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CAPITULQ 1. INTRODUCCION

A. HISTORIA E IMPORTANCIA DEL ESTUDIO DE LAS NEBULOSAS

PLANETARIAS EN EL ESQUEMA DE LA EVOLUCION ESTELAR.

Hace aproxtmadamente 20 décadas los astronomos notaron que
existian ciertos objetos celestes ademas de las estrellas,
planetas vy cometas. A causa de su agpariencia calinosa estos
objetos fueron llamados nebulosas (del Latin nebulosa que
significa nube). Un primer catalogo de estos objetos, publicado

en 1771, listo 45 de estas “nub ", El catalogo de Charles
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Messler, publicado en 1784, contieng 103 sbJetos de esta clase.

n el =siglo dieciocho no era clara 1a naturaleza de estos
objetos. Si conststian de muchas estrellas cercanas unas a otras
o si contenian un fluido o gas luminoso eran interrogantes
apoyadas o0 atacadas por la evidencla de los cumulos globulares vy
la gran variedad de morfologlas encontradas.

William Herschel aumento en gran medida el numero de objetos
conocidos, en €1 lapso de 7 anos descubrio dos mil nebulosas
ﬁuevas. En el catalogo de Dreyer de 1888 (el NGC=New General
Catalog) hay 7840 objetos listados v en un apéndice posterior
(Dreyer 1895, el IC=Index Catalog) hay 1529 objetos mas.

En 1785 Herschel separé una clase de objetos, 1o0s cuales
mostraban una apariencia que era reminiscente de un d4lsco
verdoso, como el que presentan los planetas Urano y Neptuno. El

1lamo "nebulosas planetarias" a estos cuerpos en virtud de sus



caracteristicas. En 1791 descubrtice 1n obleto de gran simetria
esférica, hoy llamado NGC 1514, que en su centro tenfa una
estrqlla de octava magnitud. Mediante argumentos muy simples
rechqzé la explicacion de que el objeto estuviera formado de una
estrilla central y muchas estrellas pequefias rodeando a aguella vy
adopfé un modelo de un  fluido luminoso cCcomo responsable  de
nebulosidad. Como NGC 1514 se conocen ahora muchos ejemplos de
planetarias con una gran variedad de simetrias y morfologias., La
conclusién ae Herschel, solamente basada en la merfologia sugiere
que estos objetos estan en una escala similar de evolucidn.

Entre los Dbillones de estrellas observables en nuestra
galaxia alregedor de 1500 nebulosas planetarias han sido
encontradas. En el catdlogo de Perekk v Kohoutek (1967) se han
clasificado de acuerde a sus coordenadas galdcticas. La rareza en
la aﬁaricién de estos objetos es resultade de su corta vida,
alrededor de 10" &ailos (Pottasch 1984, de agui cn adelante Pob4),

en contiraste las estrellas de tipo solar viven alrededor de 1i0'!?

afios.

Con el desarrollo de técnicas espectroscopicas fue posible en
1870 distinguir nebulosas espirales (ahora galaxias espirales)
debido a que mostraban un espectro continuo con lineas de
absorcidn. Las nebulosas de emision fueron separadas en
planetarias vy difusas en base a su morfologia.

ia clave de que las nebulosas espirales eran objetos ajenos a
la gélaxla provino del estudio de sus velocidades radiales,sus
posiélones relativas al plano galdctice en comparaclion con las
nebu{osas de emision y las medidas de sus distancias.

La fraccion de planetarias respecto a estrellas era tan
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pegquefia -Ael  orden de 1075~ que fue razonable pensar que estos
objetos son una mantfestacion esporadica de la evolucion estelar.

éon el avance tedrico e instrumental fue posible identificar
los ;elementos que emiten lineas espectrales en estos objetos. En
1928 Perrine y 1luege Zanstra interpretaron la separacion de
lineas de un mismo elemento como una expan516n del gas. Este
fue, Junto con la edad calculada -del orden de 10%anos- el primer
argunento qug condulo a pensar que sino todas, algunas estrellas
pasarn por la etapa de planetarias en alguna fase de su desarrollo
evolutivo.

Un segundo  argumento, encontrado por Curtis en 19186 era el
hecho de que las propledades cinemdtlcas de las planetarias eran
similares a las de las estrelilas M. Esto favorece el razonamiento
en ei sentido de gque estos objetos representan estados avanzados
de evolucion estelar,

én 1928 Ira S. Bowen 1dentificd las 1lineas que aparecian a
los costades de la linea HR, E1 elemento emisor, llamado en un
prinéiplo "nebulium”, resulté ser una transicion prohibida del
oxigeno dos veces 1onizado, Se entlende por una linea prohibida
aquella que es producida por excitacion colisional entre
elecprones € tones con una probabilidad de transicion radiativa
muy Dbaja. En el limite de baJa densidad, como ocurre en objetos
nebulares, la desexcitaclion colisional es menos frecuente que 1la
excitacidn v la linea “"prohibida® se vuelve intensa. De hecho, 1la
mayoﬁfa de las lineas de emision en las nebulosas Yy objetos de
baja densidad -como regiones HII y objetos Herbig-Haro- son
1ineas prohibidas. La identificacidén de las demas lineas se
sucedid rapidamente. El conocimlento de parametros atdmicos como

las secciones rectas de colisidn era iuportante en la estimacion



de las abundancias gquimicas en el gas nebular.

En 1918 era claro gque la estrella central tendria que ser
caliente, Las estrellas se distinguian por su distribucidn de
eneréfa de continuo v cualitativamente por el grado de ionizacion
mostrado en su espectro de lineas.

En 1927, Hermann Zanstra mostré gue una strella calilente,
con  temperatura superficial del orden de 25000 ©°K tenia
suficlente energia en su campo de radiacidn como para ionlgar
hidrégenn de manera significativa. Los electrones liberados son
capturades medlante recomblnaclon por- protones Yy las  series
observadas (Balmer vy Paschen principalimeinte) =e producen por
transiciones radilativas en forma sucesiva hasta el nivel hase
(transiciones por ‘'cascada"). La recombinacion puede ocurrir en
niveles cxeitados o directamente al primer nivel, En 1931 Zanstira
desarrolld un meétodo con el cual es posible encontrar la
temperatura estelar a partir de la intensidad de 1las> lineas de
Balmeér. E1 métedn Zanstra, como se conoce, es usado ain en la
actualidad.

Otros problemas en el estulic de las nebulosas planetarias
son importantes, La dificultad en el conocimiento de parametros
como la distancia vy la distribucion de polvo en la galaXia hace
dificil establecer en forma precisa las propledades nebulares. La
observacidn en otras zonas del espectro electromagnético como el
ultravioleta, el infrarrojo y el radioc ha avyudado a aclarar
algunos de estos problemas.

De manera concisa puede decirse gque la importancia en el
conocimiento de estos objetos es el hecho de que representan un
estado avanzado en la evolucién estelar y contribuyen al

enriquecimiento de elementos procesados al material interestelar.



B. LAS LINEAS DE EMISION.

La importancia esenclal en el estudio de las lineas de
emi&10n radica en el hecho de gque proporcionan une via para
conocer las condiciones fislcas como la temperatura vy densidad
electrénicas y las abundancias de los elementos que forman a la
planétaria.

Estas lineas pueden separarse en dos tipos: las lineas
producidas por recembinacion y las producidas PO colisiones qgue
generalmente son prohibidas,

Las 1lineas de recombinacion se forman mediante la captura de
un electréon por un 1o0n en un nivel excitade del Atomo. El
electron capturado cae progresivamente a niveles g¢on mavor
energia de ligadwra hasta llegar eventualmente al estade base. En
cada transicién radiativa el  electrén emite un fotén
caracteristico de la diferencia de niveles entre 10S gue ocurre
la transicion.

El cdlcule tedrico de este espectro estd basado en el
equilibrio estadistico en cada mvel de energia, es decir, el
ndmero de 4dtomos gque entran a ese estado por cualquler via
(recombinacidn directa ¢ transicidn radiativa en cascada) es
igual al numers de atomos que abandonan ese estado de cualquier
forma (transicion radjativa 0 collsional). Ciertas
constderaciones son  importantes en el caso del hidrogeno. Los
fotones Lyman tienen una profundidad dptica muy alta (para Lo es
del orden de 10%). Esto se deriva de las condiciones de dens:idad
de ion y electron, de los coefictentes de absorcidn vy del tamafio
de la region (Po84). Suponiendo que el camino libre medio de

cualquier foiodn de Lyman sSea muy pequefio (llamese a este caso B




de Menzel por razones hlstér)cas). Nne sera necesario considerar
lag transiciones radiativas ni las absorciones al ntvel 128  para
resolver las ecuaciones de eqguilibrio estadistico.

Efectos colisionales soll lmportantes en dos tipos de
transiciones: aqﬁéllas que modifican el numerc cuantico 1 pero no
n v aquéllas que cambian n. El primer tipo de transiciones se
lleva a cabo por protones 16rmicos principalmente, Como la
diferencia de energla entre los subniveles @s peqgquens,
hésicamente cualguler particula puede producir  esta transician.
L.os resultados de las ecnacliones de equilibrio (Osterdbrock 1974,
~de aqul en adelante 074~ tabla 4.1) muestran gue el cociente de
el coeficitente de emsidn -la energia emtida por segundo por
cm~? en todas direcciones para una linea dada- de un nivel n
respecto al de HF e3 uno funcidn creclente con Te, Ne v n en
forma continua pero lenta.

La otra posibilidad de excltacidén colisional se da cuando
elecirones chocan vcuntra 2tomas v los  conducen a estados
excitados. El procesoc que complte con  este cs  la transicion
radtativa que sigue de una recombinacién d@e uUn  ilon con un
electron libre. Sin embargo, esLe proceso colistonal, que
tntensifica clertas 1ineas de recombinacién, es débil a
densidades bajas (del orden de 103 cm~3)., En objetos més densos
(Ne=iQ4 cm~2 o mavyor) este efecto puede ser importante sobre todo
para €1 helio (Petmbert y Torres-Peimbert, 1987 a y D).

Por otra parte efectos de autoabsorcidn en n=2 pueden tener
ciertas consecuenctas al determinar el decremento de Balmer, Por
ejemplo, a un cociente Hx/HB alto le corresponde un cociente Hﬁ/H>,
bajo, pues H),tiene wn coefictente Aa absorcidn menor que HB. Un

mayor HB/H es esperado por extincion interestelar. De aqui, es
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posible distiguir ambhos etectos.

El mismo formalismo es usado para el helio. Los sistemas de
triplete y singulete se manejan tndaependientensnte on el caso del
Hel pues las transtciones de un &istema al olro son My escasas.
El efecto colislonal es menor que en el casa del hidrdégeno pues
se requeririan collsiones con electrones con energias mayores.
Para el Hell se procede de manera similar solo que por Ser Aatomo
hidrogenoide con una carga nuclear del doble al H las
transiciones involucradas son de esperarse  en  objeto de alta
excitacion que produzcan una temperatura electronica suficlente
para dar lugar a dichas transicgioncs.

Las excitaciones colisionales importantes son: en 25 en Hell
v 225 en Hel. La poblacion del nivel 278 es alta pues la unica
transicién radiativa posible es al estado 1'S que es de
singulete, Esto produce alla absorcion que afecta la poblacion de
nlveles vecinos en el sistema de triplete (véase figura 1.1). La
transicién  colisional mds  {mportante es al nivel 2'S  que
determina la poblacidn en 238, Una manera de visualizal oSio  es
observando el comportamtento de un cociente como I1(3889)/1(4471)
(Peimbert v Torres-Peimhert 1987 a y b).

En 4tomos o lones de muchos electrones la situacidn se vuelve
un  poco mas compllcada aungue el caracter de las ecuacliones en
equilibrio estadistice es el mismo. E1 numero de atomos gque
abandonan un estado es tgual al numero de atomos que entran en
dicho estado. Nuevamente 108 mecanismos como transicion radiativa
en cascada, transtcion espontanea, recombinacion y colisiones se
consideran en el planteamiento de estas ecuaciones,

Sin embargo, en el espectro visible de las planetarias otras

transiciones Juegan el papel dominante. Dichas transiciones,




producidas por excitacion colisional, son 1lamadas prontbidas en
virtud de que su probabilidad de ocurrencla es muy vada (50
tiempo de desexcitacion medio es 10%° veces mayor que 1as 1ineas
permitidas) como resultado de gue no conservan ciertas leves de
transicion atomica de momento angular y espin.

A pesar de esto las Intensidades de 1as lineas prohibidas son
comparaples Yy en muchos casos mayores, a las de las lineas
permitidas. Esto sucede debido a que 10S procesos colisionales
son mas Trapidos que 105 proceses de  captura. Un  electron
producido por fotolonizacion espera del orden de afnos antes de
ser capturado mlentras que puede excltar una linea prohibida en
cuestion de semanas. La debilidad de lineas permitidas Dor
recombinacion en elementos pesados  es  producto de dque 108
coeficientes de recombinacidn son  aproimadamente de un  orden
mayor gque para elementos como He e H (074, tablas 2.1, 2.4 vy
2.8). Por tanto son mas pequenas atn que las prohibidas.

El dominio de las lineas prouibidas cn la prarte visible del
espectro de las planetartas es producto de dos factores. En
primer lugar la separaclon en energla entre los niveles excitados
de muchos iones Yy el estado Dbase es similar a Klex3 o 5 eV
mientras que en H y He requleren energias de KTe»10 eV, asi se da
mas facilmente la excitacidn de dichos lones en forma colisional
que la transicion radiativa debida a recombinaciones en elementos
como el H vy el He,

En segundo lugar la desexctitacién colisional es pequefia
debido a la baja densidad. Las densidades nebulares en promedio
son 10° cm~® vy las densidades criticas, en las que procesos de
desexcitacion colisional comienzan a ser importantes son del

orden de 10Y cm™3 (074, tabla 3.11).
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Figura 1.1.(Tomads de Po84). Diagrama de univeles de energla para
ql Hel. Se nmuestran 1las lineas mds intensas en el
gptico asi como sus langitwles de anda en Apngstams.



La mayoria de las lineas prombidas caen en la region visible
del espectro. Las lineas perwiildas <gque ocurren también por
colisiones, a mayor energlia, caen en la zZona ultravioleta.

Una vez que el electrén chocado ha llegado al nivel
metaestable, espera una "eternidad atémica" v cae por transicion
radiativa a niveles inferiores produciendo la linea prohidbida. La
dependencia en Te y Ne de la intensidad de una linea prohibida es
critica. Por una parte la excltacicén colisional se da cuando el
electron supera cierto umbral en la energia o mas evidentemente
en 51 velocidad. La distribucion de velocidades depende
esencialmente de la temperatura via la excitacion térmica.  Por
otra' parte &1 hay mayor numero de electrones por unidad de
volumen, aumenta la probabllidad de que ocurra una ¢olisidn, es
decir la ntenstdad ode la linea depende también de la densidad
electrénica. Coclentes de intensidades de lineas mas energéticas
a lineas de menor energia del mismo i1on son funciones de Te, Ne y
parametil'us atlmiccs romo las probabilidades de transicién vy las
intensidades de colision. La forma de dependencia de estos
cocientes es di1ferente de acuerdo a las transiciones
involucradas., Asi ciertos cocientes indican mejor un parametro
gue el otro. En general se usan lineas de iones como O%2, 0*1,
C1l*2, g*' N*' v Ar*3 (074, Aller 1984, Po84),

Ahora bien, por una parte en el limite de baja densidad, en
lineas del mismo ion que se producen por excitaclion colisional
del nivel Dbase a diferentes subniveles de primer nivel de
excitacion (lineas nebulares), cada excitacion colisional es
seguida por una +transicion radiativa v asi el cociente entre
lineas de este tipo va como la razon de las intensidades de

colisidn. En el limite de alta densidad, donde las excitaciones y
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deexcitaciones toman un papel importante, dicho cociente va comao
la razon entre las probabllidades de transicién. Es aecir, si O,,

Y Qp5 Son las intensidades de¢ colilisién Yy A, Ay, las

et A

probadbilidades de transicion radlativa esponténea:

Iyp/ 10550 /054 s1 Ne»l

Lyo/loamp, 5/A5, 51 Ne«l

donde ] es la intenstdad de la linea.
Por otra parte, dado que 1a distribucidn de velocidad de los

well~Roltzmann, puesto que  1los

electrones es una funcion
electrones productdos por Fotoionizacion comparten rapidamente

sus energlas cinéticas con otros electrones hasta alcanzar el

equillbrio termodinamico, a medida gue Te aumenta, las fracciones
de electrones gque poseen energilas capaces de cxetrtar
colisionalmente varian en forma mas critica (Aller 1969a). Es
debido a este efecto gue la dependencia de los cacientes de linea

varian fuertemente comparados con la variacion de la Lemwpeiraturea,

De acuerdo con las curvas obtenldas tedricamente, por ejemplo
para &l cociente de I1(6731)/1(6717) de S*', un factor de 2 éen
este coclente corresponde, s: la temperatura varia en un factor
de 3, a un factor de 100 en la densidad (Po84 figura I1I-3).

El comportamiento de cocientes de lineas aurcrales, que
ocurren entre subniveles del primer y segundo estados excitados,
y lineas nebulares, gue ocurren entre un mismo subnivel del
primer estado excltado que las antertores, es diferente.

A baja aensidad, estos coclentes dependen de la razén de las
intensidades de colisién y las probabilidades de transicidén

considerando todos 1o0s caminoes posibles por los que el jon puede
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caer al nivel de menor excitacion (por ejemplo, pueden OCUrrir
lineas ael segundo estado excltado al nivel Dase) asi como  la
razén entre las energias de cada transicidn vy un factor térmico
que considera la interaccién del gas vy la diferencia de energias
entre los dos estados excitados (074, ecuaciones 5.4 y 5.5).
Debido a esto, estos cocirentes son  may sensihles a la
temperatura. Flsicamente, a una densidad dada, el coclente

depende de la energfa cinética de 10S electrones colisionales, de

b

tal manera que una linea puede verse intensificada respecto a la

§

otra dependiendo de la temperatura del gas de electrones. Por
ejemplo, un factor de 1.3 en el coclente de las lineas de
nitrégeno I1(6584)/1(5755) produce a x=Nex10~2/Te~'/2z1 un factor
de 1.6 en la temperatlura electrénica (Peimbert y Costero, 1969,
ecuacion (1)).

