
absorcion desplazadas al azul. _Se ha reportado que en esta
etapa el espectro de absorcion tardio desaparece, Sin
-embargo, Mammano et al.  (1974) reporta dque las bandas de TiO en
el ro.jo ‘y.ocercano 1nfrarroJo se. observan ‘durante la’ erupcion.
: aun"' cuand.o-% los caracteres"‘P Cygni son ya: claros._,,_,,..f
lv) “Enslas decllnacion - se . sigue’ una‘” secuencia contraria es..
decir..desaparecen los. caracteres Pz 0ygn1 ‘de ‘las‘® 11neas."{)
,mientras que el conunuo ‘azul  se vuelve mas importante y-las
‘ llneas de Balmer vuelven a ohservarse tod.as en emision. ‘al .
rigual ‘que e1 continuo. . Aparecen de- nuevo 11neas en emlsion-
prohibidas v permitidas con grados de: 1onizacion cada vez mas,.
altos con-.forme disminuye el hrulo estelar.: : S
, ,Tod.o este esquema sugiere que existe eyeccion d.e material

ervar que el comportamlento es’ similar al

-ES’ 'interesante o

.d.e ‘una explosion de nova," aunque 18.5 velocidades.»masas y :

tiempos involucrados son mucho menores. -
' ‘En el maximo. la escaces d.e lineas pronibidas. ndlca,___-

¥
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thura II 18 Esquema del espectro visible de una”

» estrella simbiotlca.‘('rom‘ada de Allen, 1984D).




Otra caracteristica muy importante en el espectro visible
d.e las estrellas simbloticas es la banda en A 6830, la cual
ain no ha sido identificada vy s0lo se ha observado en estas
- estrellas y en algunas novas recurrentes (RS Oph: Joy VY
Swings,1945) o lentas (RT Ser, V1016 Cyg, V1329 Cyg, HM Sge:
Swings, 1970 y RR Tel: Tackeray y Webster, 1974), las cuales, por
lo demas, caen dentro de la definicion que Merrill aa para
las estrellas simbidticas, al menocs en 1la etapa de su
eVOlucion durante la cual aparece la banda en A 6830. - Esto
1ltimo ocurre desde la etapa de transicion hasta el principio
de la, declinacion final de la nova cuando, ademas, aparecen
las lineas en emisién de mas alto grado de excitacion, lo
cual indica que el potencial de ionizacion del atomo del cual
proviene esta banda debe ser alto, cercano a 1los 100 eV.
En A 7088 aparece otra banda en emisidon, aunque solo
cuando A 6830 es muy intensa. Allen (1980 Db) presenta un
.. estudio detallado de ambas bandas en 60 estrellas sim:bloticas.
,obteniendo los siguientes. resultados:: :
G 1) Encuentra una. fuerte correlacion entre las 1ntensxd.ad.es o
1o—;gua1 ‘aunado a -la:. semeJanza d.e sus perﬁlesT B
. : « elacionadas entre. si. . o
1.1) A partir de.’ los perﬁles observad.os en ambas :ba.ndas e
. __concluye que puede tratarse de una linea 0. varias ensanchad.asi,
~.por efecto Doppler, con lo que, las velocid.ad.es 1nv01ucradas.;.._
v,,‘_estarian alrededor de 1000 Km-seg. Ademas. debdido ‘a  la-
. tendencia ae las lineas a mostrar dos maximos. Allen cree
muy. probablemente._ los perfiles sean prod.ucld.os por:
‘ S1 ‘esto. es. verdad. /signiﬂca‘—ff‘

j;parecen ir en contra ‘de 1los modelos’ para . simbioticas v novas:; .
-lentas :basad.os en una sola_ estrella, en cuyo caso las bandas en -
.-.ahsorcion ‘ae TiO afectarian en mayor grado a la banda en
~7 AT088. Ad.emas, en ~los modelos Dbinarios,. en-. ;los cuales una

- Mo var-iable Mira:f pierde -masa- y ‘

provenlr; estas hand.as" : : FI A ” S

~QLTOo hecho ‘que:- d.e:be tomarse en cuenta al 1ntentar una»
.ldentificalon de estas :band.as es que las transiciones que las
originan 'deben no ser prohibidas; esto se sabe porque existen
estrellas simbioticas ‘que presentan fuertes bandas en A\
6830 vy 7088 y que, sSin embargo, no muestran 11neas prohlhtdas
‘en su espectro, 1o cual indica que dichas band.as no son afectadas
por desexcitacion colisional. .

Allen (1980 'b) suglere varias 1dent1f1cac1ones posibles para
estas bandas y las obJjeciones que cada una presenta. Algunas de
las posibilidades que menciona son las_ sigulentes: transicion
8% ->.54. . de Ca . X . (Pp.1.z189_ eV); transicion 3d -> 3p  de NaIX
(p.1.=264 eV). NeVIII, FeVl y~-o FeVII. De las cuales, 'las dos
ultimas son las que Allen considera mas plauslbles




d4) InfrarroJjo (I.R.)

Las primeras observaciones en el cercano infrarroJjo
mostraban a las estrellas simbioticas tan solo como gigantes
taraias. Datos pos:terlores mostraron que un subconjunto de
ellas tienen emision en el rango de 1 - 4 u, dAdedbida al
pPolvo circumestelar. Webster y Allen (1975) las dividieron en las
subclases § (stellar) y D (dust)., dependiendo si dominaba 1la
contribucion de la estrella fria o la del polvo en dicho
intervalo de longitudes de onda.

La emision del. polvo observada es muy parecida a 1la
encontrada en gigantes tardlas. excepto porgque corresponde a
una mayor temperatura. De Allen (1982) se resumen las siguientes
correlaciones encontradas entre los tipos S o D y las caracte-
risticas espectrales Ade las simbioticas correspondientes:

Las estrellas simbioticas tipo D muestran, por 1lo general,

-evid.encla de. envolventes 1ontzadas mas extendldas. que d.an

'~ lugar a emision deébil en radio y a la formacion de lineas = -
_:";pronlhld.as.
el espectro_« d.e una sim:biotica tipo

Cuando“‘se llegan a observar este tipo :de. Lineas'enr;?i
ﬁdicnas;;uneas t a T
ser’de. alta- excitacion..suglriendo con ello que ‘muchos’ obJetos‘*"

~del- tipo S estan 11m1tados por d.ensid.ad mientras ‘que -los

‘,'-'~_ohJet.os tipo D estan limitados por . rad.iacin. a1 menos ‘en

; algunas zonas.

‘Feast  y SIJ.S colaboradores mostraron en una’ serle de

‘articulos (Feast et al. 1977, 1983,.a vy b; Whitelock et al.,

1mpox4tanc1a.

