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CAPITULO l. JNTRODUCCJON 

A. HISTORIA E IMPORTANCIA DEL ESTUDIO DE LAS NEBULOSAS 

PLANETARIAS EN EL ESQUEMA DE LA EVOLUCION ESTELAR. 

Hace aproxlrnadamente 20 décadas los astrónomos notaron que 

existían ciertos Objetos celestes además de las estrellas, 

planetas y cometas. A 

objetos fueron llamados 

causa de su apariencia calinosa estos 

nebulosas (del Latín nebulosa que 

significa nube). Un primer catálogo de estos obJetos, pu.bl1cado 

en 1771, listó 115 de estas "nUl1osH1ades". El catálogo de Charles 

Messler, pubiicado en 178•i, contiene 103 o:bJetos de esta clase. 

objetos. Sí consistían de muchas estrellas cercanas unas a otras 

o s1 contenían un fluido o gas lwn1noso eran interrogantes 

apoyadas o atacadas por la ev1denc1a de los cúmulos globulares y 

la gran variedad de morfologías encontradas. 

Wi 111am Herschel aumentó en gran medida el numero de objetos 

conocidos, en el lapso de 7 años descubrió dos mil nebulosas 

nuevas. En el catálogo de Dreyer de 1888 (el NGC=New General 

Catalog) hay 7840 obJetos listados y en un apéndice posterior 

(Dreyer 1895, el IC=Index Catalog) hay 1529 objetos más. 

En 1785 Herschel separó una clase de objetos, los cuales 

mostraban una apar1enc1a que era remlniscente de un disco 

verdoso, como el que presentan los planetas Urano y Neptuno. El 

llamó "nebulosas planetarias" a estos cuerpos en v1rtua. de sus 



características. En 1791 (!c.scubr1Ó i_m objeto de gx-an simetría 

esférica, hoy llamaclo NGC 151<1, que en su centro tenía una 

estrella de octav<l magnitud. MedÍante argwnentos muy simples 

rechazó la eA'Pl1cación de que el objeto estuviera formado de una 

estrélla central y mi1chas estrellas pequefias rodeando a aquella y 
~ 

aQ.optÓ un modelo ele un fluid.o luminoso como responsal1le de 

nelmlos1dad. como NGC 151<1 se conocen ahora muc110s eJemplos de 

planetarrn.s con una gran var1edaú u"' .simetrías y morfologías. La 

conclu.s1ón d.e llerscheJ, sol<~mente basada en la morfología sugiere 

que estos objetos están en una escala s1m11ar de evolución. 

Entre los b1 llones de estrellas observables en nuestr'a 

galaxia alrededor de 1500 nelmlosas planetarias han s!do 

encontradas. En el catálogo de Perel<: y Korioutek (1967) se han 

clasÍ"f!cado ri.e acuerdo a sus coordenadas galácticas. La rareza en 

la apar1c1 ón de estos obJetos es resultado de su corta vida, 

alred.edor de 10'1 a.fios (Pottascl1 1YM, Út' ci'í:U1 cr. .'.!d.el~tP Po8<l), 

en contraste las estrellas de ·tipo solar viven alreaea.or de 10 11 

años. 

con el desarrollo de técnicas espectroscópicas fue posible en 

1870 distinguir nebulosas espirales (ahora galaxias espirales) 

debido a que mostraban un espectro continuo con líneas a.e 

absorción. Las nebulosas de em1sion fueron separadas en 

planetarias y difusas en base a su morfología. 

La clave de que las nebulosas espirales eran objetos ajenos a 

la galaxia provino del estudio de sus velocHlades radiales, sus 
; 

pos1cr1ones relativas al plano galáctico en comparación con las 

nebuÍosas de emisión y las medidas de sus distancias. 

La fracción a.e planetarias respecto a estrellas era tan 
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pcqucñ'.!. -ü~l orl'.11>n 11p 10- 5 - oue fue razonable pensar que estos 

objetos son una man1festac1on esporáa.ica de la evolución estelar. 

Con el avance teónco e instrumental :fue posible identificar 

los elementos que emiten líneas espectrales en estos objetos. En 

1928 Per-rlne y luego Zanstra interpretaron la separación de 

líneas de un mismo elemento corno una expans1on del gas. Este 

·fue, Jtmto con la edad calculada -del orden de 10 4 años- el primer 

argwnento que condU.JO a pensar que s1no todas, algmias estrellas 

pasan por la etapa de planetür ias 12n c.lguna fase de su desarrollo 

evolut1vo. 

Un se9undo ¿,rgumento, encontrado por Curtls en 1918 era el 

l1echo d.e que las propiedades ctnemaucas de las planetarias eran 

similares a las de las estrellas M. Esto favorece el razonamiento 

en el sentido de que estos 01:1Jetos representan estaclos avanzados 

de evolución estelar. 