Desde el punto de vista del equilibrio térmico, las 1ineas
prohibidas son un mecanismo medfante el cual el gas nebular se
enfria. Veamos esto con mac  onidado. El gas nebular es
fotoionizado por 1la radiacion de la esirella central. Los
electrones resultantes transfieren parte de su energfa en
colisiones vy se producen las lineas prohibidas que al abandonar
la nebulosa regulan su temperatura. No obstante que la inhtensidad
de las lineas prohibidas depende de la temperatura estelar T,, la
Te se mantendria en el intervalo de 10000 a 20000¢K pues con esa
temperatura se tiene equllibrio térmico entre todos los procesos:
fotoionizacidn, recombinaciones, colisiones y contimio nebular
(074, Aller 196%9a). AUn si la nebulosa estuviera formada de puro

hidrégeno, las colisiones en el mismo H regularian esa

temperatura.
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Las abundancias guimicas pueden ser obtenidas también de las
observaciones de las intensidades <& lse  lineas, La idea es
establecer una relactén entre el coclente de intensidades Ge dos
elementos diferentes v el cociente de las densidades de esos
mismos elementos via clertos parametiros atomicos.

En general la I1ntensidad observada de una linea de emision

esta dada por

I= JJ ds= { NiNee(T) ds, (1.1

donde Jj es el coeficiente de emisién (la energia producida en
todas direcciones por angulo solide de una transicién tomando en
cuenta la poblaéxén del nivel productor v la probabilidad total
de ocurrencia de la lineal, Nt v Ne son las denstdades igonica y
electronica responsables de la transicion respectivamente y ¢(T)
es la parte del coeficrente de ems106n depentiente de  la
temperatura; ds es la diferenclal de dngulo sdlido y la distancia
al objetoc a 1o largo de la linea de la visual.

Para las lineas de recombinacion se tiene:
I,.=1/411 jNiNehvraE"(nn’) as, (1.2)

donde «fff{nn’') es la probabilidad total de transicidén entre los
estados n v n’ dadas una cierta denstdad Ne y una temperatura T

{074, ecuacion 4.14).

1%




neas prohibidas resulta:

jaa.
[y
o
£
-
[
2
Yot
by

I.=1/41 leNe 4,2(T)b ds, (1.3)

domde q,.(T) es la probabilidad de transicion colisional entre un
nivel 1 y el nivel 2 (074, ecuacidn 3.18) y b es la fraccion de
excitaclones al nivel 2 gue son seguldas Dor una emision de un
fotén de linea observado.

Para las lincas de recombinacion, €{T) puede apustarse por
una funcidn del tipo T™™ con mal (Peimbert y Costero 1969, 074).

Para las linea prohibidas, la ecuac16n de equilibrio
termodinamico (Maxwell-Boltzmann) que gobierna el comportamiento
de los electrones libres estabhlece que €{T) va como Tt/ 2xexp(~
E/KT) donde K es la constante de Boltzmann ¥y E es la diferencta
de energla entre el nivel base v el nivel excitado desde el gue
ocurre la transicion (O74).

De aqul es claro que la dependencia en la temperatwa es
macho mwas critica para una linea prohibida que para una linea
producida por recombinacién como va se nabta  planteado

anteriormente.

Para resolver las ecuaciones 1.2 vy 1.3 en general se suponen
modelos que consideran un promedio de la temperatura Yy las
densidades (Peimbert vy Costero 1969, O74). Para un ion particular
se utilizan parametros atomicos ya calculados (Seaton 1975,
BlocKlehurst 1972). En el calculo de las abundancias,
generalmente respecto a hidrogeno, en ocasiones hay que hacer

correcciones por diferencia de estructuras de ionizacion entre
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aquel elemento y el hidrogeno (Peimbert y Costero 1969, Peimbert
¥y  Torres-Peimperi 19713. Gupociciones como el hecho 4c que un
cociente de iones sea 1igual al coclente total en todos 108
estados de ionlzacion también Juegan un papel importante, por
ejemplo:

N*/0*=N/Q.




C. EMISION NEBULAR DE CONTINUO.

Existen varios mecanismos atdmicos que producen en conjunto
1a emisién nebular de continuo en todo el espectro. El oriden de
esta emisidn se encuentra en la Interaccién de electrones con
fones de helio e hidrégenc y en la emisidon de polve, de la que se
hablara mas adelante. Los procesos producidos en interacciones
tonicas se llaman: procesos libre-1i1dre, libre-ligado y emision
de dos fotones.

El proceso lidbre-libre se da cuando la energia de un electron
livre es medificada por el acercamiento de wun ion pero el
electron no es capturado (Bremssirahlung es el nombre en aleman
para este procesc que significa "radiacion de frenado"). Si el
electron es capturado por el campo eléctrico del ion &e produce
wa transicion "libre-ligado” vy un fotdén no cuantizado es
emitido. El continuo de dos folones ocurre cuando un electron en
el primer nivel meteestable cae al estado base. 5¢ produccn 402
fotones que toman en consideracion la regla de acoplamtento
Al=%1,

El estudio del continuo nebular es importante debido a tres
factores. Primero, 1los continues nebulares en el vVvisible y
ultra?ioleta proporcionan informacion del producto de Te v Ne que
puede compararse con el obtenido del espectro visible de lineas
de emision. Segundoe, conocer el continuo facilita la separaclén
entre radtactoén nehular vy estelar. La tercer razén deriva del
espectro de la region de radiofrecuenclas del cual puede
obtenerse tnformacion del producto de la densidad y la distancia

al objeto.

El calculoc tedrico de los coeficientes de emision de 1lo0s
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pProcesoes fisicos se realiza tomando en cuenta la dependencia en
las densidades 1onica, electirdnica v Te. Son consideracos H, Heé ¥
He*.

En la figura 1.2, (tomada de Po84),estan graficados los
continuos producidos por transiciones libre-libre y libre-ligado
en hidrégeno (Y(H)), transicilones de emision de dos fotones en
nidrdgeno ( Y(2q)) y helio, neutro (Y(Hel)) y una vez sonizado (¥
(Hell)). Se han considerado crertas  abundancias ¥y las

intensidadcs se dan relativas a HE. Se ohservan las

discontinidades de Balmer v Paschen vy el comportamiento del
continuo de dos fotones es creciente con la frecuencla hasta un
maximo en 1621A debido a la distribucion de probabilidad con  la
que se producen los fotones en este contimio. Puede verse también
que el continuo en la zona vigible (3000 a T000A) cs alrededor de
4 4rdenes de magnitud menor que HE,

No se ha considerado el continuo de dos fotones en el caso
del helto dado que la abupdancia de esie clicmento es  pequeria
respecto al hidrogeno. Sin embargo, en objetos con alto contenido
de helioc puede ser importante. En el caso del i1on He* los fotones
producidos por este proceso son capaces de fonizar al hidrégeno
Qada la diferencta de cargas., A longitudes de onda menores que

1200A se vuelve el proceso mas importante gue produce continuo

nebular (Po84).
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Flgura 1.2. (Temada de Ppf4d). Espectro nebular caracteristico de
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En la zona de radio, por otra parte, el cont:nuo debido a
rrocesos libre-11bre se vuelve dominante. Lo que ocurre es que un
factor de correccidn cuantica (llamado factor de Gaunt) dcl orden
de 1 en el ultravioleta y el visibdble, cobra importancia a
frecuencias muy bajas. Esto introduce una variacion importante de
la profundidad optica con la frecuencia. De tal manera que la
densidad de flujo Sy, definida como la integral de la intensidad

sobre el angulo solido, queda dada por:

Sy = (2vEKTe/c?) 7, Q s1 v=0 (v2 GHz) (1.4)

Sy =(2veRTe/c?) 0 s1 or»1 (v<$1 GH2) (1.9)

de acuerdo a la solucion de la ecuacion de la transferencia de la
radiacion (considerando nv«kTe, donde v es la frecuencia de 1los
fotones producidos por el proceso libre libre),

De acuerdo con Po84 la profundidad dptica en radiofrecuencias

esta dada por,

Ty= 8.24x1072 Te~1'-33y-2.1 (1.6)
donde E=] N(H")Ne ds, ds es la diferencial de distancia a 1lo
largo de la visual. E se define como la medida de la emision.

De las ecuaciones (1.4), (1.5) vy {1.6) se tlene entonces:

Sy » yo =0

Sy =~ v2 T»l

En general el dominio opticamente grueso es v$l (v medida en

GHz) mientras que el comportamiento opticamente delgado Se da
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cuando vee.

Asi, la importancia fisica de estudiar este continuo restde
en dos razones fundamentales. En primer lugar, de la 2zona de
bajas frecuencias puede obtenerse TeQ. Segundo, de la region
opticamente delgada se obtlene E. De aqul es evidente que S1  se
conocen Te ¢ e de las lineaas de emision se puede estimar la
distancia al objetao,

La comparacion de la emisién de radio con la emision visible
es importante, Dado que ambas Son  proporcionales a Ne?, el
cociente depende esenclalmente de las abundanclas relativas de
He* vy He**' respecto a H*, de la temperatura electroénica vy de la
frecuencia en radio utilizada. De aqul se¢  puede predecir la
emision esperada 4o una linea como por ejemplo HB. En radio la
extincién o enrojecimiento es despreciable de acuerdo con la ley
de extincidn de Savage Vv Mathis (1979). Entonces del valor
encontradv paia la omic:ién en HBE puede calcularse la extincidn

C(HB) al objeto, defintda como,
C(HB)=10g{F(HB) o5,/ F(HB) gpsd =L(B-V) A(4861)/2.5 (1.7)

donde F(HB),., VY F(HB),,, son los flujos en HB esperado vy

observado respectivamente, E(B~V) es el enrojecimiento

(diferencia entre las magnitudes visual, a 5500A y azul, a 4400A4)

v A(4B61) la extincidn en magnitudes para K.
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D. DISTANCIA A LAS NEBULOSAS.

Un paradmetro importante en el estudio de 1as nebulosas
planetarias €5 la distancta a la que se encuentran. Dicha
importancia reside en que las determinaciones de la distribucion
galdctica, 1la luminosidad absoluta, la tasa de formacidén y el
radio de la estrella central dependen criticamente de este
parémetro. Hay varios métodos para determinar la distancia.

£l método del paralaje trigonométrico se puede aplicar a muy
pocoes objetos. E1 1imite de detucclidn es alrededor de 60pc vy en
general las nebulosas estan mas lelos que  eso. £l método
espectroscopico, via el diagrama HR, se aplica en el caso de
planetarias con un micleo binario. La estrella compajsiera de la
excitadora es tipicamente wna A, F, G, o K (Méndez 1987).

La determinacién de disiancias por velocidades de expansion
supone que la velocldad de expansion tangencial, o sobre el plano
del cicleo, es raual a la observada en forma radtal. El hecho de
no contar con registres de  wvelocidad tangencral en intervalo
amplio de tirempo dificulta esta determlnacxén, ademas de otros
problemas como la asimetria, el movimiento de la fuente de
fonizacidn v la eleccion adecuada de filamentos para medir
desplazamlentos tangenciales.

Si  un objeto pertenece a un cumulc globular la determinacidn
de la distancia es relativamente sencilla, solo hace falta
determinarla para algin oiro miembro del camulo.

otro métode en el gque no se hacen hipotesis acerca de los
parametros nebulares es el de la extincidén. Basilcamente se supone
a la extincidn come una funcion de la distancia v de naturaleza

interestelar. Para un objeto dado se necesita la extincidén de
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estrellas vecinas vy asi calibrar el enroJjeclimiento  en  esa
Qireccidn. Esto no es facil de determinar ya gue la  distridbucion
de polvo no es uniforme nt siquiera en el dlsco galactice (Luche
1978). Ademas, se conocen estrellas vecinas solo  en UNoS  PoCos
casos. Sin  embargo, estadisticamente se puede estiumar dicha
funcidn en areas grandes del cielo en términos de las coordenadas
17y pi? (Kaler 1970).

La comparacidn de la densigad de linea prohmibida con la
densidad de flujo de una linea de recombinacion proporciona  wa
forma mas de medir la distancia. El procedimiento es comoe sigue.
Considerando un modelo con simetria esférica se define ol factor
de 1llenado ¢ como la fraccion de una esfera gue se encuentra
llena de gas nebular., La densidad de flujo total F de una linea
de recombinacion, coime  poit cjemplio HB, depende linealmente de
Te~0.88 e} volumen amisor (y por tanto del radio angular v 1la
distancia) v el producto de las densidades, electrénica e ionica
{Po84). Depende también, e fcrma  inversa del cuadrado de  la
aistancia por dilucion geométirica. En el casc de HP esto conduce

a la ecuacion:

Nee!/2=[2, 74%10%) (F(HB) 19 -88/83q)1/2 cm—3 (1.8)

donde F(HB) esta dado en 107!'! ergs cm~™2s~', @ en " de arco , d

en Kpc, t=10"4Te y Te en oK. Se ha supuestc una relacién de

N(H*)/Ne=0.8 entre las densidades,.

Otro método mas, consiste en comparar observaciones de lineas
de absorcion de la estrella central con modelos de atmisferas

estelares. De ani se determinan la temperatura, el cociente He/H,
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Yy la gravedad superficiales en la estrella. La gravedad, con una
estimacidn de la masa da ¢l radio estelar y de ani, viz 1a
comparacidén con la magnitud visual, la distancia puede ser
obtentda (Kudritzk: 1967).

La medlda de la absorcion de la linea de hidrégeno neutro a
21 c¢m también proporciona un método para obtener la distancia. La
intensidad de la absorcion depende de la integral de N(H)/T sobre
a la travectoria hacia el obgeto. N(H) v T son la densidad v la
temperatura de hidrégeno neutra  respectivamente.,  Como  ambas
cantidades puedeil ¢onocerse  de manera aproximada, la distancia
puede derivarse. Por oira parte la distribucidn en velocidad de
hidrégeno neutro depende de la direccidn en la gae se aobserve y
de la distancia.

El método de veloctdades radiales es semejante al  del
hidrégeno rieutro v supone un modelo galactico (Gre:g 1972). Cada
munto en el 4disco tiene una velocidad en una curva de rotaczén.
que es una func:on trlgonométrlca de ta distancia Al centro, v de
las coordenadas galacticas, de tal manera que st se determina 1la
velocidad radial puede determinarse la distancia,

El métode de radio frecuencias ya ha sido explicado en el
inciso anterior,

Entre los métodos estadistlcos, que suponen un parametro
comin entre todas las nebulosas, Se encuentra el método de
Shklovskii (Po84). Este método esta basado en la masa nebular
como  parametro  estadistico. La masa puede enconirarse
directamente del volumen nebular, la densidad del hidroégeno (con
una pequefia correccion por el helio) y el factor de llenado.
Estos parametros pueden ponerse en forma dependiente del flujo en

HB de donde la masa nebular puede ser encontrada en forma similar
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a la ya descrita en la ecuacion (1.8). Esta nueva ecuacion (1.9)
varia inversamente con la densidad clectronica. E1 significadoe
fisico de esta variacion proviene del necho de que las nebulosas
son  en  general 6ptlcamente delgadas & los fotones de Lyman. De
esté manera el numero de fotones ionizantes en equilibrio, sera
tgual al mimerc de recombinaciones, KaNeZ4V, donde &V es el
volumern ionizado. Como la masa nebular ijonizada MisNedv se sigue

una relacidn inversa como la de la ecuacion (1.9).
M1=11.06xF(HBYGTLO- 88N Mo (1.9)
De (1.8) vy (1.9) se sigue entonces,
A=[22.8xM12/5170.18) /[ /3F(HR) 1 /593/9) Kpc (1.10)

Las masas calculadas varian entre 0.1 y 0.2 Mo. Una
suposicion fundamental en este método es gue la nebulosa ©Ss
Opticamente delgada en el continuo de Lyman para considerar una
masa constante y para gue sea valida la ecuacion (1.9).

Si una nebulosa dada resultase Opticamente griesa al continuo
de Lyman esto en principio haria discrepar la distancia obtentda

de la ecuacion (1.9) de la real.
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E. MORFOLOGIA, CLASIFICACION DE LAS PLANETARIAS, EXPANSION Y

PERDIDA DE MASA.

En el estudio morfoldgico de 1as nebulosas planetarlas hay un
problema bdsico que ha de tomarse con precauc{én. El tamafio v 108
rasgos descritos para el objJeto dependen de la longitud de onda
en la que se observa y el tiempo de exposicion del detector
utilizado.

La explicacidn fisica de este fendmens es relativamente
sencilla. Las lineas nebulares pueden separarse en lineas de baja
o alta excitacidn. Esta division depende del potencral de
fonizacidn necesario para producir el ion gue dara lugar a la
linea. Entonces puede csperarse una estratificacion de la emision
del objete donde dAominen cilertas lineas en la zona interna (en
general lineas proaucidas por atomos que han perdido 2 © mAas
electrones) vy otras en la zona externa.

Por otra parie, o medida aue aumenta el tiempo de exp031016n
aumenta su tamano. Esto es debido a que en las regiones externas
hay menor densidad vy las intensidades de las lineas de emision

son mAs débilles.

Expansion.

En 1918, Campbell y Moore fueron los primeros que intentarén
explicar la separacidn de las lineas nebulares de una misma
transicion como una evidencla de mna rotacidén del objeto (PoB4).
Esta separaclion, pensaron, era causada por absorcién de material
en las regiones exteriores que gilraba mas lentamente que el
matertal en las =Zona Interna, responsable de la emision. Diez

afios mas tarde, cuando se descubrid la naturaleza colisional de
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la mayoria de las lineas en el espectro nebular esta explicacion
carecid de vaior. E1 coeflcClenie (e absorclon de  ang  1inea
prohibida es prdacticamente despreciable vy por lo tanto no puede
producir este efecto.

Perrine y Zansira fueron los primeros en identificar 1la
expansion como la responsable de la separacion entre lineas.

Para estudios clnematicos  se reguleren técnicas como
interferometiria Fabry-Perdt (Reay et. al 1982) o blen técnicas de
espectrometria de alta dispersidn (Meaburn et. al 1984) .