11983 :"’a‘ ¥ .b) que fla componente tar‘diar de -las simmotlcas ael . |

pues es‘e'xi esta region d.ond.e p\ied.e estudiars ;
componente taraia ael slstema' mas aun. se ha POdldO detec—

-~tar dicha componente aun- en aquellos casos en d.ond.e .no se

I Frogel (1973), xaminando la- intensidad. ,d.f_
“absorcién de’ agua Syeede ‘co-en 1,9y 2. 31;‘. . respectivamenzte.; [P
,encontraron .que: el .indice de color . f2. 31 . t2.21. (la: mag’nitud -

en 2.24 mide ‘el continuo) es un Dbuen 1nd1cador ael tipo
espectral y de la clase de luminosidad en estrellas. tipo M. Esto

“ha permitido clasificar las componentes M d.e algunos sistemas

slm:bioticos. ‘encontrandose’ que la mayoria dae elias son

‘gigantes M normales vy, en algunos casos, supergigantes. sin’

embargdo, hay que. tomar en cuenta que en las.estrellas‘
simbidticas existen <factores ‘que pueden afectar el espectro.

- observado de la componente frla. como-lo es 1la emlsion debida:

»mal ~Polvo.’ circumestelar e

e) Radio.

En 4una\ busqueda de fuentes de radio entre las e,s,trella's“




- ‘region. opticaménte gruesa.

simbioticas realizada con el V.L.A., Seaquist, Taylor y Button
(1984) encontraron emision en 4.9 GHZ en alrededor del 25 % de
Su muestra, de las cuales, aproximadamnete la mitad tambien
mostraban emision en 1.5 GHZ, siendo, generalmente las de mayor
intenstdad en 4.9 GHz.
: En un catalogo de estrellas simbidticas de Allen (1984
‘D), el porcentagje de fuentes en radioc que reporta.es similar
(~e21x). En el la muestra es mas completa que la de Seaquist
et al., con 129 estrellas simbioticas Yy .15 ob;etos que
probablemente lo sean. Es notable que en este catalogo 14 de
las simbioticas con emision en radio son de tipo 8 en LR,
mientras que 13 de ellas son tipo D; esto representa un 14 x de
las simbioticas del tipo 8 y un 52 % de las del tipo D,
respectivamente. Sin embargo, esto no significa necesariamente
'que wun mayor .porcentaje de simbidticas tipo D pPresentan
emision . en -raadio,. ,puesto que - puede  ‘haber  efectos de
'seleccion._ Seaqulst et - al... (1961) - hacen notar-..que . 1as.
L .son : ge,‘neralmente mayores - '8

. en Hp, asi como al hecho de gque -este. tipo .de. sunbxoticas
“ tengan polvo circumestelar, puede significar que - solo . Se.
esten detectando las de mayor luminosidad en el visible. El
mismo Seaquist - y sus- colahoradores.. encuentran tambi}en que los;_j
i ‘ v.ohserva---*

o llhre lib e ca=o 6)"
Encuentran.

tuentes con indices espectrales menores -son sistemas d.el tipo D S
Ay' eso 10 explican con 1a posible contribucion d.e componentes -
opticamente ’ delgadasw R o i -

1 SAan

.~Lon - €3Lve CLr0. e . en valores :
- espectral  y, al compararlos con. los indtces espectrales-
{-ohservados dAeducen que. proham.emente en una fraccion bastante;_
considerabdle del viento, el hidrogeno permanece. neutro.

Por otra parte, es importante para 1los modelos de estrellas
simbioticas 1lo mencionado por Kwok (1982) en cuanto.a que las
‘estrellas simbidoticas mas brillantes en radio (RR Tel, V1016
Cyg y HM Sge) son todas novas  lentas que han: tenido ‘alguna.
verupclon reciente (1945, 1964 Yy 1975, respectivamente), lo cual-
le sugiere que 1la emision en radio esta relacionada con.
procesos de»eyeccion d.e materia como 1os que ocurren en la.s‘
- IAOVas. : B D .
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- Estrellas simbidticas: &Estrellra Caliente con una Envolvente Fria?

‘Figura I1.19 ‘Modelos de una sola estrella para
- (Marina Hele, 1982). -

simbioticas.




C) Modelos de estrellas simbioticas.

Como se menciond al principio de esta seccion, existen
meodelos que tratan de explicar las observaciones de las estrellas
simbioticas en Dbase a una sola estrella, ¥y otros que 1lo hacqn
en base a un sistema binario, siendo estos ultimos los mas
aceptados actualmente; sin embargo, dada la gran diversidad Qe
objetos que pueden ser clasificados como estrellas simbioticas,
no todas ellas tienen que ser binarias, por ejemplo: V1016 Cyg ha
sido descrita por modelos de una sola estrella (Kwok, 1977;
Nussbaumer y Schilqd, 1981; Kindl et al., 1982; etc.

a) Modelos con una sola estrella.

Existen dos tipos de modelos que involucran una sola
estrella' agquellos que las describen como estrellas calientes
rodeadas. de una envolvente: fria y los .que las suponen estrellas,g
‘_:fr as ‘con:-una’ envolvente callente.,‘ (vease la figura: "IL19).
: - .Dentro- del -primer. - .grupo de. mod.elos se’ encuentra -3 O de‘vjv‘_
: _uss:baumer ‘Y- Schild:i (1981 para V1016 Cyg. quienes da- describeni;}..i-'f
‘como uria nebulosa planetaria muy. Joven, con una estrella:
'central con T > 1.6 ES K y Rx * 0.06Ro, rodeada de una masa. de
_hidrogeno ionizado de aproximadamente 3 E-4 Mo; dichos autores
- plensan que dicha: envolvente pudo haber sido arro.jad.a por 1la
.estrella; cuando esta era ‘una gigante roja cuya. velocidad ‘de. -
‘-;‘escape era  menor Yy, poster _mente 1a ‘gigante se transformo en
una subenana muy. ;callent : s

»que ‘este ‘modelo ‘no explica ‘las: variaciones observadas en V1016j"_
- Cyg ( Harvey, 1974; Taranova y Yuadin, 1983) Ad.emas, en el LLR. -
“ha sido observada una banda en -absorcion d.e coO, tipica de una-
- variable Mira: (Puetteer et al., 1978) gue no puede provenir de
: - : :pues requxere de condicioneslfotostericas

«;mucno ma.yor que,; la de la fotostera de la esA rel a_m_a que;;
*pertenecen. ‘Un modelo de este tipo es: el ‘propuesto. por Wood en:
1974, qulen considera quela relaJaclon de ~las oscilaciones
en. una estrella de. la rama asintotica .producen frentes de
choque que disipan su energia en la envolvente. El1 principal
Problema de estos modelos es el explicar la ‘existencia de una
region caliente y oOpticamente gruesa que prodauzca el fuerte
continuo U.V. observado en el espectro  de 1las estrellas
simbioticas. ‘ : ‘ .

b) Modelos binarios

Ciertas caracteristlcas d.e las estrell‘as simhloticas.
como sSon el espectro compuesto del que ya  se ha.:blo Yy las
variaciones clclicas tanto espectrales como fotomeétricas que,
en algunos casos se ha comprobado son producldas por eclipses.




apbyan fuertemente 1los modelos binariocs para estas estrellas.
(Figura 1I1.20).