Fenomencos como €1 ensanchamiento en las  lineas as! como
asimetrias en los espectros de rendija larga son atribuidos a
movimientos de gas en congunto v a inclinaciones tridimensionales
que deforman 21 especiro en vartud de que solo la componente
radial es observada.

En general se observa gue lones de baja excitacioén revelan
velocidades ligeramente mayores gque 1os 1ones de alta excltacion
en la misma =2ona netilar,  Fsto vuede ser  explicado con la
estratificacién del objeto y suponiendo un gradiente de
velocidades creclente con el radlo nebular.

Las velocidades de cxpdnsién variai entre 20 y 40 Im/s. En
algunos casos se han observado (Walsh vy Meaburn 1987, Meaburn vy
Walsh 1980) alas o componentes de alta velocidad en reglones

externas. La vartacion espacial de la velocidad esta relacionada

con la evolucicdn del obJjeto.

Clasificacion.
El primer intento de clasificacion de las planetarias de
acuerdo a su morfologla fue elaborado por Khromov y Kohoutek en

1967 (Aller 1969b, Po84). Caracteristicas como la simetria
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circular o eliptica asi como la extensién de las estructuras
conspicuas determinaban 3 t1pos de planeiar 1as.

Estos tres tipos pueden reproducirse de un medelo en el cual
la da1stribucién de material posee una forma de c¢1lindro hueco.
Dependiendo del &ngulo entre la visual y el eje del cilindro
pueden reproducirse anillos y estructuras de dos 16bulos como en
la clasificacion.

Sin  embargo, no siempre puede adaptarse un modelo de este
tipo para wna planetaria en particular. Ademas este modelo
considera toda la planetaria en conjunto. La formacion de halos y
estructuras internas intrincadas no es necesariamente simultanea
ni debida a procesos constantes e 1sotropicos. Estructuras
hipolares por e¢jemplo, noc pueden tomarse dentro de esta
clasificacion.

Otra clasificacidén es la de Greig (1971, 1972). En esta
clasificacion se encontrd que de las propiedades cinematicas 108
objetos con una wmor£clsgia hinemilar o filamentaria (objetos B)
pertenecen a poblacién I ¥ se encuentran preferentemente en el
disco y estan distribuidos sigulendo curvas de rotacion en la
longitud galéctica. Los objetos clasificades como anulares o
céntricos (A Yy € respectivamente) son de poblacion 11 , estan
generalmente fuera del disco v no se ajustan a una distribucion
galdctica en veloctidad.

La clasificacionn propuesta por Peimbert (1978) tiene una
tendencia similar a la anterior. lLa estructwa, en muches casos
bipolar (Peimbert y Torres-Peimbert 1983) parece estar asoclada a
la riqueza de elementos como nitrogeno y helio. Esos objetos que
también muestran lineas muy Intensas de O, N, S* e tnclusoc Ne*“

son llamados de tipo I. Muchos de los objetos clasificados como B
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porvGrexg caen dentro de este grupo,

La clasiticacion morzoléuica de Balick (1937) intenta
caracterlzar evolutivamente las nebulesas planetarias en cuante a
su  morfologia (circular, eliptica o Dbipelar) a partir de
condiciones inictales de simetria y expansion uniforme del gas
nedbular.

En la actualidad, parece posible establecer una clasificacion

entre la morfologia, la composicicén gquimica vy la  lecalizacién

galactica de los objetos nebulares (Mactel 1987).

Pérdida de masa de la estrella excltadora.

Una evidencla clara de este fendmeno Se encuentra en el
espectro ultraviolcta de las estrellas centrales. Actualmente el
estudio de  esos  espectros  se hace en alta dispersion con el
satélite IUE (International Uliraviolet Explorer). La velocidad
terminal medida en lineas como C IV 15495, N V  1240A, S1 IV
12974 ¥y ctras varian entre 1000 v 2000 km/s, HNo en todas las
estrellas centrales se observan los pertiles P Cygni
caracteristicos del viento estelar. Sin embargo, otros efectos
pueden revelar la existencia de pérdida de masa por viente. Por
ejemplo, en el caso de NGC 6302, Meaburn vy Walsh (1980)
observaron que el ancho de una linea de Ne V no presentaba formas
gaussianas e indicaba movimientos de material a 1000 km/s. Estos
vientos han sido observados también en Hx, pero se muestran
ausentes en lineas como [NII] 6584~ (PoB4). Procesos de alta
densidad o alto grado de 1onizacidn pueden disminuir la emision
de [NII) en la regién cercana a la estrella central.

La pérdida de masa en las estrellas centrales se estima del

orden de 10”7 a 107'° Mp/afio (se utilizan modelos en los que se
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estima la fraccidon de emision y absorcidn de energia y de ahi  la
masa que ssla siendo nerdida, Dada la aifercncis entre ésta vy la
tasa nebular inlcial (1073 Me/afio) parece claro que un megelo de
formacién debhe contemplar la variaclidn de la pérdida de masa con

la edad (ver por ejemplo Kahn v West 1985).
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F. LA TEMPERATURA DE LA FSTRYELLA EMCITADCRA.

Es dificil establecer qué tipo de estrella es la que exclta
el gas en una nebulosa determinada dado gque los nicleos son
generalmente débhiles y no se observan con facilidad. Lés
clasiticaclones de tipo espectiral de estas estrellas se basan en
las caracteristicas generales de sus egpectiros: la 1ntensidad

relativa de lineas de absorcidén y emision, su ancho, el grado de

tonizacidén de log elementos vy el continuo estelar. Estos
p&rém:trus ayudali a clasiticar las estrellas excitadoras

comparables con estrellas may callentes va estudiadas (WR y  tipo
0). La temperatura efectiva, definida en términos del flujo total
en todo el espectro en la superficie estelar determina el grado
de excltacion de los elementos que componen la nebulosa. De aqui,

la 1mportanctia de estudiar dicha tenmperatura estelar.

»

A contilnuaclon se exponen algunos de los métodos usados en

determlnacién de esta temperatura.
Método Zanstra.

La esencta de este método reside en la comparacion del nuimero
de fotones ionizantes producidos por la estrella con el numero de
fotones productdos por recombinacion por la nebulosa.

El numero de fotones lonizantes puede ser calculado de una
linea de emiszi6n de Balmer a partir de un razonamiento
relafivamente sencillo. Si la nebulosa es Gpticamente gruesa al
continuo estelar de Lyman todos 1los fotones c¢on A <912A seran
absorbidos.

Supdngase que un electron se encuentra en el segundo nivel,
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luego que una recombinacion ¢ una transicidn en cascada produjo
un  fotén de Ralmer o del coniinuw de Ballier. Dicho 2loetron
genera un fotén La al caer radiativamente al nivel 1. Dado que la
profundtdad optica en esa linea se supone muacho mayoer que 1, so0lo
se dispersa hasta que ocurre una de tres posibilidades: o bien es
absorbido por un grano de polvo, o blen por medio de una colisidn
el electron en el nivel 2P pasa a 2s vy de aht emite dos  fotones
en continuo, o blen el foidn Lz es dispersado hasta escapar de la
nebulosa.

S1 el electron hubiese sido capturado en un nivel superior vy
emitiese, por ejemplo, LB, la profundidad de esa linea seria aun
mayor. Dicho fotdn se dispersarta hasta convertirse en Hu+la vy el
Proceso serla COmMo ya S¢ menciono,

Asi, =& produce un foton La v uno de Balmer por cada fotdén
absorbido nebularmente, Si la profundidad aptica es
suficlentemente grande en este continuoe se absorberan todos los
fol01e5 Lyman progucidos nar 1a estrella por unidad de tiempo. De
este modo, midiendo el numero total de folones de Balmer puede
determinarse el numero de fotones ionlzantes y de ahi, suponiendo
una distribucion de cuerpo nedgro para cl okjeto central, 1la
temperatura estelar. Puede usarse una sola linea de Balmer pues
el cociente de esa linea a toda la emisidén Balmer puede ser
predicha, La dependencia en Te de ese cocliente es pequena y Te
puede conocerse suficientemente bien.

Por otro lado, el flujo en el visual (a 5450A) depende de la
distribucion de cuerpo negro de la estrella.

Con todo esto es posible determinar la relacion entre el
numero de fotones ionizantes y fotones en el visual y de ahi 1la

temperatura estelar.
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Luego de cierto desarrollo tedrico se obtiene (Po 843:
F(HB)/F(vis)= 3.95x107'' T3 GI(T) (exp(2.665x104/T) ~11 A
(1.11)

donde F(HB) estd en erg cm™2 s™', F(vis, A =54504) en erg cm™®
A™Y, T es la temperatura estelar en oK vy Gi(T) esta dada por,
[e3

Gl(T):{ HE(exp(X)~1) "' dx {1.12)
hVtin?

Kk es la constante de Boltzman ¥y en este caso )\1:9121\.

Un desarrollo simtlar puede hacerse para el helio una vez
tonizado, en la linea 4686 mostrada en objetos de media Yy alta

excitacion., Asi se obtiene,

F{4686)/F(vis)= 8.49x107'" T3 G4(T) [exp(e.665x109/T ~11 A
(1.13)

G4 tiene la misma forma que Gl solo que el limite inferior de
la integral debe ser evaluado a la frebuencxa correspondiente a

Ad4=0.25x 1=228A, en virtud de la diferencia de cargas nucleares.

La diferencia que sSe ha encontrado del oaorden de 10%¥ en
promedio (ver Po84, tabla VII-6) entre las temperaturas obtenidas
de HB vy de 4686 puede deberse a varilos efectos. No se ha

considerado, en el caso del hidrégenc gque el helio ionizado
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puede, =3 hay suficiente cantidad, tanta absorber fotones
tontzantes como producir otros gue pueden touizar al h!drégeno Yy
al helic neutro. Sin  embargn, pusde  suponerse  en  priluera
aproximaclon que estadisticamente estos pProcesos son  iguales
(P0o84) .

En algunos casos, Tz(He)>Tz(H). Esto puede deberse a un
problema de profundidad 6ptxca‘ Lste parémetro en 228A Yy 91eA
depende del producto de las densidades relativas Het*/(H'+HY) vy
HO/(H*4HO) con la densidad elcctronica respectivamente. Asi, si
hay mayol cantidad de He' respecto & HY ge contaran mavor numero
de fotones vy la temperatura aumentara. Dicho de otra manera, se
escaparan fotones Lyman de hidrogeno y por lo tanto la fraccion
de fotones ionizantes en la distribucién de cuerpo negro  Sera
menor Y la temperatura disminuira. La 1gualdad de la temperatura
de color con alguna de estas cantidades determinaria la delgadez
o el grosor 4ptico del objeto,

Otra posib:itdad es gue <l obreto  central no radie como
cuerpo negro. Sin embargo, comparaciones entre modelos de
atmdsferas estelares con radlacion de cuerpo negro (Po84, figuras
VII-7 ¥y VII-8) favorecen las temperaturas obtenidas a partir de

HB y difieren sistematicamente de las obtenidas de 4686,

Método Stoy.

Este método se basa en el balance entre la energfa inyectada
por la estrella central v la emitida por la nebulosa.

La inyeccion de energia se realiza cuando ocurre la
fotoionizacidon, El electron liberado en este procesc lleva un

exceso de energia del fotdn estelar pues parte de su energia se
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invierte en la lonizacion (13.6 eV para el H Yy 54.4 eV para el
He). BaJo condiciones elasticas jus <clectrones comparten sus
energias vy Se da una distribucion de Maxwell-Boltzmann on 1as
velocidades (074). Este es el mecanismo qgque calienta a la
nebunlosa.

Las lineas producidas por excitacién colisional son
dpticamente delgadas y escapan del opjeta enfriando el gas,
Entonces, el cociente entre 1los flujos totales de lineas
excitadas colisionalmente & una linea de recombinacion de Balmer
(en general HE e5 usada) es esencialmente el promedio del exceso
de energia del fotdn ronizante v asi depende d¢ &  temperatura
estelar, pues como ya se ha visto, dicha linea de recombinacion
tiene una relacién directa con ¢l nimerc de fotones estelares,

Factores como abundancias de He/H son  importantes va dque
ciertos fotones de helio pueden tonlzar al hidrdgeno vy disminuir
por tanto agquel cociente, el cual, c¢rece c¢on la temperatura
estelar (PoB4, figura VIiIi-yy.

La derivacion de una clerta temperatura depende de 1las lincas
usadas en la determinacion, del modelo de la distribucton estelar
de energla, de las abundancias relativas de Hy He v de la

transparencia 6?1163 con la longitud de onda.




G. RADIACION INFRARROJA,

Cnando comenzaron a realizarse observaciones en el infrarrojo
( A 210%A=tum) los resultados mostraron que la emision era
alrededor de dos oOrdenes de magnitud mayer en el maximo
registrado con respecto al conttnue esperado por transiciones
libre-1t1dbre (Po84).

Hoy 2n dia el comportamiento del continuo observado se
atribuye a granos de palvoe gue rodean o inclusc estan mesclados
con material nebular. Diches grancs tienen uy Lamanc comparable a
la longitud de onda que absorben (107 a 107% cm de radio). La
temperatura de este polve se calcula ajustando una distribucion
de cuerpoe negro a las ohservaclones, suponiendo una distribucion
constante en temperatura, densidad de polvo y emisividad con el
radio nebular,

€1 el palvo emlsor estd mezclado con materia nebular o muy
cercanoc a ella entonces el poivo mds caliente sSe esperaria en
objetos compactos, es dectir la temperatura seria inversa con el

stA menos dilluido respecto al

D

radio, pues el calipo 4¢ radiacion
material circundante y supontendo que no ocurre evaporacion de
polvo por el campo de radiacidn.

La razon entre la masa de polvo a la nebular también es
inversa al radlo. Esto puede deberse a evaporacion del grano o
bien 1la hipéte51s hecha en ¢l sentido de que el polvo Yy 1la
nehbulosa ocupan el mismo volumen es 1ncorrecta en virtud de que
si el polvo estd 1localizado afuera de 1a =zona nebular, al
ammentar el radio, la fraccion de polvo a gas disminuye. La masa
nebular aumenta con el frente de lionizacién., §in embargo el

tamafio de los objetos no muesira un comportamiento sistemético en
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visible comparado con el i1nfrarrojo. Existen objetos mas extensos

en Infrarrojo por wi facter de dos v otros mas pequenos por un

e

factor similar (Po84d).

Los procesos que pueden ser la fuente de energia del polvo
son: la radlacioén estelar y la radlac16n di1fusa L« producida por
la nebulosa. La discriminacién de la ocurrencia de ana o ambas sSe

hace definlendo el exceso de infrarrojo (IRE), dado por,

IRE=F(IRTOT) /F (L) =[F(IRTOTY/F(HBYILI(HB} /1 {La)] (1.14)

donde F(IRTOT) es el flujo total enh infrarro)o observado en la
tierra y F(HB) el correspondiente en la linea HB luego de 1la
correccion por extincidn., 1 representa la intensidad de cada
linea.

De esta manera, si IRE<1 la absorcion de Lo« por el polvo es
suficlente para calentarlo. S1 de lo contrario IRE>1 es necesaria
ademas la fuente central,.

Relacionando F(HB) con la densidad de flujo en radio se

obtiene (Po84),

F(IRTOT)=3.98x10"'45,Te 0 53y=0.- 1y~ 1 (I (L) /I(HB)) Wxm™2

(1.15)

donde:

= 1+[N(He*)/N(H*)1+3. 7EN(He* */N(H")]

Dos casos deben de ser considerados dado gue las colisiones

son importantes en la producclén del continuo de dos fotones a




pvartir de 2%8. Este mecanismo atenua a la 1inea La.
Existen oiras lineac comn Lyman o que pueden provocar energla
(como CIV 154943 .

La absorcion de Lo afecta poco en la determinacion de la
temperatura estelar Ts. &1 se.compara la energia de la estrella
recibida en la Tierra (Rsf/d2)oTs" donde Rs es el radio estelar,
4 1la distancla y ¢ la constante de Stefan-Boltzman, con la
diferencia entre el flujo total en infrarcjo vy €l flujo total en

Le el segundo valor €s a 1o mas 106% quc el primero (PoBd).




CAPITULO €. INTRODUCCION AL ES1UDIO LE LA NLDULCSA PLANETARITA

NGC 2899. ANTECEDENTES

En este capitulo se resume todo £1 conocimiento pibliografico
relevante para el presente estudio de la nebulosa planetaria NGC
2899, Come se vera el estudio de este obleto ha sido muy pobre a
pesar de su tamano (radlo promedio 45 "), Este hecho vy debildo
priuncipalmente a que &1 objelo es surefo (4=-55%¢) ha permitido
ahora su estudio de una manera original y precisa Come Se Vera en
los capitulos 3 vy 4.

En el 1ncise A se describe Dbrevemente su historia y su
descubrimiente. En B la clasificacidon morfoldgica a la que
pertenece, In ¢, D v E las reqdiones espectrales en las que ha
sido estudiado. En F las determinaciones de la extincion y la
distancla encontradas a partir de diferentes métodos. En G se
exaliya &1 polc coneocimento de sus condiciaones fisicas y en H se
describe el estudio cinematico del gas y la relacion de la

expansion con la evolucion.
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A. DESCUBRIMIENTO E HISTORIA.

"Déb1l, entre 50 y 60 segundos de arco de diametro, redondo,
gradualmente mas Dbrillante a la mitad, entre 80 estrellas”, asi
fue la breve descripcioén que d16 John Herschel hacia 1833 del
objeto clasificado comn NGC ZR9G (Dreyer 1888),

El descubrimiento de este objeto -—-como nedulosa planetaria-
se concede a Henize (Perek v Kohoutek 1947). En una comunicacion
privada entre Gum v Henilze (Gum 1955), Hemze escribid: “Esta es
indudablenente una nebulosa planetartia, su frontera es circular vy
aparecen dos capas diametralmente opuestas de alto brillo
superticlial ~una esiructura comin para planetarias-".

Mayall enlistd este objete come uno con espectrao P
-planetar:a- (Gum 1955).

En el catélogo de Rodgers et al (1960) este objeto aparece
bajo el mimero 43 como ohieta hrillante, en wuna pusgueda dc
reqiones con emision en Ha en la redion sur de la Via Léctea.

En la tabla .1 aparecen las distintas designaciones para NGC
2893, asl coile sus dimensiones y coordenadas (cuando se dan).
Todas las designaciones han sido verificadas con la nota de

1nvestigacion de Chopinet v Lortet-Zuckermann (1972).
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D=Dreyer

PK=Perek,

Designacion

NGC 2899
G 27

My 48
RCW 43
He 2-30

PK 277-3°1

Tabla ¢.1.

G=Gum (1955).

(1868).

Dimensiones

(seg arc)

120x¢120

09

09

09

Diferentes designaciones,

Coordenadas
o d
m °
ee. 7 -55
23.7 =55
23.9 =55
25.5 -55%
AT 55
25.5 -5%

para NGC 2899.

Referenclas para la tabla 2.

RCW=Rodgers et al (1960).
WH=Westerlund v Henize (1967).

Kohoutek (1967).

54

(Epoca)

5 (1860)

(1800)
(1900)
(1950)
(1950)

(1950)

Ref.

FK

RCW

WH

PK

dimensiones y coordenadas

4n



Las primeras descripcilones morfoldgicas para NGC 2899
establecieron su  simetria axial, su forma eliptica, las
variaciones extremas en intensidad sohre su superficle y las dos
fuertes condensaciones en los extremos del ege menor, De hecho, a
través de estas descripciones fue como se clasificd como nebulosa
planetaria (Wester lung, Henize 1967; Henize 1967, FPerek v
Kohoutek 1967).

Greig (1971, 1972) clasificod este objeto denirc del grupo de
planetarias gque tenian una estructura f1lamentaria, grandes
condensaciones en intensidad v una forma de relo) de arena (Clase
BI). Es interesante notar gque esta clasificacidén solo obedecid a
la morfologia observada, a pesar de que  se encontro que otros
objetos de este t1po en general poseen altas emisiones de [NIIJ,
[0I1] v [0l1 en lineas prombidas relativas a HP -coclentes >0.7-
(Greirg 1971), ademas de gue su velocidad radial puede ajustarse
con una curva senoidal con la longitud galdctica, Satisfaclendo
wi modelo galdctico con movimiento circular vy probablemente
perteneciendo entonces a poblacion | (Greig 1972). E1 hecho de
que en aquel momento no se conocieran 1los é001entes de lineas
prohibidas a HE para NGC 2899 marcaba el tipo de propledades que
serian esperadas s1 el esqguema era correcto.

Sabpadin y Minnello (1978) intentaron ver si las diferencilas
morfoléglcas hY cinematicas entre nebulosas planetarias s5e
reflejan en caracteristicas fisicas (Ne, Intensidades de lineas y
Te principalmente). De acuerdo a su estadistica (110 objetos) las

nebuiosas tipo B (Gretg 1971, 1972) son ricas en metales.
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Solo existen reportados en la literatura dos grupos de
observaciones espectroscépxcas para NGC 2899, Webster (1969) vy
Ringuelet y Ménder (1973).

Las observacliones de Webster fueron hechas con un fotdémetro
fotoeléctrico, correspenden al flu)o de emision total de las
lineas [O111} 5007A y HpE  4851A. Los valores reportados para
estos flujgos son 5.0%1x107'' vy 4.7%xi07'% respectivamente (en
unidades de ergxcm~¢s~'). Med:idas del continuo a 4200A vy 5300A
fueron usadas para estimar Yy restar contribucién a las
mtensidades de linga observadas,

Las ohservaclones espectrales de Ringuelet v Méndez (1973)
fueron hechas con un espectrografo de baja dispersion vy usando
placa fotogréflca como detector, fueron calibradas en intensidad
con una escala digital v la 1ntensidad reportada es 1a diferencia
enire la  observada vy el continuo, en €1 caso de que este fuera
observado. E1 ancho de su rendiga fue 4° v cubrid todo el obgeto
a lo largo de la misma o un angulo de posicidn de 100e¢, Las
intensi1dades reportadas son relativas a HP (IHB=10) y no se
corrigieron por extincidn atmosférica ni efectos instrumentales.
A Juilcio de los autores deben considerarse solo como valores
aproximados.

En el catdlogo de 1intensidades relatilvas de 1lineas Qe
emision, (Kaler 1976) se ha compilado toda la informacion del
espectro visible de este obJjeto. En la tabla 2.2 se muestran las
longltudes de onda, la linea correspondliente (Webster (1969),
Ringuelet y Méndez (1973)), asi como los valores de las

intensidades observados, La intensidad de las lineas HB y [OIII]
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5007 de Webster (1969) han sidoe consideradas como en el catdlogo
de Kaler (1976) y estan marcadas por *. En los casos de las
lineas [O!l}  5007Aa y [NII]  6584A de Ringuelet y Méndez 1la
pelfcula fue sgaturada, los wvalores son solo indicativos.,
Solamente para la linea (0l 6300A la contribucion de cielo fue
restada.

Kecientemente Louise et al (1987) realizaron un mapa de

contornos de intensidad en la linea Ho para este objgeto. Este

mapa se utilizara en el pr6x1mo capitulo.
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34¢5.
37¢6.
3868,
3889.
3967.
4101,
4340.
4363,
4685,
4861.

4864

4958,
5006.

5006

5759,
S875.
6300.
6363,
6548.
656e2.
6583,
6717,
6731.

WO O TP OO L WNNUDN - U

(A), Linea

[(NeV}

+ 3728.9 [011)
[Nellll

H8 + 3888.6 Hel
[Nelll) + 3970.1 He
Hé 4 4100.0 Hell

H + 4338.7 Hell
[OIT1]

Hell

HE + 4659.3 Hell

i
13
111
5676.0 Hel
{013

[O11*

[MI1]

Ha

[MII]

{(sin

[S11]

Nota: ™ observada pero no medida.

Tabla 2.2. Lineas de em:si1én e

NGC 2899 (Webster 1969 marcadas por *;

Intensidad

=W
U DY YO R e

OB NCOO0ODOTWOUUNOO®

intensidades

Ringuelet

OO0 0

*

relativas para

y Méndez 1973).
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D. EL ESPECTRO EN RADIO.

Hay dos grupos de observaciones en radio de NGC 2899
reportadas en la literatura, Milne vy Aller (197%) a una
frecuencia de 5 GHz vy HMilne y Webhster (1979) a 2.7 GHz.

En ambos grupos de observaclones el radiotelescoplo parria la
posicion del objeto en ascension recta v declinacion asi gue la
intensidad en radio fue promediada sobre cada minuto de arco v
luego I1ntegrada sobre toda la zZona de Larrido  para amentar el
gocrente seral a rwido.

Los errores se estiman pequenrios (del orden de 0.02 Jy).

n la tabla 2.3 se agrupan las densidades de fiujo integradas
vy los maximos en el fluljo encontrados para este objgelo. En  ambhos
casos el radi1o angular adoptado fue de 45 segundos de arco para

calcular la densidad de flujo.

Frecuencia Miximo del flujo Densidad de flujo
(GHz) (Jy) (Jy)
5.0 0.077+0.012 0.086
2.7 0.07x0.01 0.08

Tabla 2.3. Observaciones en radio de NGC 2899.
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E. EL ESPECTRO INFRARROJOQ.

El tnico estudio publicado que concierne al especiro
infrarrogo de este objeto es el de Pottasch et al (1984) vy que es
resultado de observaciones hechas por IRAS (Satélite Astronémico
Infrarrojc) en 4 bandas de continuo: 12, 2%, 60 y 100 um.

Las medidas se estiman con un error del 30 por ciento v no se
encuentran efectos de confuszdn,

Las densidades de 1lilujo encontradas se consignan en la tabla

Se estima gque toda la radiacion observada es debida a emision
de polvo. La temperatura de color de dicho polvo se  encuenira
ajustando una distribucion de Cuerpo negro a las oDServaciOnes,
En el caso de NGC 2899 se encontro que es de 400K, A )\zlaum.
radiacidn  nebular de linea puede contriduir de manera importante
(SIV  10.56pm, Nell 212.8pm vy Nelll 15 5, por  ejemplul, asi
que en el ajuste de la distribuclon de energila el punto a 12um ha
5140 exclulda.

Tamblén se encuentra del ewceso de INfrarrojo  (seccidon 1G)
que para calentar el polvo, en estados avanzados de evolucion, en
los que 1la estructura morfol6gica es relajada, Dbasta con
radiacion nebular (tal es el caso para el objeto que interesa
agui). En cambio en objetos Javenes es necesaria la contribucion
de la estrella excitadora.

El1 flujo total en infrarrojoe, calculado supontendoe que todos
los fotones Lyman « producidos en la nebulosa gque calientan al
polvo, puede relacionarse con la densidad de fiujoc a uana
frecuencia dada (seccion 1G). En el caso de NGC 2899, usando 1la -

densidad de i1ujo encontrada por Milne Yy Aller (1975); se
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encuentra que F(total en nfrarrejo)=2an” !t ym-2., Se ha

supuesto que la nebulosa es de baja densidad {(Neg10% cm™?) on =}

TR ITE TR

cédlculo del fluio total debhids a gque hay dos casos, dependientes

S

de qgue exista emision de dos fotones en el continuo 225—i2§

como se establecid en la seccxén iG,

Longitud de onda (um) Densidad de flujga (Jy)
12 0.3
25 1.6
B0 5.9
100 14.0

Tabla 2.4. Las observaciones en lnfrarrojo de NGC 2899.
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F. LA EXTINCION Y LA DISTANCIA.

En el caso de NGC 2899 la mayoria de las determinaciones de
la distancia han s1do Dbzsadas en el método estadistico de
Shklovskil (seccion 1.D). Las determinaciones de Webster (1969),
Cahn vy Kaler (1971), Milne ¥ Aller (1975), Cahn (1976), Maciel vy
Pottasch (1960) v Macrel (1984) usan un formalismo similar al
empleado en este métodc.

La determnacion de  Acker (1978) por otra parte, es un
promedlo estadistico sobre todas la distancias conocidas hasta
ese momento.

El método de ShklovsKil supone conocido el flujo total
nebular en la linea de HF corregido por extincién. Bl valor del
£lujo observado utilizado en todos los cascs fue el reportado por

Webster (1969).

Webster (1969) y Cahn vy Kaler (1971) sﬁponen que ia extincidn
crece proporcionalmente con la distancia y resuelven una ecuacion
andloga a la ecuacidn (1.10) de manera iterativa. Milne vy Aller
(1975), Cahn (1976), Haciel y Pottash (1980) vy Maciel (1984)
utilizan el valor de la densidad de flujo en radio encontrada por
Milne vy Aller (1975) y encuentran el valor del flujo esperado en
HB (seccion 1C6).

Milne y Aller (1975) calcularon también la extincion
especfflca, a partir del hecho de gque la distancia la calcularon
de manera independiente al coeficiente de extincidn y encontraron
0.68 por Kiloparsec en la direccion de NGC 2899 (1=277e).

A diferencia de todas las determinaciones (excepto la de
Acker), Maciel y Pottash (1980) vy Maciel (1984) hacen una

correccion en la masa en el caso de objetos que pueden ser
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6pt1camente delgados y suponen que tal es el caso para NGC 2899,

En la tabla 2.5 se muestran los parémetros adoptados asi como

las distancias y extinciones obtenidas para NGC 2899. Los valores

en cuyo lugar aparece una linea no se mencilonan explicitamente en

las referencias.

M (Mo) 8 (")

c.1 45
0.18 45
0.16 45
e 45
G.30 a5
0.38 45

Tabla ¢.5. Distancia,

€ C(HB) Te (10%eK) d (kpc) Ref.

0.5 — 1 1.
0.65 0,69 0.5 1.
0.6 0.7 1 1
— (.74 1 1
S — — o
0.6 6.7 — 1
0.6 0.7 e 1

extincion v otros parametros

Referencias para la tabla 2.5:

WB=Webster (1969).

CK=Cahn y Kaler (1971).

MA=Milne v Aller (1975).

C=Cahn (1976).

Ac=Acker (1978).

MP=Maciel y Pottasch (198Q).

Ma=Mactel (1984).

35 wB
03 CK
. 031 MA
.01 C

.80 AC
.45 MFP
.5 Ma

para NGC 2899.




G. ABUNDANCIAS QUIMICAS Y CONDICIONES DE EXCITACION.

De las secciones anteriores se desprende que la i1nformacion

sobre parémetros f1s1C08 en general es muy pobre para MNGC 2899,
Los parametiros importantes en U anallsis de este tipo son
las abundancias relativas a mdrogene X/H y la temperatura vy
densidad electrénicas. Dezaforiunadamente solo existe una
retferencia donde se hava determinado un cociente de esta Indole.

b %) -

Kaler {1%70) determino el valor de (O'8/H 3=&.7exii™™, a0 partir

de las intensidades de lag lineas HB 4861a vy [OITI]  S007A
obtenidas por Webster (1969).
La inica estimacicon de la densidad electrdnica  Supone un
valor del orden de 10Y cm™? o menor (Pottasch et al 1984).
La temperatura electronica tampoce ha si1do determinada
uesto tipica (104K} (ver seccidn

rarticularmente, pero se lhia supuss

anterior),




H., CIMNEMATICA NEBULAR.

El udnico estudio cinemdtico de NGC 2899 es el de Bohuski v
Smith (19749). Sus observaciones fueron hechas con un
inteferometro Fabry-Perdt con el cual no consiguieron determinar
en forma preciga la velocidad de expan516n de este obgeto, su
abertura en el diafragma era demasiado grande (30''). Se observo
el objeto en Ja luz de [0III1] S007A y la veiocidad que reportan
es un limite nferior 81 se supone un modelo en el cual el
gradiente de velocidad aumenta con el radice. La velocidad de
expansion reportada es la mitad de la separacion entre las

componentes roJa v azul, 14.3 km/s con wl ancho de  la linea de

Como consecuencla de ut: lizar aberturas finitas, la
separacién entre maximos decrece cuande aumenta la abertura, rues
mavor cantidad de 2o CONLTibuye al perrtil obtemido. Robinson et
al (1982) abordaron este problema desde el punto de vista
tedrico.

El procedimiento tedrico es muy simple: las expresiones
dependlentes de la velocidad, del radio angular y del grosor de
la capa nebular observada para la separacion entre 1os picos
(cuando la abertura fue suflclentemente pequena para resclverlos)
y la de la mitad del ancho total maximo (cuando las componentes
no estdn resueltas en el perf11) son, a primer orden 1guales.
Esto es, la separacxén entre lineas observadas en un objeto
usando una pequena abertura es 1gual a la mitad del ancho total
maximo del perfil intrinseco integrado.

A partir del esquema tedrico calcularon, en el caso que

interesa aqui, la velocidad de expansién Vexp=15 km/s y el radio
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(45") segun webster (1969) y la

1ineal & partir del radio angular

gistancia medis al opjeto propuesta por Acker (15876), 10

resulta ser 0.256 pcC.
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CAPITULO 3, OBSIRVACICHNES Y RESULTADOS.

A. LAS OBSERVACIONES. DESCRIPCION.

1. Observaciones con espectrografo échelle de rendija larga.

Las observaciones fueron  obitenidas ein adbril de 1985 con el
telescoplo Anglo-australiano (AAT) de 3.9 m por Alberto Lopez. Se
utilizo el espectrograto échelle de rendiga larga de Manchester
(Meaburn et al, 1984) v el "Image Photon Counting System" (IPCS)
(Boksenherg y Burguess, 1973) como detector.

El uso de un espectrégraro cotl eliile dchelle obedeoce al
interés de obtener gran resolucion espectral (Meaburn, 1976).

Se emplearon filtros de 1nterferencia para airslar un  solo

orden de la rejgilla écnelie. Esius [iltras

pascen un pase medilo
de banda menor que la separacion entre dos ordenes (Meaburn et
al, 1984).

La calibracion en longitud de onda vy la correceion por campo

plano se hace utilizando una lampara de Cu-Ar y una de Tungsteno

respectivamente,

Por otro lado, el principlo bajo el cual opera el IPCS es
detectar eventos individuales de fotdn en una 1magen
bidimensional para 1o cual sSe usa un 1ntensificador de imagenes
acoplado Opticamente con una camara de televis:ion (la cual actia
como un almacén de pasc) Yy las posiciones se graban en la memoria
de una computadora. Una 1mégen puede obtenerse asl registrando

eventos en cada paso con  la pos1016n de cada elemento de la
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imagen dblen deterhiinada, 10 cual ec eqmmivalente a una cadena de
fotometros 1ndividuales (Boksenberg y Burguess, 1973; Lopez,
1984). E1 arreglo bidimensional de cerca de 108 elementos
(pixeles) es ordenade en cadenas cendidas paralelamente a la
dispersion en el espectroarafo (canales) 1o cual limita la
resolucion  espectral e incrementos de dichas cadenas paralelas a
la rendija que define el mimero de elementos espaclales en el
cielo, El tamano de la "ventana® se define a través de comandos
de computadora. lLa resslucion espacial estd deterninada por el
tamano de los elementos espacilales (pirxeles), oe considera de =30
m oy esta limitada por condiciones de "seeing'. Se utillizan
f11tros de densidad neutra en caso de tuentes muy brillantes.

En las observaciones hechas a la nebulosa planetaria NGC 2899
se utilizd una rendiga larga de 150um (1") de ancho y 171" de
lardd. E1 IPCS +fue oprerado en su mode bidimensional de 1020
canales {=30um cada uno) en el eje de dxsperslén Yy 129 ventanas,
cada una de 1.4¢9 " a 1o large de la rendija. El arreglo
espectrégrafo v detector resulta en una resolucion espectral de
12 kw/s.

El centro de 1la rendiga fue colocado en la posicion del
ohjeto central: a«=9h 257 315, Jd=-550 53' 18’' (ceoordenadas 1950).
Se realizaron dos grupos de observaclones: con la rendlja en un
éngulo de p051c165 de 1150 vy de 25¢ -de ahora en adelante eje
mayor Yy eje menor respeclivamente-. lLas posiclones de la rendija
se muestran en el mapa de contornes de la figura 3.1a, (tomada de
Loulise et al 1987) donde solc se han trazado las porciones de la
rendija de donde se obtuvieron espectros con emision

significativa (véase seccidn 3B.I).
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11. Observaciocnes en la zona visible vcon flujoes calidbrados.