HARINA HELE
OCTOBER -133) .
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Estrellas Simbidticas: ¢Acrecidn sobre la Compafiera?

Figura 11.20 Modelos binarios de estrellas
‘Simbioticas. (Marina Hele, 1982). , '




Para poder “construir® una estrella siml;iética Se
necesita: 1) Una fuente AdAe continuo de tipo tardio, ii) una
fuente de gas circumestelar y 1ii) una fuente de fotones
lonizantes. Los primeros d4dos requerimientos son satisfechos con
la " presencia de una gigante o supergigante de tipo tardio.
Puesto que estas estrellas poseen vientos estelares cuya tasa de
perdida de masa aumenta al aumentar la luminosidad y disminuir
la temperatura efectiva, los meJjores candidatos para formar
sistemas simbioticos son las gigantes M. Esta conclusion es
apoyada por las observaciones, pues la mayoria de las componen-
tes tardias en simbioticas son de tipo M (con solo algunas K
Yy muy raramente G).

Ahora, teniendo a la componente fria del sistema, solo
falta determinar que tipo o tipos de estrellas pueden ser las
companeras mas calientes.

: : , (1982), .siguiendo la. evolucion de
ario ‘en el cua]g

‘uan
se. tenga. en : a.lgun momento. a.

- ©C ':flguraciones que d.arian lugar ‘a. ‘una estrella simbiotica.i
De ellas, la mas probable es la de un 'sistema Dbinario- iniciand.o
-sua segund.a etapa de transferencia de masa. La componente fria
de -~ este sistema seria. como ‘va se dijo, ,una . gigante roJja

-,cercana a - la rama. asintotica. que se esta expandiendo pero

que aun- no. ha ‘llenado su-:; 1obulo de Roche; la componente””

“de’. que la’ acrecion 81 fuese : 1mportante. de’ ‘manera‘’ 'que ‘el
material acretado propicie el encendido de reacciones nucleares’
en ‘las - capas externas Qe la enana, estas: reacciones se

‘de ._a’crecion ..,‘q
(slmhiotlca tlpo Algol seg’un Plavec) SIn embarg‘o.-“
' ohservaciones ‘en radio parecen ir 'en contra de esta- posibuidad..

: Con el objeto de lnvestigar que tipo de modelos Dbinarios dan
lugar a espectros de simbioticas, Kenyon y Webbink (1984),
calcularon espectros entre 1000-2J71 y 2.572m-1, a partir de un
modelo con tres componentes: 1) una gigante tardla. i) una

sistema,: e

‘con’, lumxnosidad ‘semejante a la

companera caliente y 1ii) una nedbulosa circundante de H y He,

‘que .es ilonizada por  esta t1l1tima.  En sus modelos, la componente
caliente puede ser una fuente estelar caliente o bien un disco de
‘acrecion sobre una enana: blanca o sohre una estrella d.e
Secuencia  principal. .

Al comparar 1los espectros que obtienen con 19 espectros,
ohservados encuentran que en algunas de las estrellas
slmhiotlcas observadas (Z And, CI Cyg, YY Her, AR Pav ¥y CL Sco)
las propiedades del continuo pueden ser explicadas en base a una
estrella de secuencia principal acretando material a una tasa de




1 E-S5 Moe-ano; no obstante, en estos casos, los flujos en las
lineas de Balmer predicnos estan por deba. jo de los observados
por un factor cercanc a 2.
En otros sistemas (BF Cyg. AG Dra, V443 Her, RW Hva, SY Mus
Y AG Peg), las observaciones se explican suponiendo como
componente caliente a una estrella con temperatura del orden de
25 E4 K y radio de aproximadamente 2 Ro. Sin embargo, ninguno
de estos modelos puede predecir el £lujo tan grande observado en
#2171 4686, siendo inferior el predicho tedricamente hasta por
un factor de 100. Kenyon y Webbink concluyen que, en el caso de
las estrellas de secuencia principal, el mecanismo aocminante de
lfonizacion en la nebulosa puede no ser 1la fotoionizacion, v
proponen como mecanismo alternativo que las ondas hidromagnéeti-
cas generadas en la superficie de 1la estrella, disipen su
S ,energia en la nebulosa.k Es 1mportante notar que ninguna de las
f—,‘estrella.s simbioticas ~con que comparan sus modelos coincide con

gen ‘el espectro ‘ae- mucnas estrellas slmhiotlca,.
(1983), proponen tres posibles explicaciones: 1)
fuente ionizante sumamente caliente (T=2 ES °K). 1)  que la -
- region ‘de donde provienen las lineas en emision este_‘_
~‘limitada por densidad v, finalmente 111) que en realidad la =
“intensidad de  A. 4686 no’ sea.tan ~alta, sino - mas bien la
tensid.ad .ae’ p sea 'baja. Cualquiera Ae -estas_ posih;lldades“
‘ i , a"embargo. -Se. f;pod.rla 1ntentar‘j_.‘

muy intensa son tipo S _eso apoyarla la segunda_ posihiudad.
En cuanto_a las erupclones que se observan en muchas

- estrellas simbidticas, dado que su evolucion espectral es tan

: pareciaa- a’ la gque slg‘uen las erupciones -en una. ’'nova, varios

; : e en ambos tipos de

n;-. vespecial’ -han

v .imaterial ""‘sobre una- estrella d.e secuencla principal o una enana’. -

- :blanca; el .otro consiste en el encendido ‘de: ‘reacciones nucleares,
sSodbre 1la superficie de la enana blanca- (Tutukov: y Yungelson.ﬂ
1976; Kenyon. y Truran, 1983), de manera semeJante a como sucede
en una nova. Estas reacciones provocarian que el material mas
externo fuese expulsado y al chocar con el viento provenlente de
1a gigante M, se produciria una region en donde el gas llega'
a tener temperaturas muy altas, de dAdonde provendrla la
radiaclon mas energetlca. Kwok vy Leahy (1984) proponen que
fdlcho gas chocado seria la fuente de rayos X que se observa.

-Segan.. ‘Kenyon y Truran (1983) las erupciones extremadamente
lentas (comparadas con las que ‘ocurren. en .las novas)- de.  las
*novas simbioticas", parecen ser tipicas de enanas - blancas
acretando material de una companera mas aleJada. lo cual
1nd.1ca.r1a que las erupciones Ade las novas clasicas son

. aceleradas por 1la 1nteracc1on de la envolvente de la enana
--blanca fcon su companera muy cercana




REFERENCIAS CAPITULO 1II.

Allen, D. A., 1979. I. A. U. Colloguium 46, 125.
1980a. M. N. R. A. &., 190, 75.
1980b. M. N. R. A. &., 192, 521. -
1982. I. A. U. uolloqu:um Noe. 70 “T}Je Nature
of Symblotic Stars”, 7.
1984a. Astropnys. and Cx‘pace Sci., 99, 101.
1984Db. FProc. of the Astron. Soclety of
Australja. 5., 369.

’Ada:nisf, S.,.1983. "Ult.rav.lolet Studles of P.Zanetary Nebulae and
Lol et heldr C‘e.nt.ral ‘:‘tar s*, . :Ph. ' 'D. Thesis, Univ. College,
nd.o AL I F TR

',_Baldwin J. R., Frogel. J’».-;-'A’;i-9_”'_Péi~s'fs”o'xj1‘._'vj

;TE}&fié?é
‘184, 427. Tl

'Bode. M F. y Evans, A., 1980. Astron. Astrophnys., 89, 158.
Boyarcnuk A. A., 1975. I. A. U. Symposium No. 67, *Variable
: LStars and ‘-Ttellar Evolutfcm” SBTT

1973, q‘pace ’qu Rev.. 1

Capriotti, E. R.. 1973. Ap. J. 179, 495.

apriotti, E. R. . Cromwell R.H.vy williams, R. E., 1971.

"""T'VCruise AL MY, 1977. Nature,. és'(;.”easf.' L
Dokucnaeva, 0. D., 1976. Inf. Eull. Var. Stars, No. 1189. -

Feast M. W., Catchpole, R. M., Whitelock, P. A., Carter, B. S. y
) Roberts. G., 1983b. M. N. R. A. §., 203, 373.

Feast, M. W., . Robertson,

8. C., y Catchpole, R. M., 1977.
M., N. R. A. §., : :

B
‘179, 499. ‘
“Feast, M. W., Whitelock, P. A.. catcnpole, R; .. Roberts. G. v

: Carter, B. S., 1983a. M. N. R. A. S., 202, -951- C

Fehrenbach, C. y Andrillat, Y., 1979, ¢. R. Acad. Sc. Pan,s.
" tomo 288, serie B, p. 191, : » .




Fitzgeralda, M. P. y Pillavaki, A., 1974. Ap. J. Suppb
8, 147.

S. vy Starrfield, S., 1978. Aji. Rev . Astron.

Gallagher, J.
Astrophys, 16, 171.

Greenstein,. J. L., 1960. Stars and Stellar Systems Vol. 61,;’6-

ed J. L. Grenstein University of Chicadgo Press,

Freiaman, A., Malin, D.

Griffiths, R. E., Braat, H., Doxey, R.,
schuartz, J. 1978.

F., Murdin, P., Schevatz, D. A. Y
Ap. J., 221, L63. '

Harvey, P. M., 1974. Ap. J., 88, 95.

T}Je Natr.u‘e of

 Hele, M., 1982. I. A. U. (“olloqujum No.
SR q‘ym.b.lot.u C-‘ta.re” .15 124, 223y ?-73

A X C. M Vanderberg. N
1979 Astron, J.v. 81 1619, - :

Joy. A. H. y swings, P., 1945. Ap. J., 102, 353.

"Kenyon §. .y Gallagher. J. S.. 1983. Astron.

. ‘y-a'I"i*tir‘an" J W  §

».-Y Truran J w'

Ke: v 'Webmnk R. F.y v i i
Kindl, c., Marxer . N. V. Nussbaumer v Hoo 1982. ~A§trozz -
.. " Astrophys., 116, 265. |

, ﬁjxsae.‘ Emission Line
on Astronomlcal .:ub.jects . 8 Adam Hllm"!‘ Ltd .3 B

" Klare, G., Wol'f B. v Krautter. g, 1950 AStron. A<tr0PhY“- '

‘ 282
‘Kwok , S., 1977; Ap. J., 214 | | |
S . P v B14. 437 . * Tne Nature of

.-1982. 1. A, U. C‘al]oqu!um No. 70
_ Symblotic stars”, 17.
K’wok' S. vy Leahy D. A., 1984. Ap. J., 283, erh.

“‘Mammano. A.. Rosino, L. v Yildizeogdu, S., 1974. f. A. U. Syamp.
No. 67 *Varijable Stars and Stellar Evolution®, 401.

Mason, K. O., 1977. M. N. R. A. §., 178, 81F.

‘Mayall, M. W

. 1949. Harvard Full., No. 919, 1+




Mayo, S. K., Wickramasinghe, D. T. y Whelan, J. A. J., 1980. M.
N. R. A. §., 193. 793.

Mc Laughlin, D. B., 1960. Stars and stellar Systems, IV.
PStellar Atwmwosplheres”, ed. J. L. Grenstein, p. 585,
Chicago Univiversity Press.

Merril, P. W., 1929, Ap. J. , 69, 330.
1941. P. A. S. P., 53, 121.

"Miller, J. S., 1974. Ann. Rev. Astron. Ap., 12, 331.

Murdin, P., Griffith, R. E., Poundo, K. A., Watson, M. G. vy
Longmore, A., 1977. M. N. R. A. &§., 178, a7P.

Netzer, H., Leibowitz, E. M. y Ferlanda, G., 1983. I. A. U.
Colloguium No. 72 "Cataclysmic Varianlies and Related
O.b.je«. ts"“ Ed M Livlo y G Snavlv D Reidel .

ussbaumer H S y,,' ": "Schlld. H , 1981 Astrnn, o Ast!‘pp.h}r_\, ; T

101 118 /

’oSterbrock D. E., '1971" ~Astrop}:y<u- of Gaseous Né.ruza":
L W H. Freeman and C:o. ‘ S : U
E Payne Gaposchkln c. .,1957 *The Calac tn Nw.se,_»‘. Amsterdam:

. ‘North Holland : ST T T T

S 1by M L. v Sanchez—Magro. C".“.A.
., 187, 15P C

~‘Plavec. M J.. 1952 I.A.U. cmmqmum 70 ;,~:_rjn_e Naturé«of the -

'Pﬁ_etiéf. R. C.. Russel, R. W., Soifer, B. T. y Willner, S. P.,
© 1978. Ap. J., 223, L93. - . ‘
Schwartz, P. R. y Spencer, J. H., 1977. M. N. R. A. &., 180,

) 297. ~ ST T
 Seaguist, E. R., Duric, N., Israel, F. P., Spoelstra, T. A. T.,
S Ulich, B. L. y Gregory, P. C., 1978. Astron. .,

85, 283. T T E ,

Seaquist, E. R., Taylor, A. R. y Button, S., 1984. 4p. J.,
284, 202. | , N e

—




Shields, G. A. y Ferland, G. J., 1978. Ap. J., 2285, 950.