Las observactiones comprendidas en esta seccion fueron
obtenidas en el Observatorio Interamericano de Cerro Tololo,
Chile (CTIO) por Maria Teresa Ruiz en marzo de 1986 y febrero de
1987, observaciones nebulares ¥ del obgeto central

respectivamente. A continuacién se describiran ambos grupos.

1. Nebulares,

Eatas observaciones fueron realizadas con el telescopro de
4m, un espectrografo E-C (€TI0 Manual, 1977) vy un detectog
eD-Frutty (Shectman, 1983). La rendiga fuc orilentada E-W vy tiene
¢’' de ancho y 50'' de largoe. La apertura con la que se eXtrajo
el Ccepeciro al reducirlo fue 2''x 9.4, La posxc16n del
telescoplo fue «=%» 257 28,7  4=-55= B2’ 33" { Coordenadas
1950).

Un detector 2D-Frutti es un detector espectroscéplca que
amplia la capacidad unidimensional de un detector Reticon a un
régimen bidimensional. El arreglo de Retlicon es sustiturdo por un
arreglo CCD el cual detecta eventos de foton en un intensificador
de imagenes (Shectman, 1983).

Para la calibracion en longitud de onda se tomo un espectro
de una lampara de He-Ne-Ar en la misma posicion del telescopioc al
finalizar 1a exposxcxén del objeto.

Se observaron 4 estrellas estandar para la calibracion en
flujo.

La reduccidon de los datos se realizé en el centro de

computacion de CTIO en La Serena, Chile.




El 1ntervals copeciral observado Tue de 3700 a 6600 A.

Se obtuvieron dos especiros, wie Stn frltros de densidad
neutra (con lineas 1ntensas saturadas) ¥ otro usando un fi1ltro de
2.5 mag. Los flujos encontrados se consignan en l1a tabla 3.5 en
la secclon de resultados.

£l arreglo detector-espectrégrafc resulta en una resolucion
de 2A (Ruiz, 1987).

n la figura 3.1 se muestra la posxczén v long:itud de la

rendiga con la qgue sé obtuvo este espectro.

2. Estrella central.

No existen reportadas en la literatura algin tipo de
observaciones espectrales del objeto central de esta planetaria
(véase capitule 2). Las obhservaciones gque se describiran a

ontirmacion fueron obtenidas en febrero & de 1987 en CTIO.

Q

Loé dos espectros  tomados al obgeto ceunilral son dde baja
dispersidon y abarcan un intervalo espectral total gue va de 3600A
a 8000as, L1 pramer especiro, tomado con el telescoplo de 4m, un
detector e¢D~Frutt: (Shectman, 1982} ¥ wna rendija de 3.5" dc
ancho cubridé un 1ntervalo espectral de 3600A a 6400A (espectro
azul). El segundo espectro, tomado con un telescopie de 1.5m, una
rendigja de 4" de ancho y un detector CCD cubri6 un intervalo de
5600A a BO00A (espectro rojoj).

Los fluyos de las lineas en emisioén observadas en el caso del

espectro rojo se consignan a 1la tabla 3.6.

En las figuras 3.2a Y b se muestran el espectro nebular con

lineas no saturadas y el espectro azul de la regidn central,
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1I1.0bservactiones 1nfrarrojas.

Las observaciones infrarrojgas fueron obtenidas con el
telescoplo de 1.5m de CTIO por Miguel Roth en marzo de 1986. Se
ut111zd un diodo de Antimomiuroe de Indio como detector.

Se midieron ocho posiclohes que incliujian el objeto central vy
las alas, con un diafragma de zg. 7" de apertura ¥y una separacion
entre haces de 60" en los fi1ltros J, H v K. La posicidn del
telescopio en el oblete cenitral fue: «=9%" 257 31F, dz-550 53°
16"’ (coordenadas 1950) vy es mestirada junto con cada p051c16n Y
tamano del diafragma en la figura 3.1b.

La reduccion se llevd a cabo en el centro de computacxén de
CTIO en La Serena, usando Wl programa  estandar  de reduccion Yy
comparandoe los datos con un Juego de estrellas de referencia

(Elias et al, 1982).

3.8,

i

Lo resultados se muesiran on o la tahl
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B. RESULTADOS.
I. El campo de velocidades.

Las posiciones de la rendija en las observaciones hechas en
el AAT, asi como el tamafio de la rend:ja de donde se obtuvieron
especliros con senal significativa sSe muestran en la figura 3.1a.
A pesar de que el detector es capaz de resolver espaclalmente en
1.429", e han agrupado en sumas de tres  espectros en el eje

I3
[

mayor y dog en el eje nenor. ohatante gue gsto reduce la
resolucidn espacial  (ahora 4.&887" y 2.85%8" respectivamente)
incrementa el  coclente senal a ruildo 1o cual facilita la
identificacian de las componentes de velocidad. Los nuevos
elementos de rendija se han renumerado resultande as! cuareinta
posiciones para el eje mayor v treinta para el eje menor Yy se
n oen la figura 3.1a. La ocrientacidn de las rendljas es
SO-NE para el eje menci ¥y NO-SE para el mayor.

Las tablas 3.1 y 3.¢ contienen la posxczén sobre la rend:ja
(LR), la long:iitud d¢ onda en Angstroms, la velocidad en km/s y el
numero de conteos registrados en el detector para cada componente
de velocidad en He y [NII), en el eje mayor vy menor. La velocidad
heliocéntrica <fue obtemda por corrimiento Doppler usando

A (Hx)=6562. 82A b A (INII1)=6583.394 (Kaler, 1976) con una
correccion de -4.24 Km/s por movimiento heliocéntrico en la
direccion galdctica de este objeto.

Dado que en general no se separaban las componentes de
velocidad totalmente, hablar de ancho total a intensidad media
(FWHM) no es de gran interés figico. Sin embargo es interesante

ohservar el ancho total a nivel de continuo (F¥WZI), obtenido de
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promedlar el contiinue A2 cada espectro v medir el anchoe de la
emision. El FWZl fisicamente representa la dispersion  de
velocidades a lo largo de la linea de v1s10n en esa seccion de
rendija.

Los FWZI registrados para el eje menor y mayor se& muestran en
las tablas 3.3 v 3.4 respectivamente. Las unidades son las mismas
que para las tablas 3.1 v 3.2. &4 es el ancho a nivel de continuo
medido sobre el espectro.

graficas 3.1 y 3.2 se muesira la V., vs posicion en

n

En las

la rendiga para el ege menoer en Ha v {(NI!} respectivamente. Las
graficas 3.3 y 3.4 son las analogas para el eJje mayor., En las
cuatro gréflcas los puntes mavyores representan componentes
principales de velocidad, esto es, el nimero de conteos en el
maximo de dichas componentes es mayor que el correspondilente en
las otras componentes, llamadas secundarias vy representadas por
puntos pequencs.

Las escalas en todas las graficas Son  1as mismas para

w

facilitar compararlas entre si.

1. Velocidad heliocéntrica.

Clertas diferencias vy analogfas entre las graficas 3.1y 3.2
son 1nteresantes. Existen dos =zonas bastante simétricas con
respecto al centro de la rendija (elementos 8-12 y 17-22) con muy
alta velocidad (=-12£0 Km/s) vistas en He e invisibles para el
detector en ([NII}. En 1la =2Zona media (elementos 12-18) 1las
componentes se muestran corridas hacia el azul y a una velocidad
constante (z20 Km/s). La contraparte de estas componentes muestira
un comportamiento ligeramente diferente con una velocidad mayor

(=30 Km/s). Se aprec:an tambieén dos zonas “azules" en [NII) que
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Zonas “"rogas® (elementcs A-5 v 12~-16) tambi1én en [NII) Y no en
He, alejéndose a velocidad relativamente alta (=80 Hmi/s). otra
caracteristica que llama la atencidn es el camblo continuo vy
si1métrico pero muy rapido de velocidad en las componentes de
lineas 1intensas. Se pueden delimitar dos Zonas rojas intensas en
ambas graficas (3-11 y 20-27).

En general la estructura que se muestra es mas extensa en
[NTI1 cue en Ha.

Hay varios aspectos 1nteresantes gque hacer notar de las
gréflcas 3.3y 3.4 corresporxitentes ai  eje mayor. Lxiste una
regxén de muy alta velocidad (=-130 Km/s, 20-26) vista en Ha pero
invisible en [MNI1). Por otro lado se ve una zZona alejandose a 95
Km/s  (17-22) en (NII1 pero no en He, cn forma totalmente analoga
al eje menor. MNuevamcnte también es notable el hecho de que en Hox
el objeto ez menos extenso que en [NIIJ.

Lac variaciones de intensidad estan retflegadas en  las
graficas de conteos como se verd mas adelante.

En la zona 25-3%, 1gual que en 10-16 la velocidad parece
decrecer Yy luego volver a auwmentar hacla el extremo de la
rendija.

Como se vera en el capitulo 4 una representaci1én general de

(NI sugliere una estructura tubular expandlendose a una

velocidad promedio de 25 Km/s.

2. Dispersion de velocidades.
Las graficas 3.5 y 3.7 corresponden a los valores de FWZI a
lo largo de la rendija, consignados en la tabla 3.3 ¥y 3.4 para

ambos ejes.
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ES impcertante notar las tres zonas de dbajo FWZil, 8-13, 17-22
en el eje menor v 20-27 en el mayoer. La apar1c1én ae estos FWZI
es resultado de la resolucién espectral y del hecho de que estas
componentes se mueven a muy alta velocidad, esto es, en todos
€508 casos se separaban claramente todas las componentes. Estas
zonas corresponden con las de alta velocidad de las graficas 3.1
Yy 3.2y 3.3.

El ancho del perfil 1nstrumental, de aproximadamente 20 km/s
no ha side susiraide en ningin caso.

En el eJe menor &€ Arlinea ciertamente el hecho de que la
estructura trende a cerrase en loz  exiremos, la dispersién de
velocidades tiene un valor del orden de 40 Kmn/s en los extremos y
hasta 180 Km/s en la zona intermedia. Ademas no hay diferencia
apreciable entre Hoa y (NII1, los FWZI son mly Similares,

Las 2zonas de mayor FwZl rarsladas® corresponden a Jlos

aron a separar las componentes,

espectros en los gue no se alcan

La estructura general no parece simetrica. tn la zZona NE 1a
dispersion de velocidades parece decrecer en £orma Nas o menos
i1ineal mientras que haclae el 50 parece mas o menos constante €n
un  principlo (15-%) con FWZI = 135 Km/s y luego cae abruptamente
en el extremo de la rendija (secciones i~4).

En el ege mayor por otra parte, parece aumentar suavemente
hacia el centro. El valor en los extremos es aproximadamente el
mismo gue en el eje menor. En la region 15-20 ia dispersion es
sistemdticamente mavor en {NIIl que en H«, hay que recordar gue
en esa regxén se registraron altas velocidades de [NIIl pero no
lograron separarse las componentes., En esta grafica puede

apreciarse que s1! bien 1la diferencia no es muay conspicua,

sistematicamente la dispersion es mayor en [NII]l que en Ha, sobre
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Tedo en la regldn derecha del diagrama (20-490),

Esto es consistente con ei lhiecho de gque la estructura va
descrita en las graficas 3.3 y 3.4 es en velocidad mas extensa en

[N1I] gque en Ha.

3. Conteos.

Las gréf&cas de conteos contra longitud de la rendija son la
3.6 Yy 3.8 para el eje menor y mayvor respectivamente, Se han
distinguido las compornerntes roJa v azul tanto de Ho (cfrculo
lleno vy vacio respectivamente) como de [NIIl {triangulo llenc y
vaclio respectivanente),

De acuerdo con la grafica 3.6 son may conspicuas  las dos
comdlensaciones  sobre ¢l eje menor (4-1¢ vy 20~28) consistentes
también con la morfclogia mostrada en la figura 3.1a. La sefal es
de un  factor de & mavor en [NII) que en Hoe ¥V que en las zonas
inmedlatas vy todo el material aparece alejandose en €l sistema de
referencia helioccéntrico. El cambio en brilleo es continuo pero
muy rapido. En He también se obscrvan  1ps  Incrementios  en  fas
m:smas posiciones que [(N]Il pero en menor escala.

Las condensaciones no aparccen con la misma extension (5-11 v
21~27 en Hoa). No dega de ser may llamative el hecho de que los
maximos de mimerc de conteos estén localizados en forma simétrica
respecto al centro de la rendiga vy hasicamente iguales, del orden
de 30000 conteos.

En general puede observarse quec el [NIIl es un factor de 6
mas intenso que He,

La gréflca 3.8 representa el numero de conteos vs longitud de
rendiga para el eje mayor. Como puede apreciarse en la poslcién

14 ocurre un maximo en intensidad (~20000 cuentas). Dicho maximo
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se encuentra alejando Yy decae muy rapide hacia el SE. En la
p051c16n 16 es un factor de 7 menor yue el 1G pas:czén 14 {3000
cuentas), mientras que hacia el NO decae lentamente con un
~ pequeiio maximo en la posicidén 7.

En la posicién 27 hay otro miximo registrade con 11000
cuentas tampién corrido al rojo gque decag aun mas rapidamente
hacia el SE, en el elemento siguiente de rendlga  se  reduce  al
60%, mentras que hacia el NE estoc ocurre hasta el segundo
elemento adyacente (p03161én 25).

En Ha se presenta un comportamiento similar, un maximo roJo
ocurre tamblén en la posiclon 14 pero Menor por un rfacior de 7
que el de [NIITI.

El material que emite con  velocidad negativa presenta un
maximo a 5000 cuentas en [NIT)  en la posicién 9. En la zona
inmediata (10-16) no hay una variacion abrupta en  la velocidad,
ésta parece aumentar ligeramente hacia el SE vy el mimero de
CoNntens es cunsiaints, ded orden de 1000, A partir de 1la p051c16n
16 la intensidad aumenta rapidamente hasta alcanzar un maximo de
10000 cuentas en la zZona central (19-20) ¥y 1luego disminuye mas
lentamente hacia la posicion ¢b.

En Ho el comportam:ento del gas que fluye con velocidades
negativas es simillar pero nuevamente el numero de conteos es
mencr. Se aprecla un ligero maximo en las posiclones 8 y 9y
hacila la posicion 20 aumenta la intensidad, aunque s0lo llega a
ser un tercio de la de [NII]l. Decae mas lentamente a partir de la
posicion 21 hasta la posicion 26.

La Zona de alta velocidad a 90 Km/s en rojo s0lo se observa
en [NII}, es muay tenue (500 cuentas) y aparece separada de la

zZona roja 1nterna (graficas 3.4 y 3.8, elementos 17-24). La =zona
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azul de alta velocidad a -135 Km/s se cbsorva s61o en Hae con una
intensidad de 300 cuentas y sG6lo hacia el SE (graficas 3.4 y 3.8,

elementos 20-26).

En las 2zonas extremas la 1ntensidad decrece en las dos
longitudes de onda en los dos eJes, hasta un valer peguenho del

orden de 400 cuenias.
La morfologia descrita en base a las araficas 3.6 Yy 3.8 es

colnerdente con las variaciones retativas entre  componentes de

las graficas de velocidad heliocéntrica para ambos €jes.

11 de espectros

Cha

En el apéndice se ha hecho wna seleccd

representativos de cada zZona descrita aqui.
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Graficas

conteos en el detector contra longitud de rendija para el

menor.
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11, Flujos de NGC 2899.

1. Zona Nebular.

En la tabla 3.5 se consignan los flujos encontrados. Cuando
la linea fue saturada el valor reportado es el obtentdo Eon
fi1ltroe de densidad neutra de 2.% magnitudes luego Qe la
correcion. En el caso de las lineas medidas en ambos espectros el
valor reportadn es el promedio v en los demas casos es el valor
medido en el espectro sin filire (la diferencia fue a lo mas del
10%Y) . En la primera columna se lista la longrtud de la linea
observada en Angstroms vy Su identificacion realizada en base al
cataloge de Kaler (1976). Las umdades de los flujos son
107 YHergxemTexs !

En  la segunda columna &¢ encuentra el flujo observado, en la
tercera el flujo corregido por extincién vy en la cuarta el
coeficlente de extinctdn (en magnitudes) utilizado en cada casao.

La correcion  por extincion se realiza sigulendo la
formalacion de TFo8d, con la curva deé oxtincion encontrada por
Savage vy Matlus (1979, e utiliza un valor Cuyg= 0.7, promediando

logs valeres encontrados en la literatura (ver seccion 2.F).

¢. Zona Central.

Del espectro roJo se obtuvieron los flujos consignados en la
tabla 3.6. El1 esquema de 1la tabla es el mismo que en el caso
anterlor y se ha considerado una extincion un:forme sobre el
objeto.

En 1la tabla 3.7 se listan las 1lineas 1dentificadas en
absorcion del espectro de la figura 3.2b. Se han 1dentificado

solamente las lineas i1mportantes para la clasificaclon del objeto
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central (seccidn 4C) en bace al atlas de Yamashita et al (1978).

3. InfrarroJjo cercano.

En la tabla 3.8 se encuentran las magnitudes (m) vy los flujos
(F) observados (en mJy) en las posiciones sobre el objeto
marcadas en la fiqura 3.1b. En la primera columna se encuentra el
numero de observacidn (N), en la segunda la pesicion de cada
obzervacion {coordenadas 1$50) y  lueago se encuentran las
magnmitudes  obhservadas v los fhges dertvados de ellas para lass
bandas J, H v K (Meri 1982). Entre paréntesis se Senala el error
porcentual de cada medicion. Cuando no aparece la magnitud
significa que la zona emite tan debillmente ¢gue hubleran 2140
necesarios Liempos muy largos de 1ntegracidn (Roth 1987).

La conversion en flujos calidbrados fue hecha de acuerdo a la

sigulente ecuacion:

F(m)=Fgx10"m/2.5 (3.1)

Las unidades son mdy vy los flujos a magnitud cero fueron
obtenidos de la calibracion absoluta del sistema fotométrico
infrarrojo de San Pedro Martir (Neri 1982).