Sparks., W. M., Starrfield, S. y Truran, J. W., 1978. AP. J.,
220 1063.
Starrfield, S., Sparks, W. M. y Truran, J. W., 1976. “Structure

and Evoluation of Close  Rinary Stars” ed. “P.
Eggleton, S. Milton y J. Whelan. Dordrecht Riedel ,155.

Starrfiela ‘Truran, J. W. ¥y Sparks, W. M., 1978. Ap.‘J_..
226 166 v

Stephenson, C. B., 1967. P. A..&. P., 79, S584.

‘ Swings - P. . 1970 sgpectro <copjc' Astrophysics
Herbig v fU of Calif . Berkeley

1982. ”Esqayc jn Nuclear Aqtrop}zyﬁcs.” C A.
. D,_. N . Séhramm: eds: ;

vogt. N., 1980. tston. ‘
‘warner, B.. 1975. I. A. v. Qynrposxum No. 73. » Structure and
':.Evolutmn of. Cloce Buzary C-‘y.:.tem ed P }:ggleton S Muton

‘Retdel |

: AL, Catcnpole‘ :
Carter B. S.. 19531;.5’

Whitelock P. A.. Feast M. w. . Catchpole. R M..‘ Carter B S y
Roberts G.., 1983&.,M N. R. A. &., 203, 351.

i wnitford A. E., 1958. Aston. J.. 63, 201.

wnyte. c. A. y}:ggleton “P. P. 1980. M. N. R. AL 5.0 190,
801 S _ o ,

- Wood,. P.R.. 1974. Ap. J., 190, 609.




CAPITULO 111

EQUIPO DE OBSERVACION Y PROCEDIMIENTO DE REDUCCION.

1) SISTEMA OPTICO.

Los espectros analizad.os en esta tesis se o:b'tuvieron en el
Observatorio Astronomico Nacional en San Pedro Martir B. C,,
utilizando el telescopio de 2.12 m. y el espectrografo
Cassegrain £-15 de Bol;er - Chivens, acoplado a un sistema Ade
deteccion optoelectronlco R e

‘El espectrografo cuenta con: 'tres reJjillas dg: reflexion,
DO, 190 Yy 830 l/mm = las _cuales '-,‘-estan ‘disenadas para .

- ;VAl.' pasar 1& luz pOI‘ 18. reJula. ‘se :forma un patron de‘
d.i:fracclon con maxlmos y mlnimos ‘ae- interferencia.,.. :Los
§ ,maximos du-plen con - la. condlclon de ‘que- -la dlferencla de

““camino Optico ‘entre los naces considerados sea un multiplo
entero . (m) ae la 1ongltud de onda' (A)., y su. distrlbucionli‘

'en donde a es el angulo que forma e1 haz 1nc1dente con. la;
normal a la. red, pm el que forma el orden m del haz difracta-;
- do .gcon - Adicha normal Yy a es la separacion entre las 11neas del‘

s” r
(vease la :figura

III 1)

AC = Eatsen(e)cos(a'/a)J/m = 1 8126 E+7 sene/mn A T Ec. III.2

"donde n es el numero de 11neas por mm ~de ‘la reJilla

. : En ‘la tabla“ IIIl se dan los angulos de resplandor ("blaze
angles") para cada rejilla y 1la long‘itud de onda central que les
corresponde a. ler. vy ao orden :




. NORMAL
DE LA RED |

de,lncidenc!a (cl).. el d.el haz‘refra
e1 a.ngulo de resplandor (eB-”’ :

"Tabla III.1 Datos de las dlferentes reJlllas d.el OMA”"""

. 'angulo de longltud de’ onda central (A)
' 'resplandor ‘ L

El espectro generado por 1a re.jilla ‘del espectrografo es .
do sohre el detector. medxante una d.e las dos camaras con

; X)L e unicamente
':_[’d.e la’- re.Jnla que ‘8e - utilice -y del: orden ‘en que ‘se’ observa. sln’
rembargo, -la. d.ispersmn nneal d.epende ‘“tambien- de: wla’ camarak.ﬁ'-,_ -
.'que, 'se utilice. Mas especiflcamente.- la - dispersion lineal
reciproca en el plano focal de 1la camara esta dado- por ‘

D - (mn/f)cos em | ' Ec. Ii1.3

- Aaonde £ es 1la ,diétancla focal de'la camara.

, ' La figura I1I1.2, tomada de Gonzalez (1982), muestra ‘el
“"’_"‘comportamiento .de la. dispersion lineal reciproca para cad.a
com:blnaclon de reJllla y caAmara ‘a '10.- y 20. orden. e

}
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2) SISTEMA DE DETECCION.

El slstema de deteccion acoplado al OMA consta de un
intensificador de imagen, WL30677, con fotocatodo S25 y un SIT
(Silicon Intensified Target) RCA 4806; en Rulz (1974) y Solar
(1979) se encuentran descritos detalladamente.

La imagen del espectro es enfocada inicialmente .sobre. el
fotocatodo del intensificador, en donde, la imagen de’ fotones
es transformada en una de electrones por efecto fotoelectrico.
Estos electrones son multiplicados Yy acelerados hacia el
:fotoanodo del intensificador por una dlferencia de potencial Ade
12 KV. El intensificador dae 1imagen esta acoplado . al SIT
mediante una interfase de fibras opticas que, ademas, sirven
de aislante. Al 11egar;1a imagen al fotocatodo del SIT, de
nuevo los fotones son convertidos -en electrones, los cuales son,
RS- A0 vez acelerados Por un potencial: de 7.5 KV.. nacia una

‘de donde‘ la informacion es .- leid.a.

‘capsula:se encue‘ntra'completamente llena de- aceite de ‘silicio

-.._‘»substancia .que permite Dbuen ‘contacto. ‘termico . e lncrementa el .