En la grafica 3.9 se muestra la distribucidn espectral para
cada secclon observada en J, H v K. Las lineas trazadas son s6lo
para identificacion. Los flujos parecen comportarse de manera
similar en las posiclones 6 y 2. A pesar de no tener un valor H
de la posicion 2 para comparar, inicialmente tilener un valor
'similar en J Yy aumentan con la longltud de onda pero no en la
misma forma, el valor del flujo de la posicién 6 en K es de un

factor de 3/2 mayor que el correspondiente a la p051c16n c.
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Grafica 3.9. Distribucion espectral de las observaciones en las
pandas J, H y K de las zonas mostradas en la figura
3.1 b).

Lag lineas solo s¢ han 1trazado para
identificacion.
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El comportamiente general miestra que hay mavor brilloe (a
excepcion de la posicidn cero) en K que en las otras dos barndas.

es mas brillante que en la

[82]

En las posicirones 1, 2, 3, 4y
posicion 7 por un factor de 3. Esto es consistente con la
morfologia mostrada en la placa de cercanc infrarrogo (paso de
banda = 0.9 um) de UKIRT Short RKed SRy Survey (placa $166) donde
se apreclan las condiensaciones v lideramente mas tenue la Zoha
NO.

Sin embargo, en la pcsxcxén cero la distribuc:ion es mayor en
J y es constante en Hy K. En J es un factor de ¢ mavor que la de
las posiciones 6 y 2 a pesar de que en la placa del UKIRT se nota

mas tenue.
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LR A (Fa) Pl N(LRIFZ)  Fwzr
1 1.47 63 .83 34
2 1.41 60 1.19 50
3 . 98 41 1.33 56
4 1.06 44 2. 66 117
5 2. 02 88 3.23 143
6 2.34 103 3.02 133
7 3.08 137 3. 36 149
8 4.07 182 3.29 146
0. 70 2a
9 3.56 158 3.35 148
1. 54 66
10 3.00 133 3.29 146
1.25 53
11 3.508 159 3,23 143
1.04 43
12 215 140 3.15 139
0. 64 25
13 2.79 123 3.30 146
14 3.06 136 3.0 133
15 3.29 146 3.56 158
it 3.15 140 4.13 104
17 .79 169 3. 86 172
0.77 31

14 2.67 118 3.79 168

19 3.23 143 3.92 174
1.40 60

20 2,42 1572 3.02 133
1.83 75

21 3.00 133 3.15 139
a. 98 41

22 3.00 133 2. 94 130
1.33 57

23 2. 44 107 2.73 120

24 1.89 a2 2. b6 117

25 1.82 79 2.23 97

26 1.82 79 1.96 85

27 1.46 63 2.10 91

28 1.61 69 1.82 79

29 1.06 44 1.89 82

30 1.27 54 1.40 60

Tabla 3.3. Dispersion de velocidades en el

eje menar.



LR A(Ha) FizZ1 ACINIID) Fwzl

1 1.33 57 i.06 4
2 1.40 6a 2.17 25
3 1.75 76 1.95 as
4 1.96 a5 1.96 a5
5 2.10 a2 2.18 95
6 2.10 92 2. 60 114
7 2.25 99 2.73 120
8 2. a1 124 £.58 113
9 2. 60 115 2.52 111
i0 2,73 121 2. 73 120
11 2.52 111 2. 73 120
12 .73 121 c.67 117
13 2.65 117 3.37 149
e 2.73 iz1 2. a7 127
15 2.7 a3 3. 44 153
16 2. 94 130 3.289 146
iy 3.23 143 3.77 168
18 3.21 143 3. 64 162
19 3.43 A53 3. 83 175
2q 3.93 175 3.89 178
‘ 0. 99 41
21 3.43 153 4.00 178
a.77 A1
=04 3.0c 34 1.27 19a
a3 3.28 146 3.44 153
.90 37
£4 3.748 169 3.0 133
0. 99 41
c5 3. 85 172 2. 94 130
£. 04 &&
26 3,00 133 £.79 123
1.34 57
27 2.31 101 2.94 130
28 2.31 104 2. 488 127
29 1.69 73 .15 139
30 2.40 ac 3.43 152
A1 2.52 111 .29 146
32 2.23 98 2.73 120
a3 2.44 147 3. 36 149
34 2.04 as 2.39 105
A5 1.489 82 2.7 95
A6 1.75 76 2.17 5
37 1.26 53 2.17 95
38 1.62 70 1.83 79
39 1.62 70 .75 76
40 1.48 63 1.75 76

Tabila 3.4. Dispersiadn de velocidades en el

eje mayar.



(A), 1ines Flujo ahservado Filnjo carregido
bor extliuncion

3726+3729 [011) 37.21 54. 348
3869 [Nelll] 16.45 25. 20
3888 Hel+3889 HE 1.73 2. 55
3967 [Nellll+3970 He 6. 28 4.97
4069 [S11) +4070 011 1.70 2. 33
4100 Hell +4102 Hd 1.96 2. 66
4339 Hell +4341 H 4q.10 5.08
4363 [0111] 2.11 2.60
4471 Hel 0.49 8.58
4542 Rell 0.32 g.36
4686 Hell 7.09 7.60
4711 [Arivi ' 0.60 0.67
4738 [Ar1V) 0.59 0.62
4861 HPE +4859 Hell 10.00 10.60
4953 (G111} 36.73 35.12
5007 (0111} 128.18 145,41
5200 INI1] 3. 54 3.0%9
5412 Hell 0.84 0. 68
5518 [€1111} , a.30 a.23
5537 (C11113*

5754 [N112 5.14 3.75
58¢5+5876 el 2.24 1.58
6300 [01] 10,23 6.55
6364 (013 2. 892 1.85
6548 [N11] +6563 Ha 136.19 83.83
6584 [NI1] 322. 86 195.03

zahservada pero po medidd. 510 embargo Se aprecia mds diébil gus
5518

Tahla 3.5. Flujos pebulares relativos a HB. I(HB)= 47.564x10744

erys/emexs,
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fA), linea Flojo ohservado Flujo carregide
par extincion

6548 [N11J 2.a0 2. 00
6563 Ha 10.00 146,00
6584 (NI112 6.13 6.11
6717 [S5113 a.79 a.76
6732 [SI11] 0.69 a.67
7006 [Arvi 0. 30 0.27
7136 [Arill] g.93 a.82

Tabla 3.6. Flujas de 1la zana central relativos 38 Ha, 1(Ba)=

32. 091 07 ergs/omExs.
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NCA linea

2934 Call X
3964 call R
3983 Y 17
4005 Fe 1
4046 Fe 1
4064 Fe 1
4078 Sri1l
4104 HS
4144 Fe 1
4173 Fell
4179 Fell
4216 Srill
4237 Ca I
4300 Banda G
4340 Hy
4384 Fe 1
4686 Hell
4861 HE
4928 Fe I

Tabila 3.7. Lineas identificadas en el espectira del

abjeto cantral,
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a7
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g
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CAPITULO 4. DISCUSICH: INTERPRETACION Y MODELOS.

A. LA ESTRUCTURA CINEMATICA.

Un representacién general de la estructura cinematica del
objeto ha de ser compleja en virtud de caracteristicas como el
tamafio (alrededor de 0.3 pc de diametro) y las variaclones en
velocidad e intensidad va descritas e la secclon anterior.

El problema esencial que se presenta en la interpretacidn de
un  campo de velocidades v las variaciones en la intensidad es el
hecho inelulible de que en la observacioéon se ve la proyeccidn del
objeto en el plano del cielo. El campo de velocidades esta
relacionado entonces con la forma en que s¢ distribuye el gas en
la 1linca de la visual, perpendicular a aguel plano mientras que
la variacion de 1ntensidad representa en forma burda el numero de
atomos v las condiclones de excltacion lutales Gé iransicién gque
dan lugar a la linea. Por lo tanto la confrontacion de modelos
con observaciones no es trivial y requlere un minuclosc estudio
de la morfologia observada y de las hipotesis adoptadas por un
modelo determinado.

El modelo gque se presentaré aungue muy probablemente no
Unico, intenta no ser muy particular ademas de contemplar todas

esas propiedades de manera sencilla.

1. Cinematica del eje mayor y menor.
De las graficas 3.1 vy 3.2 se delimitan tres zonas

cinematicamente desacopladas:



1) Llas Zonas que contienen las condensaciones con velocidad
pequeda =10 Km/s, crecilendo hacla log exiremos hasta un maximo en
la intensidad y luego decreciente en hacta los ultimos elementos
de rendija también (elementos 1-10 y 20-30);

2) La =zona intermedia (10-20). La parte azul, intensa, a 15
Km/s y la roja, mas tenue, a 40 Km/s;

3) Dos zonas azules muy simétricas vy tenues a alta velocidad

(8-12 v 17-23).

Las graficas 3.3 y 2.4 muestran un comportamiento cinematico
sustanclalmente diferente. Sin  embargo pueden también
subkdividirse en regiones:

1) La =zona gque abarca toda la rendlja con una velocidad
promedic en azul y rojo de 25 Km/s que sSuglere utna expansion
tubular;

2) La zona azul de alta velocidad (20-26);

3) La zona roja de alta velocidad (17-22).

Supdngase que en un principio (en la etapa de la rama
asintética gigante) la pérdida de masa es una funcion decreciente
del 4ngulo azimutal (en coordenadas esféricas) pero la velocidad
del viento es constante, del orden de 106 Km/s. Una estructura de
este tipo es capaz de formar una simetria bipolar (Kahn y West
1985) como es el caso de Mz-3 (Lopez v Meaburn 1983, Meaburn vy
Walsh 1985) o NGC 6302 (Meaburn y Walsh 1980). Si la velocidad y
la pérdida de masa se incrementan y ambas se vuaelven isotrépicas
los flujos son enfocados debido al gradiente de densidad {formado
en la etapa anterior y efectos hidrodinamicos pueden incluso

cerrar estas cavidades (Canté 1980). Es decir, la pérdida de masa
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intenstficada en la zona ecuatortal impide el flujo 1Sotropico vy

dirige al viento

h

ormando 1as cavidades dhipolares por condiciones
de equilibrio entre la presion i1nterna (ram) y la ambiental (de
las cavidades). Después de este periodo un viento del orden de
10”7 Mo/afic barre las zonas Interiores. Dicho viento es
isotropico y con una velocidad terminal del orden de 1.5x10% Km/s
(Po84).

La morfologia de este objetc es reminiscente de una
estructura bipolar muy evoluclonada. No existen 16bulos cerrados
v el material estd condensado en zonas extensas dilametralmente
opuestas sobre el eje menor de la planetaria. El viento de la
estrella excitadora pudo haber formado una cavidad 1nterior a las
condensacionas sobre el eje menor.

La fraccidn de energia mecanica que puede lmpartir este
viento al gas nebular es tedricamente del 20% (Dyson vy Williams
1980). Sin embargo la fraccion observada es bastante menor, del
orden del 1%, la diferencia puede deberse a materlal neutr'o no
considerado observacionalmente (Van Buren 1986).

La existencia de una cvavidad puede suponerse de una forma
relativamente sencilla. Se define (Van Buren 1986) €, como la
eficiencia cinética de la burbuja estelar, dada por el cociente
entre la energia cinética de la cascara y la energia cinética del
viento:

€s= My V,2/ M, v,2t (4.1
donde m, es la masa de la cascara, v, su velocidad de expansion,

ﬁw la tasa de pérdida de masa, Vv, la velocidad terminal del

viento vy t el tiempo desde que el viento se inicié. Adoptando
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valores i,x~10"7 Me/afio, tm10Y afios (la edad del objeto, estimada
cinemdticamente suponiendc una exXpansion constante de 25 Km/s v
un radiec promedio de 0.15 pc arroja =8,6x1067 afios), v,=1.5x10 3
Km/s, mg=0.01 Me y €,=20.1 se tiene:

Ves v, [E M, t/m11/2 = 150 Kn/s (4.2)

A pesar de que en la ecuacion (4.2) todos los valores son
estimados el resultado es razonable. Las dos regiones
simétricamente disir:buidas en el eje menor favorecen este
razonamiento. Dichas componentes de velocidad pueden ser la
erosién del viento estelar en una cavidad interna en las
condensaciones. La variacidn en las magni tudes de¢ las componentes
de wvelocidad a lo large de la remndija (grafica 3.1) es de
esperarse por un efecto de proyveccion a lo largo de la linea de
la visual: hacia 1os extremos la componente radial disminuye como
el cos® donde 8 z2s el angulo entre la linea & 1a visual ¥y la
velocidad de expansion intrinseca del gas.

Alora  bien, s: el modelo es correcto esta burbuja caliente
forma una cavidad esférica en el interior del gas nachular. Un
modelo tridimensional puede explicar la ausencia de componentes
analegas hacia el rojo como se vera mas adelante.

El tamafic vy la forma de las componentes en las secciones 20 y
26 de la gréfica 3.3 favorece este modelo, Dichas componentes se
observan con velocidad radial negativa y decrecientes hacla el
SE. Nuevamente son invisibles las componentes rojas. En ambos
casos las componentes de alta velocidad en (INIIJ pueden ser
ocasionadas por uno de dos mecanismwos © por una combinacion de

ambos: o bien existe alta densidad electronica Ne210Y cm™? y el
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nitrogeno es desexcitado colisionalmente, o bien, en la reaion
interna hay alto grado de tonlzaclon v no existe gran cantidad de
N*.

Aparentemente el ‘toroide ecuatorial se ha relajado de tal
manera que las condensaciones se alejan en direcciones opuestas
(NE vy SO en la figura 3.1a) en el plano del cielo, Si esto fuese
clerto no se esperarian componentes de velocidad muy grandes en
la dtireccion radial. Esto Xplicarta las componertes lentas
(=10Kkm/s) en las dos zonas zimétricas en las graficas 3.1 y 3.2.
El toroide ecuatorial va ne 25 capas  Jde enfovar los fiugos
egtelares, estos se "escurren" a lo largo de las paredes que
forman las cavidades debido al gradiente de densidad y al
relajamiento dinamico.

En la regiodn central parece ocurrir una expansion mas o menos
esférica en velocidad considerando la velocidad del sistema local
de referencia V, sp=~9.09 km/s como una veloclidad radial del
objeto en congunto. El material azul moviendose a 25 Km/s y el
rojo a 30 Km/s.

Las graficas 3.4 y 3.5 por otro lado sugleren una expansion
tubular. La morfologia de este objeto es claramente filamentaria
(figura 4.1). La expansion de una pequefia esfera es consistente
con la regidn 16-25 en ambas graficas. Nuevamente existen
componentes azules mas intensas que las rojas y Si se supone que
la V,gp es la velocidad propia del ohjeto, la expansion de dicha
zona es aproximadamente simétrica v del mismo orden que en el
caso del eje menor, -25 y 30 Km/S respectivamente para V,sp< 0 V¥
V. sr>0.

Las pequefias cavidades "claras" 1limitadas por regiones de

mayor intensidad (figura 4.1) formadas en los lobulos que estan
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sobre el eje mayor en las zonas 16-20 v 20-25 vy que se extienden
en =superficte aproeximadamente hacta ¢l Norte v haclia el Sur,
Pueden explicarse por condiciones hidrodinamicas.

Las regiones de mayor intensidad que rodean las pequefias
cavidades son en cilerta medlda tsocontornos de Intensidad,
compérese la figura 4.1 con el mapa en la figara 3.ia. La
intensidad de una 1linea ds emisi16n depende del cuadrado de la
densidad. Asf. dichas cavidades son un efecto del gradiente de
densidad decreciente en este c¢aso hacia el NO y el SE. Estas
cavidades son evidencila del flujo direccionade por el toroide
ecuatortal (Cantd 19a7).

Los 1lébules por otra parte, evolucionan de tal manera que la-
zona mas alejada de la fuente excitadora se relaja y deda fluir
material hacla afuera (Cantd 1979). St éste fuera el caso para
NGC 2899, sec esperarla un pequeiic decrecimiento en velocidades
hacia las =zonas donde una vez estuvo cerrado el 1dbulo. Este
efecto parece delinearse en 1as zonas B-10 y 33-35 ae la grdiica
3.4. Esto parece sustentarse tambi:én por la grafica 3.7, donde
vemos que en la zona vecina a las secciones 10 y 30 la intensidad
parece aplanarse, cual es consistente con un flujo muy relajado
de los 1dbulos,

La estructura general es mas extensa en [NII} que en Hx. Esto
puede deberse a que el [NII] es de baja excitacion y se localiza
en estratos mas alejados. Esto explica las zonas aisladas a altas
velocidades observadas en las graficas 3.2 y 3.4 (4-6, 15-17 vy
17-22 respectivamente). Dichas componentes pueden ser testigos de
una expansidn general de la planetaria en su formacion. El
material en la Zonas externas puede ser extension del viento de

la glgante roJja. Las estructuras de halos son ya bien conocldas
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(PoB4 v Weinberger 1987) v han sido estudiadas en cas0s
particulares como NGC 7293 (Walsh y Meaburn 1987) vy NGC 6720

{Moreno y LOpez 1987).

2. Modelo Tridimensional.

Supongase una estructura bipolar con simetria cilindrica. Una
estructura come la de un reloy de arena. Con un gradiente de
densidad decreciente hacta los extremos v cuyo eJge de simetria
esta alineado con la direccidn Este-Oeste (figura 4.2). Supdngase
ahora que dicha estructura sufriera una serie de rotaciones como
en la flgura 4.3. El plano del cilelo corresponde al plano del
papel y la orientacidn es como se indica en la  esquina superior
derecha de la figura. Inicialmente una rotacion en torno al eje =
y luego un giro en torno al eje x y otro en torno a y. La
estruciwra Gue iresulita € muesiia e la {igwa 3.4, la cual €5 la
mas parecida al obJjeto que puede obtenerse por este método, Se
han sombreado 1la =2onas donde s¢ espera mayor brillantez por
efecto de abrillantamiento al limbo.

De la figura 4.4 se hace evidente que una estructura Dbipolar
en la cual los ejes de simetria de los lébulos no forman un
angulo de 180¢ no puede ser obtenida por rotaciones
tridimensicnales. Otro mecanismo no geoméirico sino fisico es
capaz de explicar dicha estructura.

Supongase una vez mas que, por alguna condicion de
inestabilidad, el disco formado cuando la pérdida de masa es una
funcion con un maximo en el ecuador (Kahn vy West 1985) no es
homogénea respecto al plano del ecuador sino que estad

iniensirticada hacla alguna 2zona en dicho plano. Este disco
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Inhomogéneo seria capaz éfcctivamente de desviar la bipolaridad
como Si un "viento" ficticio soplara sobre el objetsc de 30 a MNE,
La direccidén de la pérdida de masa intensificada seria hacia el
SO en la figura 4.1 pues ahi seria mas dificil el flujo vy 1la
cavidad seria mas "cerrada". El angulo entre los ejes de simetria
de las dos cavidades se estima de 145¢, £l modelo de la figura
4.4 puede usarse para obtener una configuracidn mas parecida a la
figura 4.1. Una rotacion adicional solo de la cavidad NO en torno
al efje =z en sentido contrario a las manecillas del relol es
suficiente para diche fin. La configuracion que  resnlta  se
muestra en la figura 4.5. Una estructura de este tipo ha sido
propuesta para otra planetaria (Mz-32, Meaburn y Walsh 1928%).

El modelo iricdimensional propuesto para NGC 2899 se maestirs
en la figura 4.6 donde se ha supeéerpuesto un acetato sobre la
fotografia de Loulse et al (1987). Las zonas de alta velocidad
sobre el eje meicr S2 han trazado como 11neas rectas.

Dentro de un clerto grado de incertiaumbre (3" eh 1a posicion
de la rendija sobre el eje menor v 2 en la interseccion de ambos
ejes)y, la figura 4.6 explica consistentiemente las observaciones.
Las componentes de alta velocidad producidas por la erosidn del
viento estelar sobre el material nebular sélo son observadas en
azul por un mero efecto de proyveccidn. Las cavidades rojas estan
fuera del alcance de la rendija. Una manera de afirmar o refutar
dicha hipdtesis es llevar a cabo una observaciodn del mismo tipo
perc con la rendija desplazada unos 5" al SE. Ahi, si el esquema
es correcto, deben existir componentes alejandose con altas
velocidades con el sistema de referencia local.

De acuerds con este modelo y la morfologia mostrada por ‘el

objeto, los ejes llamados ‘"mayor" y ‘menor" no son ejes de
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simetria del objeto en realidad. En la figura 4.7 se han trazado

los presuntamente verdaderos egjes de simetila. L1 &j& menor esta

[+13

aproximadamente a 350 de angulo de posicton Yy 10s semiejes
mayores HO a -3%° y ¢1 SE a 100c.

La zona de alta velocidad hacia el SE a partir del centro
sobre el eJe "mavor" apova la 1nterpretac16n de que existe una
burbuja interior formada por interaccion del viento estelar v gas
nebular. Sin embarga aqui deberian observarse aquf componentes
rejas analogas en velocidad e lgualmente componentes azules sobre
dicho eJle hacia el NO. La no aparicion de esta componentes puede
deberse a una distribucion de polvo y‘a un disco en el eje menor
real gque hace invisible dicha burbujga hacia el NO. De cualquier
manera tales eXplicaciones no pueden Ser probadas con las
suposiciones hechas aqui., Nuevas observaciones échelle podrian

rechazar ¢ afirmar el modelo propuesto (seccion SB).
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Figura <.1. Fotogratia de NGC 2899 en la luz de Hw (tomada de
Louise et al, 1987). Se¢ sedalan las pequenas

cavidades “glaras”. La orientacion Norte-kste
tamblen es mostrada.



Figura 4,2. orientacion inicial de la estructura bipolar " (vease

texto).

Figura ¢.3. Esquema de la serle de rotaciornes de la estructura
descrita en la figura 4.2: a) orientacton inicial: b)
en torno al eje Z; ¢) en torno al ejge y; d) en torno

al ejge X.
95
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Figura 4.4.

Figura 4,

orientacion final de la estructura mostrada en

figura 4.2. Se han sombreado
esperaria mayor intensidad por
1imbo.

5. gonfigurac16n resultante
esquematicamente la morfologia general de NGC 2899,

las zonas donde
abrillantamiento

la
s¢
al

que reproduce



Figura 4.6. Modelo tridimensional propuesto para NGC 28949,

Se han

marcado c¢on linea rectas las zonas en el eje menor

donde se observan altas velocidades.

Figura 4.7. Ejes de simetria de los lobulos de NGC 2899.
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B. NGC 2899: UNA PLANETARIA TIPO I,

l.as determinaciones de la temperatura y densidad electronicas
pueden realtzarse a partir de los flujos contenidos en la tabla
3.5 con el formalismo descrito en la seccidon 1B. Las relaciones
empleadas son del tipo Peimbert v Costero (1969). Dichas
determinaciones se muestiran en la tabla 4.1.

EA la determinacidn de la temperatura electrdnica a partir de
el cociente de ineas de mitrdgeno (1(6583)/1(5755)) se usaron
los parametros atomicos de Seaton (1975) y HNusshaumer y Rusca
(1979). Para el cociente de lineas de oxigeno (l(5007)/1(4362))
los parémetros de MNusshaumer ¥y Storey (19813 vy Baluja et al

{1980) fueron empleados.

La determinacion de la densidad se hizo en base a las curvas
de Torres Peimbert vy Pena (1987), a partir de los iones S*%, (C1**
y ATTY,

La diferencia cualitativa entre las lineas de C1*2 (ver tabla
3.5) propone una densidad menor de 1000 cm™3. E1 valor que
resulta para la zona central en ei caso del cociente entre lineas
de S* (500 cm~? (vease tabla 3.6) es £1 misme que Se encuentra
para ese ion a partir de las i1ntensidades relativas de las mismas
iineas observadas por Ringuelet vy Méndez (1973, ver seccion cCl),
entonces se puede considerar de manera aproximada como una
densidad tipica de [SIIJ.

Para el caso de Ar*3 (el cual es tipico de regiones de alta
densidad) es necesarto proceder con cautela ya que la linea 4711A

puede estar mezclada con Hel 4713A o [NelV) 4715A.



Peimhert (1987) ha sugerido que I{([NelV] 4715)/1(HB)s 0.04 v

que la contriducion de Hel puede resiarse partir de aque e}

o

coclente 1(4471)/1(4%713)=11 por cemparacion con planetarias con
espectros similares a NGC 2899.

Asi, tenemos tres casos:
1) 81 1(4715)=1(4711)=0 ¥ entonces MNe=3000 cm™?;
11) St 1(47153/1(HB) =0. 04, (lo cual es razonable va que en
general se observa el par 4715 vy 4725, vease tabla 3.5) vy
I(4713)/1(HB)=0, con 1o cual Ne=4300 cm™#;
111) 81 I(a71S)/I(HeY=0.04 v 1(4711)/1(HB)=0.05 con 1o cual

Ne=5200 cm™ 3.

Por tanto podemos adoptar Ne=(4000 +2000, -3000) cm~3 de
acuerdo con la curva de Ar*? de Torres Peimbert y Peria (1987)
aunque una densidad de 1000 cm™3 podria ser tfplca de regiones de
alto grado de lonizacion pues como va s¢ ha dicho el Ar*3 es

tipico de regiones de alta densidad.

TelO0lIll TelNIT] NelArlvi NefCI IIl] NelSIIle

15600 10600 4000 <1000 500

a extimada de acuerdo a la zona central y a los valores de

intensidades de Ringuelet y Méndez (1973).

Tabla 4.1. Densidades vy temperaturas de 1la 2Zona nebular

observada. Las densidades estan un cm~3 y las temperaturas en oK.
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De los espectros de la zona nebular y de rendija larga (vease
apéndice) parece desprenderse el hecho de que este objeto sea
rico en nxtrégeno, comd va ha side sugerido por Peimbert y
Torres-Peimbert (1983). Para afirmar o refutar dicha sospecha, es
necesario enconirar Jas abundanclas relativas N/0 v He/H. En el
caso de Ny 0 la varlacién de la abundancla no es importanie con
la densidad clectrénica (entre valores de 4000 v 1000 cm™3). Los
pardmetros empleados para el cociente H*'/H® son de Seaton (1975)
vy Nussbhaumer Yy Rusca (1979). Para O'/R* se oaplearon. Los
parémetros de Pradhan (1976) v Zeippen ({1982). Las relaciones
utilizadas son del tipo de la ecuacton (1.3) (Peimbert y Costero
1969, 074). Para 0% s uttliza el par 3726+3729, para N*, 6584

respecto a HY (HB), las cuales dan, respectivamente:

ing Q*/H*=z -3.79

log N¥/H'= -3.52
asi log N*/07= log N*/H* - log O*/H*

Puesto que 1los potenciales de 1onizacion de N* y 0' son
similares (Peimbert y Costero, 1969): N*/G*x N/0 lo cual implica

log N/0 = +0.26.

Para derivar la abundancia He/H hay cque proceder con cuidado.
La correccion por excitacion colisional en las lineas 4471 y 5876
de He' ha sido considerada siguiendo el formalismo de Peimbert y

Torres-Pelmbert (1987 a y b). La correccldn por autoabsorcidén no
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ha sido realizada pues a Juiclo de dichios auteres, tal mecanismo
alcanza s610 el 0.3% y 1% para las abundancias He*/H' de 4471 y
5876 respectivamente.

El1 factor Y definido por ellos (ecuacion (80))_determxna s1
existe una fraccién apreciable de poblacién 238 respecto a He*
que afecta al coclente I,./1, donde I, es la intensidad de la
linea producida por colisiones y Ip es la intensidad de la 1linea
producida por recembinaciones. Se ha sugerido también que este
factor en nepulosas planetartas es de 8.5 (Peimbert y Torres
Peimbert, 19%987b, Peimbert, 1987).

En el calculo de dichos efectos colisionales se ha
constderado la temperatura obtenida a partir de 0'Y y se han
separado dos casos dependientes de la densidad,

En la tabla 4.2 se consignan las abundancias de He*/H*
obtenidas en la forma de la ecu5016n (1.2) constderando 1los
efectos ya mencionados.

La abundancta de He''/H' oifrece menor problema. Se han
utilizado los cdlculos de Hummer y Storey (1987) y 'una ecuacidn

del tipo (1.2) que resulta:

log He**/H%*= -1.17

a una T,= 15600 °K.

En la tabla 4.3 se listan las abundancias totales de He/H. No
se ha considerado el efecto de Hee y He. Como puede verse, la
abundancta total relativa entre 4471 vy 5876 es practicamente
idéntica. Comparando con los resultados de Peimbert y Torres

Feinwert (1987rx) resulta improbable que efectos colislionales

PRENNRALY.
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¢5tén Juaando vn papel tmportante en el helio. La varlacion
He*/H' es debida exclusivamente a un factor ¥ ¥y a un cambio en la
densidad electronica Ne.

No obstante la abundancia total que puede considerarse como

representativa es He/H=0,185.

En cualquier caso, 1la riqueza de N y He de NGC £899 parece
bien establecida. Asi, de acuerdo con Peimbert y Torres Peimbert
(1983) se clasifica como nebulosa planetaria tipo 1. Ademés. es
aparentemente el objelo mds abundante en N Yy He (vease tadbla I en

Peimbert vy Torres Peimbert, 1983).

—————————————————— 10g Het/HY —mmm o e e e
Linea Y =0 Y=0.5, Ne=4000 cm~3 ¥=0.5, Ne=1000 cm~3
4471 -0, 89 -0.98 -0.93
5876 -0, 89 -0.99 -0.94

Tabla 4.2. Efectos colisionales en las lineas 4471 y 5876 de Hel.

Lineas Y=0 Y=0.5, Ne=4000 cm~2 Y=0.5, Ne=1000 cm™?
4471, 4686 0.197 0.173 0.185
5876, 4686 0.197 0.170 0.183

Tabla 4.3 Abundancia total de He/H en la zona nebular observada.



C. LA ESTRFLLA CFNTRAL.

De 1los espectiros obtenidos para el objeto central (seccion
3B) puede hacerse una clasificacion por clase de luminosidad Y
tipo espectral. '

En las figuras 4.8 a y b se han tdentificado la lineas que se
utilizaran en esta clasificacion.

De acuerdo con Yamashita et al (1978) 1la intensidad de
absorcidom de la linea Cal 42287 4 y Fel 4046 A se incrementa
continuamente a pedida  gque 1 Tipo ¢3peciral avanzma  entre
estrellas de tipo I y G de la secuencia principal. El cambio en
las lineas de Balmer es decreciente pero pequefio al avanzar el
tipo espectral. El cociente de lineas como Fel 4046, 4144, Cal
4227 respecto a Haé, Fel 4284 respecto a H y Fel 4921 respecto a
HB es siempre menor que la unidad para tipos F3 v FS% en la
secuencia principal. La banda G (4300 A) se muestra también vy
aumenta con ¢l tipo espectral, Las lineas H vy K del Call son muy
prominentes en tipos espectrales F tardios y G tempranos.

Por otra parte cocientes de lineas como YII 3983/Fel 4005,
Srll 4078/HS, Fel 4046, 4064, Fell 4179/Fell 4173 vy Srll 4216/Fel
4144 decrecen con la clase de luminosidad entre clases 1 y V de
tipo FS5.

Como puede verse de las figuras 4.8 a vy b, la linea HJ estd
en absorcion mas intensa gque las 1lineas de Fel y Cal va
mencionadas. El mismo efecto se observa para los cocientes de Fel
4384/H y Fel 4921/HB, en ambos casos la intensidad relativa es
muy similar a la mostrada para una estrella F5 V (Yamashita et al
1978, Placas AF-6 y AF-12). .

La banda G por otro lado es mencs prominente que las iineas H
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v ¥ de Call, las cuales son muy conspicuas y el segundo grupo de
cocientes (Y, Fe, Sr, etc.) tiene un comportamiento que  indica
una clase de secuencla principal entre tipos F medtios, El
numerador es tenue respectc al continuo vy el denominador se
define claramente en absorcion.

De estas 1dentificaciones se desprende que el objeto
observadc parece corresponder razonablemente a una estrella  tipo
F5 V con un exceso azul decreclente hacila longitudes de onda
menores de 3600 A,

El especiro azul wmostirado en la figura 2.2b sugiere la
existencia de un micleo binario. El exceso aziul en la
distribucidén del continuo, el cual aumentaria notablemente si el
espectro fuera corregido por extincion (aproximadamente un factor
de 6 ocurre a 4400 A con  Cyp=0.7, vease seccion 3.4), y la
presencia de la linea Hell 4686 en emision (figura 4.8D) apoyan
esta conjetura.

La presencia de nicleos Dpinarios en nebulesas planetarias
esta bien establecida (Méndez 1987, Bond 1987). Las componentes
“frias” van desde tipos A tempranog hasta K tardios.

Existen nebulesas bipclares con nidcleos binarios también. En
NGC 2346 1la estrella visible es de tipo A (Walsh 1983). Una
estructura binaria puede también introducir una bipolaridad. La
simetria producida por pérdida de masa a traves de los 16bulos de
Roche en las superficies equipotencilales, puede Jpgar un papel
importante en la morfologlia de estos objetos.

Una forma alternativa de la clasificacién del objeto central
puede hacerse en base al continuo del espectro de la figura 3.:2Db.
Los flujos en 1longitud de onda visual y azul, medidos de este

espectro son (sin correccion por extincion):
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F(V, =5500 A)= 2.5Yx10~'3
F(B, =4400 A)= 2.11x3107'5
en untdades de ergsxcm™2/(sxA) respectivamente. De acuerdo con
Allen (1976):
my= 2.5x[-log F(V)-8.43] (4.3)

Mgz 2.5x[~10g9 F(B)-8.17] (4.49)

my Y Mg son las magnitudes en visible y azul. De los valores va

mencionados arriba sc tiene:

my,= 15.39

nlS: 16.26

y por tanto el indice de color (B-V) = 0.87.

Por otra parte de acuerdo a la ecuacién (1.7) adoptando
Cyp=0.7 para este objeto se encuentra que el enrojecimiento
E(B-V)=0.48, de donde el indice de color desenrojecido (B-V),
resulta,

(B-V)q= (B-V)-E(B-V) = 0.39

Nuevamente, seqin  Allen  (1976) este Indice de color
corresponde a una estrella F de tipo medio de la secuencia
prinélpal. una FS5 V con una temperatura de color de 7000 oK. De
acuerdo con Yamashita et al (1978) en este tipo de estrella
aparece la banda G y se Intensifica haclia tipos mas tardios. Esta
segunda clasificacion es totalmente consistente con la hecha en
base a las lineas de absorcién.

A pesar de que algunos efectos como la extincion intrinseca

pudiesen hacer variar esta clasificacidén (la discusion de los
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cocientes de lineas de absorcion es consistente también con una
estrella GO V, Lopez et al 1987), puede concluirse en cualquier
caso, que la estrella gue produce 1as lincas de abeorcidén es de
tipo tardio vy dada la presencia de la linea Hell 4686 en emision
y el exXceso azul, un sistema hinario es necesariamente invocado.
La temperatura de color de 1la companera de la estrella F
puede estimarse por el método Zanstra, expuesto en el capftulo 1.
Se usa el flujo de HB determinado por Webster (1969) v el flujo
en el visible a 5450 A determinado por el espectro de la figura
3.2b. Los valores de ambos corregidos por extincion son:
F(HB)=2.4x107") eraxcm™2/a

F(Vis)=1.02x10"'Y ergxcm™2/(8xA)

La correcion por extincion se ha hecho en la misma forma que
"los filujos de las tablas 3.5 vy 3.6. Los factores de correccion

s0n:

1Q @uBs1)E(8-VUY /2.8

10 A(sUB0IE(S-VUI/E. 5

respectivamente., Los valores de A(4861)= 3.63mag Yy A(5450)=
3.14mag son obtenidos de Po8dq.