. aislamiento eléctrico. Es lmportante ‘eliminar las burbujas ‘de’;
_aire en el aceite para evltar que estas se adnleran ‘a alguna de
las. superﬂcies ptorelectronlcas. ‘

, ‘La - pantalla | d.e sillcio antes mencionada. conslste ,en‘_un'-gr
conJunto ‘bidimensional de - Junturas ‘P-N cuya estructura 'y
!:funcmnamiento ‘ha sido. d.escmto detalladamente. por- Solar - (1977):

','el potenclal disminuye conforme ios’ noyos.-son colectados por e1

sustrato P; d.espues. mediante el Dbarrido del con.junto de
'daiodos con un haz colimado de electrones, se puede conocer- el
- 'valor  de. la’ carga positiva de exceso, acumulada en ‘cada; seccion
~'de la pantalla, midiendo 'la corriente . que el candén electro-
_nico deposita en cada una .de ellas al reestablecer la diferencla :
de potencial inicial. '

El Dbarrido ‘de lectura se reanza en dOS regiones d.e la

*‘ -pantalla:- independientesv entre si (a "y p) y se puede
ajustar con el ‘obJjeto de gque amdbas’ ‘Zonas “se —extiendan - -

.paralelamente a la dispersion Y puedan ser cubiertas ‘con  'S00
barridos perpendiculares a ella. -
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LOS datos asl o:btenidos se trans:ﬁeren a1 OMA (Opticalﬂ

. thiiticnanel Anallzer) donde: se maneJan de la manera esquemauzada ;

en la figura IIL3 (tomada de Firmani y Ruiz, 1981) vy descrita
' ‘ e Se. resume f 10 sigu_iente- '

,37/~1ncrementar1a ‘en A cuando el espectro. del _
pregion ey en i B cuando. esta cen . f. T e : i
El tener dos reglones de ‘lectura Y dos ‘memorias pernute

: ‘ontribu_cxones debidas .al. .

. : e originadas .
respectivamente'i Oa es- el valor de la B
debida a ‘la corriente obscura en a y. Op la correspondlen-—"

te en p.. La resta B T N Ea ¢+ Ca’ ¢+ 0a -"-Cp" - 0p se
almacena en A . - Posteriormente se _proyecta la imagen de la
estrella - en g Yy la:’'del cielov en a, qued.ando ahora la
resta a - p.en B. Es facil ver que -al- restar "B, de A
~-sSe  obtiene A-B = Ea. + . Ep 2E, quedando asi solo - la
‘senal de 1la - estrella. Desde “1uego, esta operacion - se

"i‘-efectua ‘.en cada uno. .de los canales vy se repite tantas veces

como - Se desee. Una vezZ terminada la- exposiclon. Se . puede:- gra:bar‘
la informacion -‘almacenada en A, en B o -la dlferencia de ellas‘
‘(A B) en cinta de papel para ser procesada posterlormente. :

. La informacion  final es un determinado numero qae conteos
en caa.a canal el cual esta relacionado con la intensldad -de ‘la




luz proven!ente d.el o:b.jeto en el 1ntervalo de longitud de onda '
gue le corresponde.  Este numero debe - ser corregido por. varios
factores gque 1involucran, entre otras cosas, la eficiencia del
equipo y el tiempo de exposicion.

4) 'PROCESO DE REDUCCION.

A) Calibracidén en longitud de onda.

-Como yva se dijo, los datos gue se graban en cinta de papel
son los conteos en cada canal. Con el fin de poder asoclar a cada
uno de estos canales el intervalo de longitud de onda gque le
corresponde, se obtiene el espectro de una fuente de luz fija al
espectrografo. én nuestro caso una -Jampara incandescente de

-_He Ar..cuyas 11neas son blen conocidas "4 que constltuye el o
q,..espectro d.er compara‘clon. : :

.,_ v‘fueron ‘ POLDI y LINEx amhos reanzados por A. Serrano y l-: L
Saenz. . ‘ R
i con e1 programa POLDI 10 que se nace es ldentificar el mayor;.:-»'-

poslble de 11neas del espectro d.e L comparaclon‘

Vnumero

unto con‘ el’ grad.o del. ponnom’lo y 1os ca ales ‘‘maximo. - y
‘minimo en- donde se- 1dent1f1caron lineas). para ser-usados
':posterlormente en ‘el programa LINEX. ~POLDI," ademas. genera an
;'»-graﬂco__ donde .se. representa la* dlferencia-v entre el valor

~EY 1ntervalo dae longltudes de onda asoclado 'a cada canal'_"_
(AM) 'no es el mismo para todos ellos debido, entre otras
cosas al factor no 1lineal- en - la dispersion (vease 1la
'ecuacion_ II1.1) y_a la distorsion provocada por los sistemas
optico y. electronico. ~Por 1o .tanto, es necesario definir
.nuevos  canales. con un ancho Al -constante; de ello. se encarga . -
el programa LINEX. Inicialmente LINEX pregunta si es aceptable
una- dlspersion igual al coeficiente del término lineal del
pollnomio .de dispersion. sSi- - no 1.; es debe daarsele 1la :
md.lspersion que se desee, en Arscanal, Y- el . programa realiza una R
redlstribuclon de los conteos ‘en- cada ‘canal.




B) Correccidon por extincion atmosférica.

Las particulas y moleculas gque forman la atmoésfera
terrestre absorven y dispersan 1la 1luz, por 1lo que el flujo
proveniente dae 1los obJetos celestes, antes de 1llegar al
telescopio, sufre perdidas considerables,. dependiendo de la -
distancia que recorre. esa luz dentro de 1la atmosfera y de su
longituda de onda. :

Las principales perdidas son producidas por:

1) Dispersion de Rayleigh causada por moleculas de 02,
N2, He, CO, COg2, etc.

; '11) -Absorciones en llneas b4 bandas moleculares.v En la-
region visible del espectro 1la mayor parte de ellas corresponde
a moléculas de ozono, agua y oxigeno.

To111) Disperslon por aerosoles y polvo, en donde Se lnclu-

_yen gotas de agua y todo tipo de contaminantes.

VEl fluJo .que ' se: vreclbe cen:.el; teleséopio.j--‘.

: T‘-‘aonde z es 1a distancla zenltal " (vease' 1a. ﬂgura
T NZY '*el , ,espgson. -‘op‘tico -de’.

la - capa iatmosferlca‘ que

e 'atraviesa. Esta":‘_ultima c_antlda_d la podemos ‘separaren el -

espesor” optico 'eﬁ’
la masa d.e aire. como- B ottt

10 ‘cualr ‘es’ una huena"

‘aproxxmacion hasta Zz < 60 en dohde e1 error 11ega ar ser d.e:l

S% (Hardie. 1962)
: Usando un modelo de atmosfera de capas esferlcas
concentricas. en donde ‘se conoce la densidad como -funcion de

Ula alt.ura. A, Bemporad. (citado POI‘ Golay. 1971)‘ pro‘pone la-

slg‘ulente aproxlmacion polinomial'

CM(2) = sec z - 0. 0018167(sec zZ - 1) - o.dbaa7scs'e'c z - 1)
Ll - o. oooaoaacsecz 1 L Ec. II.6

~con 10 cual se tiene un error menor al 01% para Z < 81 y menor" :
lal 13{: paraz<88.
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antidades ,conocldas como - son 1la Jd'eclin'

;.(‘6). la latitud dael: ohdervador (¢) _'el

(AH) en 1a slguiente forma"

: - Los coeficientes de extincion atmos:ferica utilizados se’"w
‘listan en‘ la tabla I11.2; 1os marcados con . son los ODtenid.os