Con dichos valores la ecuacion (1.11) toma la forma
6.11x10'3= T3G1(T)(exp(2.665x104/T)~1) (4.5)
que es una ecuacion trascendente en T. Aproximando sucesivamente

vy utilizando 1los valores de las integrales Gl1 de Po4d la

temperatura resulta ser
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T,(HIY= 5104 oK

Haclendo una aproximacion se puede derivar la temperatura
Zanstra para el Helio seqin la linea Hell 4686. Supdngase que el
cociente de flujyos en HB, el determlhado por Webster (1969) vy el
obtenide en la tabla 3.5 es simtlar al cociente del flujo total
en Hell 4686 v al encontrado en dicha tabla. De aqul puede

predecirse el flujo total de esa linea que resulta:
F{Hell 4666)= 1.9x10"'' ergxcm~?/s
La ecuacion analoga a (4.5) en este caso tiene la forma :
2.16Xx101 3= T3GA(T) (exp(2.665x104/T)-1) (4.6)
la cvual se resuelve en forma iterativa y resulta:
Tz(Hell)= 9x1QY of

Usando nuevamente las integrales de Po84.

La diferencia entre ambas temperaturas es de esperarse debido
a los procesos ya discutidos en la seccidn 1.F. Sin embargo en
este caso otros efectos adicionales pueden estar operando. El
f#lujo total predicho para la 1linea Hell 4686 puede estar
sobreestimado pues las lineas de hidrogeno se producen en
volumenes .mayores que las de He*. A pesar de esto, sSiI se
estuviera sobreestimando en un factor de 2, la temperatura caeria
hasta 70000 u 80000 °K solamente. Para alcanzar temperaturas de

56000 o¥ harta falta un factor de S0. Esto ya no es aceptable
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pues la zona nebular en la que se observa dicha linea en emision
esta a un radio de 15" s1 3¢ toma & f5te como e) radio hasta el
cual se produce esta linea, el factor es 3 suponiendo un radio de
HB de 45" vy suponiendo una distribuclon constante en la emision.

Otra sobreestimacion puede estar occurriendo. La estrella F
atn emtte significativamente en la longitud de onda del visible
5450 A, pues su temperatura efectiva (7000 oK) tiene el maximo de
la distribucion a 4150 A de acuerdo con un modelo de cuerpo
negro, Esto 1mplica que ¢l continuo observado en la figura 4.7 no
es depldo solamente a la estrella excitadora. AS! la magnitud de
F(vis) ha sido sobreestimada dado que la parte derecha de 1las
ecuaciones (4.5) ¥ (4.6) es creciente con T, una correccion en
F(vis) auwentara la temperatura central. En el caso del hldrégeno
w1 factor de 2 en F(vis) aumenta la temperatura a 60000 oK v un
factor % a 80000 oK. Los valores respectivos para el helio son
110000 v 130000 oK aproximadamente.

Para encentrar wn factor adecuado es necesario resolver el
objetec central. Sin embargo, una temperatura del orden de 70000
oK seria esperada, pues wuia d1stribucion de cuerpo negro requiere
un valor tal para producir una fraccion apreciable de

ionizaciones a 24.6 eV a partir del helio neutro (Po84).
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D. LA DISTANCIA.

El conocimiento de este parametro es importante para calcular
el tamafic 1lineal del objeto. La variacion en la distancia en la
tabla 2.5 es de un factor de 2 como maximo. Calcular la distancia
hacia NGC 2899 es dificil en virtud de que los datos comprendidos
en el capitulo 3 no fueron obtenitdos con ese fin., Sin cmbargo,
una estimacidn serd posible como se veré mas adelante.

Un primer problema se presenta en el caleulo de la extincion,
Del especiro nebular (frgura 3.2a) podria en principio la
correccion por extincion usando el decrementio de Balmer (Aller
19843 . No obstante, un efecto de no linealidad parece estar
presente en el especiro obtenido con el detector 2D-Frutti
(Shectman 1983). En la tabla 4.9 se comparan 1los cocilentes de
algunas lineas observadas vy los cocientes de las mismas lineas

obtenidos en forma teodrica.

Ion, <Coclente Valor tedrico Valor observado

Hell 468674542 29 21
[OIIl] 500774959 2.88 3.4

[CI1 6300/6364 3.35 3.55

(NII} 6584/6548 2.96 2.88

Tabla 4.4. Coclentes tedricos y observados del espectro de 1la

zona nebular (seccion 3B.II).



A rpesar de que no puede calcularse la extincion por medio de
datos actuales los valores reportados en  la literatura  (iabia
2.5) no difieren de manera muy mportante (<10%). Ademas, dichos
valores han sido calculados por métodos diferentes (seccion 2F)
1o cual sugiere como un valor razonablemente confiable C(HB)=0.7.

Con ese valor de la extincidn, el flujo total de la linea HB
de NGC 2899, a partir del valor del flujio no corregido obtentdo

por Webster (1969) resulta:
F{HBY = 2.4%107 'Y erg cm™2 57!

y las ecuaciones (1.6) ¥ {1.9) constderando Te=10600 oK (secclén

4B} vy 0=60 seg arc se pueden escribir como:

(Ne? €)= 8.78x103/a cm~6 4.7}

Y Mi= 27.9xd%/Ne Mo (4.8)

donde d estd en Xpc.

Ahora bien, los valores de la densidad de‘ flujo encontrados
por Milne y Aller (1975) y Milne y Webster (1979) (tebla 2.3) son
practicamente iguales a 2.7 y 5 GHz. Esto sugiere, Junto con la
figura V-6 de Po84, que esos valores de la densidad de flujo
pertenecen a la region en radiofrecuencias en la que el objeto es
opticamente delgado.

En dicha regidén es valido usar la ecuacidn (1.4), de donde,
sustituyendo el valor para la profundidad optica (ecuacion (1.6))

se tiene:
Sp=(16.48x10"2 K/c2)Te ¢35 y~0.1 O E erg cm2s~tHz"! (4.9)
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Por otra parte, 0=lr2s/a2, donde r es el radic lineal gel
objeto v d su distancia. Como r=d®, resulta entonces con 9=60 seg
arc:

Q= N82= 2,7Tx10"7 ster

A vz 5GHz, 8,= 08bmJy= 8.6x1072% erg cm~2 g"'Hz"! (Milne y

Aller, 1975) y se obtiene entonces de (4.9):
E=z 1232 cm ¢ pc

con K= 1.38x1071% erg/eK y c= 3x10'%9 cn/s.
Si se supone un comportamiento constante de la densidad con

la distancia v Ne=N(HY) se tiene:

Nez= 4.24x103%/4 cm~® (4.10)

donde 4 estéd en Kpc.

La ecuacidn (4.10) es del mismo tipo que la ecuacion (4.7).
La constante difiere en un factor de 2. Sin embargo, algo
interesante ocurre con las densidades. En la ecuacidn (4.7) la
densidad Ne es la densidad obtenida de linea prohibida, Nexe®? es
la densidad cuadratica media adoptando un modelc en el cual el
objeto se encuentra compuesto de pequefios paguetes en los que la
densidad local es Ne. Por otro lado, la densidad Ne en la
ecuacidn (4.10) se ha derivado de la ecuacidn de transferencia de
radiacion (PoB4) y de los procesos flsicos gue dan lugar al
continuo en radio (seccidon 1C). §So6lo se supuso una densidad

consianic con la distancia y un numero igual por cm® de protones

11
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v electrones. En este sentido la densidad de ia ecuacion (4.10)
debe ser tgual a la densidad cuadrdtica media. La diferencia
entre las constantes de las ecuaciones (4.7) y (4.10) no es muay
importante podrian ajgustarse parémetros como 8 o Te para
desaparecer dlcha diferencia (a =50 seg arc, 1la constante en
(4.7) dismimaye en un factor ae 1.7). Una relacién intermedia a

(4.7) ¥ (4.10) esta dada por:

Neze= 6.5x10%/d cm~8 (4.11)

Un valor de 102 cm™2 para la densidad cuadratica media es
razonable. Ne es del orden de 103 cm™2 (seccion 4B), as! ewx1072,
que diflere en un orden Ge magnitud con respecto a los valores de
la tabla 2.5. §Sin embargo un valor de este orden parece ser
tfpico en nebulosas con radios promedio similares a NGC 2899
(Peimpert, 19867).

Existe un argqumento mucho mas soélido para proponer una
distancia menor. Greig (1972) ha sugerido de acuerdo con la
estructura local (dentro de un radio de S Kpc) determinada por
Isserstedt (1970), que la distancia a este objeto es menor que 1
Kpc y pertenece al brazo galactico local. Segun el diagrama de
Isserstedt esta distancia es del orden de 770 pc. Lla ecuacion
(4.11) es consistente con este ultimo valor de la distancia pues
podrfan ajustarse los parametros en dicha ecuacion.

Podemos dar una ultima estimactén de la distancia, a partir
de 1la magnitud de la estrella tardia clasificada en la seccion
anterior. De acuerdo con Allen (1976) la magnitud corregida por
absorcion esta dada por:

m_ =m..~3. 2xE. (4.12)
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Asi, de los datos obtenidos en la seccion anterior se tiene:

m,,,=13.8 mag.
Ademas:

(m,,-M,+5)/5 = log d (4.13)

con 4 en Kpc y M, es la magnitud absoluta.
De esta ultima ecuacion puecde derivarse la distancia a partir

del tipe espectral v la clase de luminesidad

L G

En la tadla 4.5 se listan las distancias obtenidas para tipos

estelares F5 y GO, va se ha visto que el espectro observado es

consistente con ambos tipos.

Clase de Tipo Espectral
Luminosidaa™
FS GO
My d(Kpc) M, a(Kpc)
v 2.3 2.00 2.9 1.50
v 3.4 1.20 4.4 0.76
ZAMS 3.9 0.95 4.6 0.69

Tabla 4.5. Distancias obteriidas a partir de la clasificacion
estelar de la seccion 4C. Las clases de luminosidad corresponden
con: IV=subgigantes, V=secuencia principal y ZAMS=edad cero de

secuencia principal.
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A pesar de la diferencia entre el valor estimaedo agufl vy 103

valores reportados en la literatura (itabla 2.5), una distancla de
700 pc parece razonable y es mas o menos Ssimilar al promedio
calculado por acker (1978), que es de 880 pc.

La masa fonizada cuadratica media, de acuerdo con la ecuacion
(4.8) resulta Mi=z 0.14 Mo aque es del tipo de las esiimadas
estadisticamente (tabla &.5), exceplo en los casos de Maciel y
Pottasch (1980) y Macrel (1984) gque son de un Tfactor de 3
mayores. Las masas que ellos determinan consideran que obletos
evolucionados son opticamente delgados en €l continuo de Lyman,
La presencia de las lineas ‘de (011  indican que NGC 2899 es
opticamente gruesa cuando menos en algunas direcciones,
Consecuentemente exi1ste matertal neutre en la envolvente lo cual
hace que M! sea wuna cota Inferior a 1la masa total de la

envolvente.
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E. POLVO.

La emision a 25, 60 y 100 um, cuyos valores en densidad de
flujo se encuentran en la tabla 2.4, es, de acuerdo con Pottasch
et al (1984), consistente con una distribucion de cuerpo negro a
40 oK.

La grafica 3.9 y la tabla 3.8 son consistentes con las
observaciones del IRAS. La distribucidn espectral parece ser mas
brillante en K que en J o H. Las zonas 6 y 2 (figura 3.1b) emiten
mas fuertemenie en K, por factores de 2 v 2, que en J

e un disco formado en las

respeciivamente.  Dsio apova  la
etapas iniciales de la planetaria (secci1dn 4A). Justamente en esa
Zona se observarlian maximos en intensidades producidos por polvo
frioc en el disco. En direccidn a 1os 16bulos, los flujos
disminuirian ccmo parece ser el caso de las zonas 1,3,4,5 v 7 en
la figura 3.1Dh, hacia el NO y SE

Por otro 1lado, el comportamients en la 2ona cero es
raminiscente de una estrella de tipo tardio. En H y K el flujo es
prlano y aumenta ligeramente en J. A pesar de que estos datos no
son  suficlentes para predecir la temperatura de dicha estrella
parece razonable interpretar que otra fuente distinta al polvo
produce este comportamiento. Esta explicacidén esta apoyada por la
clasificacion estelar ya establecida en la seccion antérlor. Asi,
un sistema binario aparece nuevamente como el nucleo de NGC 2899.

La temperatura de 40 oK representa la emision de la mayoria
del polvo en la planetaria que emite a las 1longitudes de onda
observadas. Evidentemente este polvo no puede estar muy cercano
al nicleo de 70000 oK pues habria procesos de evaporacion o de

barrido.
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La temperatura de color calculada entre 25 y 60 pm (86 ¢K) ha
de ger mayoer en virtud de que se sgclecciona en el ajuste polvo

mas caliente.
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CAPITULC 5. CONCLUSIONES.

A. EL ESQUEMA GENERAL DE NGC 2899: CONOCIMIENTO GLOBAL.

En el presente 1trabajo se ha profundizado el conocimiento
acerca de la nebulosa planetaria NGC 2899 v puede concluirse 1o

siguiente:

1. £l obJeto presenta una morfologia que es reminiscente de
una estructura bipolar @1namicamente evolucionada., Huestra
tambrén dos fuertes condensaciones sobre el ede menor de dicha

estructura,

2. La velocldad promedlo de expansion sobire todo ¢l objeto es
una velocidad tipica (= 25 Km/s) y consistente con observaclones

anteriores.

3. Aparentemente se ha observado la 1nteraccidn del viento
estelar con material nebular. Dicha 1nteraccién muestra
velocidades supersénlcas en la zona cercana al objeto central.
Estas velocidades no son un efecto instrumental pues han sido
verificadas de manera independiente por otros observadores

(Heathcote y Weller, 1987).

4, Se ha propuesto un modelo tridimensional gque toma en
consideracion las propiedades mostradas por 108 gradientes de

velocidad e intensidad observaaos el ass direcocinnes




perpendiculares sojne €1 shicte. Dicho modelo  supone que la
nebulosa esta 1nclinada respecto al plano del cielo y reproaduce
la asimetria en la zona de alta velocidad observada en el eJje

menor de la estructura bipolar.

5. El objeto es sobreabundante en nitrogeno y helio por lo
cual se clasifica como tipe I. Muestra lineas de alta Y  baja
excitacidn en una regidn cercana a una de las condensaciones.

Su  espectro es tipico de planetartras de muy alta excitacion
(dentro de la clasificac:idn de aller y Lilier (1968) gu clase de

excitacion es 7).

6. F1 nicleo de NGC 2899 esta formado por un sistema Dinario,
Se ha determinado que la estrella "fria® tiene una temperatura de
color del orden de 7000 K vy se clasifica como una estrella F5 V,
Se ha estimado que la estirella excitadora tlene una tlemperatura
del orden de {0000 K para que puesda explicar el espectrro nebular
de alta excitacion y el exceso azul en el continuo ohservado en

la zona central.

7. Se ha sugerido que la distancia e€s menor a las propuestas
en la literatura y es del orden de 700 pc. Esta estimacion esta
basada en tres factores:

a) 1la comparacion de la distancia obtenida a partir de la
densidad de flujo en la =zona de radiofrecuencias (a 5SGHz) v 1la
distancia obtenida del flujo total de una linea de recombinaciodn
(HB) suglere, con parametros nebulares determinados del espectro
observade y un factor de llenado tiplco para objetos como NGC

28ac0  mma distancia menor a 1 Kpc v,
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b) el obgeto estd muy cerca Af1 plane galdctico (a una
distancla perpendicular al plano del orden de 60 pc) ¥ por lo
tanto es razonable que pertenezca a un brazo espiral. Su longitud
galéctlca (1= 277¢) s0l0 afrece la posihilidad de distancias del
orden de 2 Kpc o bien 700 pc de acuerdo con el mapa de la
estructura galéctlca local determinado por laserstedt (1970) vy

c) la magnitud encontrada del especirc central hunto con la

n

clasificaidn espectral, proveen de una escala de distancia

consistente oo Aa) v hy.,

B. De las observaciones en 1nfrarrojo se ha sugerido qued
existe un disco de polve sohre el plano que divide a 1la
estructura Dbipolar. Tambl én se confirma que la existencia de un

nicleo binario es razonable.
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B. SUGERENCIAS PARA FUTURAS OBSERVACIONES.

El modelo cinematico gue ha sido propuestio no es wnico. Sin
emhargo, podria intentarse verificarlo medirante nuevas
observaciones de alta resolucion espectral. Por ejemplo
resultaria nteresante real:iTar un barrido  con  una rendi ja
échelle de toda la zona nebular, o hien con un Interferometro
Fabry-Perdt de barrido con lo que podrila confirmarse o refutarse
la ex1stencia de una burbuja en expansion (gue representa la
interaccion del viento estelar con material nebular).

Otra cuestion necesaria ©s la rosoluc:on del obaeto central.
Esto ayudarfa a establecer con mayor pr001516n la temperatura de
ambas estrellas y el grado de iomizacion del material nebular.

.

ODSErVAaciones Cull vl saleiiie uliravicleta podrian detfarminar
la velocidad terminal del viento estelar v de ahl la tasa de
pérdida de masa con lo cual se verificaria la validez de la
sugerencia hecha en torno a la interaccidén del viento estelar con
material nebular.

Observaciones de polarimetria en longitudes de orsla de mm
podrian aclarar la existencia de un disco de pclvo sobre el plano
que divide a los dos 1obulos, como ha sido propuesto.

Un estudio espectroscopico que examinara detalladamente las
condensaciones y en general tode el objeto es 1mportante para

determinar la abundancia total de elementos y confirmar el tipo

de planetarias al cual pertenece NGC 2899.
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APENDICE.

En esta seccidén se muestran algunos espectros échelle
obtenidos de las observaciones descritas en el capitulo 3.

Este apéndice esta dividido en dos partes: eje menor (A) v
eje mavor (B). En cada péglna s5€ muestran en la parte superior el
espectiro en He v en la infertior ¢l correspondiente de ([NII} a
6584A. El nivel de continue ha sido senalado en todos 1os casos.

La posicidn del especiro esta escrita al pie de la pagina v
es la correspondiente cuon la figura 2.1a.

Al final estan disponibles un Juego de acetatos para Ho y
[NII1 graduados en velogidad de expansién en el sistema

heliocéntrico de la region observada.
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