_ par
'la extinclon a

: ‘p :
olcan Cnichon en ADril: de 1982...4

“.comparan -.los valores promedio de ‘los’ Wcoeﬂcient.es deé extincion

‘en. San  Pedro Martir. obtenidos por Schuster (1981) durante 1los

kf'ﬁ_;anos 1973 a 1979 con los calculados usando observaciones hechas

en Junio de 1982 y en ADbril de 1983 (Scnuster. 1985). . Como se

' ‘pueae observar. los coeﬂcientyes de. extlncion .usados en esta.
©~tesis son ‘menores que los determinados en las dos ultimas
.~.ocasiones, llegando. a diferir hasta por 0.2 magnltudes por masa
Loder-ajre’ en A = 3700 A para Junio de 1982.

sin’ embargo. ‘como se - calcula -en.la. siguiente S&CCIO!], el

error en el cociente de 11neas d.e:bldo a esta variacion ‘esi'ff;"
';,menor al 6x. :




...obtenidos ' por - Schuster: 1981, 1os
‘interpolaciones sigulendo 1a ‘édrva’ ae’”

“Tabla. ma Coeficlentes ‘ae extinclon B atmosfericaf"'; g

‘en San Pedro Martir. 1os marcados con % son 1lo0s
demas.’ sonw

g ,selectlva promedio ‘ael Ohservatorio de Llck

extincién’
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El fluJo'ohservado de’un o:bJeto F(A O). esta relacio-

_ nado con el nuamero de conteos registrados ‘en el intervalo de‘,‘

longitud de onda 4a, centrado en A, medlante'

F(A O)A). = G, Z)R(n expEK(A)M(Z)] R ' | Ec.uI.8

'donde R(A) representa la .curva de respuesta d.el equipo. la
.cual. se calcula comparando los conteos de una’ o mas estrellas
'“"estandar.-ya corregidos por extlnclon atmosferica. .con. 1os
~‘respectivos - fluJjos ya publicados. ~ e e v ol
Las»estrellas de comparacion que se emplearon.‘ ar
_kexcppclon de una (HD18179O).Aforman parte de una 1lista de
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estrellas patron de brillo bintermedib publicada por Stone
(1977). En la tabla I11.3 se presentan 1los fluJjJos promedio de
estas estrellas en cada _una ae las 29 Dbandas espectrales
utilizadas por Stone, asi como el ancho de estas ultimas.
Como se puede ver, algunas de esas bandas estan fuera del
intervalo espectral gque se observo.

La escala de magnitudes adoptada por Stone esta normaliza-
da al flujo en A 5556 de a Lyr (Vega) obtenido por Hayes
y Latham (1975):

F(A5556) = 3.39 E-9 ergs cm™? seg'.l A,

El -programa de reduccidn usado para hacer esta calibra-
cion fue FLUJEA, realizado por A. Serrano y E. Saenz. Este
pPrograma obtiene.la curva de respuesta de la sigulente manera:
integra el espectro observado de la estrella de calibracion en
~cada una de las bandas de Stone y le asocia su valor correspon-
:‘.jd.lente para ‘el fluJo, . obteniendo asi 1los runtos: de: calibra-
Entre cada cuatrp de estos puntos a.justa .»'un polinomio ae =

: vaciones utillzando ‘la reJilla de 830 l/mm.. debldo ‘a ‘que- ‘se S
* ‘obtiene -una “mayor dlspersion (4~ Arcanal); se tuvleron ‘que . i
,;;ylnterpolar algunos.fluJos de las estrellas patron para poder"q
‘,_ao:btener, asl iy un mayor n mero. d.e puntos de 'calibraclon._ :

~con” que se'| o] servo’ ‘la ‘estrella de" comparacion. e,

vez, introduce un: factor de error al calcular 1os fl‘I.J.JOS del <
';_:;‘obJeto ‘que ‘nos 1nteresa_ ‘igual a exp  [AK{A\) AM), donde ‘AM

es:la: diferencla d.e masas. de: aire. ,;eintre las o:bservaclones de la
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CAPITULO 1v

OBSERVACIONES Y RESULTADOS OBTENIDOS

En la primera parte de este capitulo, se presentan'
las caracteristicas de las observaciones y de la reduccion de
los espectros que se obtuvieron. En la segunda_ parte se incluyen
los espectros ya reducidos, la identificacion de 1las lineas
en emision gque aparecen en cada uno de ellos y sus respectivos
cocientes de flujos referidos a Hp. cuando se cuenta con esta
'1inea. : S . e

0BERYKCIONSS Y. CARAGTERISTICNS 5 14 RECH

L Las o.‘bservaclones 1as realizaron en - el 0bservatoriov :
: “,Astronomico Nacional en ' San Pedro Martir B. C. N., el Dr.-
.~ Alfonso’ Sérrano P.: G. y el M. .en C. Rafael Costero G.. durante
Junio 'y Julio de 1982.~
Lavs 'fcaracteristicas d.e cada observvaclon se listan“en 1a’

S a e1 1ntervalo' espectral cub1erto ~
R & CONER o C ) en .cada observacion. v mediante una- clave que -se:-
. explica en 'la tabla IV.2, :donde se especifican la re.jula y el'i
‘;angulo del la mlsma_‘f utilizados en cad.a caso. e

ﬂuJbs 'CF)




Objeto

M1-26
B13-11
BD+33 2642
HD 184790
He-Ar

He 2~417
HD184790

- BD+30 3639
© BD+25 3941
s He—AD - L

ML= 26,

: Bl3-11

' He 2-417
- BD+25 3941
' He-Ar -
© - Bl 3-11

| Bp;zs,agdif-
BD+30 3639 .

He-Ar.

BD*ZB 4211

‘He 2-467

He 2-468
He-Ar
He-Ar
Koppt 27
Bl 3-11
He 2-467
He 2‘—“6,8
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TABLA IV .2

vRveJilla Angulo de la Intervalo Espectral C’lav'e

ReJilla : Cubierto - I.E.CV
400 1-mm 12 30 4400 A --> 7000 A a
400 1-mm 10 0% 3800 A --> 6000 A b
400 1-mm 5 30 4800 A —--> 6700 A c
400 1-mm 9 45 . 14000 A —-> 5000 A a
e

800 1l-mm 16 SO 6400 A —-> 7400 A

. -3011.3"
-28 00.2
-21 18.9
+20 07.1 -

 BD+ 30" 3639' S0 149733 .58 i
. BD+25 3941 19 43 40 - v“,+as 09.8
| BD+28 4211 24 s0 24 . +28-46.5S

" HD184790 L v : , o




2) RESULTADOS.

: A continuacion se pPresentan los espectros ya reducidos, es
decir, 1los que se obtienen  despues haber rea11zado la
callbracion en longitudes de onda, 'la correccion por
extincion atmosferica Y. la calibracion de fluJos. ""En todos
ellos se observan fuerte lineas en emision, lo cual nos
indica la existencia de. material cercano a la estrella.

En la figura 1IV.l se muestra el espectiro visible de Mi-26,
desde 3800 hasta 7000 A. En este espectro se observan claramente
- las.-lineas de la serie de Balmer en emision hasta He, las.
j‘,gnneas - d.e [0 IIIl en A 4959 'y 5007 y 'las de LN II1 - A
' aunque 1a primera d.e ellas superpuesta a Ha. por. -

M 5755 v 5676 ‘ae IN m" y He 1 respec’tzvamenf.e'

, En las figuras Iva Y Iv.3 aparecen ‘los - espectrosiﬁ,

v-correspondlentes a Bl 3- 11 El primero ae- ellos abarca desde

4000 hasta 7000 A y el segundo correspond.e a’'la region roja del .
' ; L En’Y estos espectros se. .

'vespectros tlenen una ‘mayor ampliﬂ.cacion ‘q a . .
" figuras anteriores, permttlendo asl la - 1dent1f1caclon de 1as*
: :llneasy,_ que en ellos se presenta. :

-estrellas : simh otlcas-‘a- i

: Los espectros a.e He 2 167 ' He a 466 aparece en ; :
tiguras Iv.7 y 1V.8. La primera de’ ellas’ comprende la - region.a...ﬂy
azul, entre 4000 y S000 A ¥y la sSegunda la region roja entre
6500 y 7100 A. _En los espectros de ambos obJetos se observan
‘claramente las lineas de Balmer Y, al igual que en He 2-417, .

A 4686 ae He II muy intensa, especlalmente en He 2-468 d.onde.
ademas se observa. la banda en N 6830 muy intensa.

P Eri cada una de las lineas en emision se calculo el‘
-~»:£1u.jo integrado Yy, para 'eliminar cualquier. error sistemauco. I
seobtuvo el cociente de cada. uno de “estos flujos - con-- el--de.. ..
Hp. Estos cocientes se listan en las tablas IV.4 a IV.8, en:
donde, ademas se presenta la identificacion de cada 11nea Yy
~los cocientes encontrados por otros autores. cuando existen
,ohservaclones prevlas. o P '
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de M1-26 en el visible.




TABLA 1V .4

M1-26

F(M)/F(Hp) Correg. por : Adams
x 100 extinc. int. (1983)

AAY Identif.
(c = 1.1) (c = 1.36)

4101 Hé » 11.9 20.8 ————

Hy 32.9 48.1

HP v 100 . 100 100

- 16.9

tufnj7 ' N 8.4
"He1 - 10.9

| Ha+6548-173(6584)
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e Bl 3-11 en la region roJja g

'Figura IV.3 Espectro a
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thura IV.4 Espectro de Bl 3-11 ‘en la region azul
dond,e se ‘muestra la indentiﬂcacxon de sus 11neas.
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Figura IV.5 - Espectro d.e Bl 3-11 en la region roJja,
d.ond.e se muestra la ldentlﬂcaclon de sus lineas.




TABLA Iv .5

B1 3-11

ACA) . Identif. F(\)/F (HP) Intensidades

ion mult. X 100 Carlson y Henize (1979)
3688.6 He I 2 1.4-3.8 L=
+3889.1 H8 2 : ' '
3896.1 Fe II 23 3.4-5.5 -—=
3930.3 Fe II 3
3938.3 Fe II 3 5.1-7.1 --=
3945.2 Fe II 3
3970.1 He 1 4.7-6.8 2
+3974.2 ?  Fe II .29
4026 .2 18- 1

+4026.4 ?

47131 Hel 12 4.3 2



Tabla IV.S5 (continuacion).

4861 .
4889.
+4889.
4921.
+4923.
5015.
+5018.
5047.
5072.
5111.
5132.
+5136.
5169.
- 5197.
- 5220

HOONQOAﬂéqomﬂmw

6487. 4
- 6562.8
6678.1

7041

7065.2

* Las cifras entre ‘P
‘respecto a Ho.
utllizo

HP

5234. sv,ﬂ

Hp
[Fe
CFe

He

Fe

He

Fe

He
CFe
LFe

Fe

Fe

Fe

Fe

(Fe 1
Fe II
: Fe 3 o

Ha
He

?
He

111
113

II

‘Fe II?

I

1

1
4F
3F
48
42
4
42
47

203 °
1
‘46

10

1 s IRTIN _".,l&
qu c1 36)*? o

100 30
5.5 :
16.8-22.8
10
40.2-47.8
ie
9.7-18.6 ‘ ornn
1.4-2.0
3.2
5.1

3300 (100)% 100
129-158 -8
(3.9-4.8)x

55 (1.65)%

320 -400 -
(9.7-12.1)x ,

arentesls corresponden a coclentes con

la

“para o:btener el cociente- respectofde&”-
linea A 5876 de He I .que era.

conn;n al espectro donde se encuentra Ha 'y Hp y_‘al
: que lncluye las lineas marcadas - T




1v.6 Espectro visible de He 2-417.

.. . Figura




T ABLA

He 2 -

ACA) Identif. F(M/F(HP)

- %100

4101 He¢ 8.3

4340 Hy - o21.4
4686

Hell . 75.6

1V

4 1 7

6

,Intensidad corregida
-’por extincion int.

(c=0.95)
13.4
29.7

. 84.0
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‘Figura IV.7 Espectros ae He 2—167 v He-2- 468 en- 1a
L reglon ‘azul. :




0.20 | He 2 — 467

| | R D N |
= 6500 - . 6700 69CO0 . _,e 7100

Figura I'V.B- Espectros de. He 2 167 24 He 2 168 en la.
- .:,.,' region roJa.- : : ’ ST



TABLA IV .7

He 2 - 467

ANCA) . Ident. LF( )/F(H )1 Intensidad corfegida Intensidades
X100 . por extincion int. ~Lutz et.al.
_ (c = 0.77) . (1976)
4101 Hé 21.0 31.0 - 21.7
4340 Hy 38.6 ‘ 50. 4 43.8
3.8 Dol 4.8 : - 2.8

s s

a4 ‘; 1 e¢ff .

1'_‘7":,.'1ntensldad.es respecto a H lara
,va.lor d.e Lutz para F(Hd )/F(Ha) ( 4, 353)




TABLA IV .8

He2 4628

Intensidad corregida
por extincion inter.
c=0.87

tF( )’F(H )]

ACA)D Identif.
*x100

30.9

40.2

16.0

532.5(100)%

a las
. que:. . nNo .
‘valores

entre - parenteéis
referidas .. 2a Ha,
F

. Las ~ cifras.
: —;ntenslda‘dgs‘
- dontamos con el cociente. -

al AT intensidade
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