En 1928 Ira S. Bowen i<lent1f1có las líneas que aparecian a 

los costados de le linea Hr. El elemento emisor, 1 H1111ado en un 

princlplo "ne1m11um", resultó ser w1a transición prohibida del 

oxigeno t1o.<: veces ionizado. Se entiende por una linea prohibida 

aquella que es producida por excitación col1sional entre 

electrones e Iones con una probab1l1dad t1e trans1c1ón rad1at1va 

muy baJa. En el 1Ím1 te ele baja de11Slclad, como ocurre en ob.Jetos 

nebulares, la cl.esexcitación col1s1oi1al es menos frecUEmte que la 

excitación y la linea "prohibida" se vuelve intensa. De l1ecl10, la ,_ 
mayor1a de las líneas de em1s1ón en las nebulosas Y objetos el.e 

baja densidad -como regiones HI I y objetos Herbig-Haro- son 

líneas prohibid.as. La identificación de las demás líneas se 

sucedió rápidamente. El conocimiento de parámetros atómicos como 

las secciones rectas de colisión era importante en la est1mac1ón 
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<le las abundancias qu1m1cas en el ~rns nebular. 

En 1915 eJ'ct cl<:.10 c;u'.:: 2a PstrPl ln central tcnd.rÍa que ser 

cal1ente. Las estrellas se d1stlnguían por su ülstr Jbuc1 ó11 d.e 

energía de continuo y cualitativamente por el grado üe 1onizactón 

mostrado en su espectro de líneas. 

En 1927, Hermann Zanstra rnost1-ó que w1a estrella caliente, 

con temperatura superfic1al del orden de 25000 oK tenía 

sut1c1ente energ1a en su campo ele !'adiac1ón como para ionizar 

hldrÓgeno de manera s1gnif1cativa. Los electrones 11berados son 

capturados mediante recoml:i1nuc1Ón por fH otoncs y las series 

observadas (Balmer y Paschen princi¡:ii:diii.:<:·.~c) ::e prodncen por 

trans1c1ones rad1auvas en forma .sucesiva h2lstd. e1 nivel base 

(transiciones por "ca~caéla"). La recombinación pnecle ocurrir en 

niveles c;-:c1to.(tos o dtrectament.e al pr11ner nivel. En 1931 Zanst1-a 

desarrolló un méto110 con e1 cual es pos!l)lé encontrar la 

tempe1-atura estelar a partir de la intensidad de las' líneas de 

Beiliilff. E! rr.~l nr'l n Zanstra. como se conoce, es usaclo aún en la 

actualidad. 

Otros problemas en el c.stuu1o de las nebulosas planetarias 

son importantes. Ló. L1lflculter1 en el conoc1n11cnto de parámetros 

como la d1stanc1a y la d1stri:buc1ón de polvo en la gala:<la 11ace 

d1tíc11 e.stalllecer en forma preCJsa las p1'op1edades nebulares. La 

observación en otras zonas del espectro electromagnético como el 

ul travi o le ta, el 1nfrarroJo y el racl i o 11a ayudado a aclarar 

algruios de estos problemas. 

De manera concisa puede decirse que la Jmportanc1a en el 

conocimiento de estos ObJetos es el hecho de que representan un 

estado avanzado en la evolución estelar y contribuyen al 

enr1quec1m1ento de elementos procesados al material interestelar. 
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B. L.11.S LINl:AS DE D·!ISION. 

La 1mportanc1a esencial en el estua.10 de las líneas de 

em1s1ón raa.tca en el 11echo a.e que proporcionan una v1a para 

conocer las conc11c1ones físicas como la temperatUJ'a y dens1daCJ. 

electrónicas y las abundancias de los elementos que forman a la 

p lanétar 1 a. 

Estas 1 Íneas pueden separarse en d.os tipos: las lineas 

producidas por recomLinac1Ón y las producidas por colisiones que 

generalmente son JJJ ol,Jl•:u.:::s. 

Las líneas tle recomliJnac1ón se forman med.1ante la captUJ'a d.e 

U.'1electrónporun ion en un nivel excitado del átomo. El 

electrón capturaclo cae progresivamente a niveles con mayor 

energía de l1gad.ura ria.sta lleg:"ir eventualmente al estado N.ise. r.n 

cada transición rad1at1va electrón emite un fotón 

r.;u'acterístico de la diferencia de niveles entre los que ocUJ're 

la transición. 

El cálcuJo teórico de este espectro está basado en el 

equ111'.brio estMÍstlco en cacla nivel de energia, es decir, el 

numero de átomos que entran a ese estado por cualquier v1a 

(recoml1inac1ón directa o transición rad1at1va en cascad.a) es 

igual al númerJ de átomos que abandonan ese estado de cualquier 

i'orma (trans1c1ón rad.iat1va o co11s1onal). ciertas 

cowHderaciones son importantes en el caso del hld.rÓgeno. Los 

fotones Lyman ttenen una profundidad Óptica muy alta (para Lo: es 

elel orl1en ele 105). Esto se deriva de las cond1c1ones de densidad 

de ion y electrón, de los coeficientes de absorción y d.el tamaño 

de la region (Po84). Suponiendo que el camino libre medio ele 

cualquier fotón de Lyman sea muy pequeño (llámese a este caso B 
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de Menzel por razones J11stór1cas), no sera necesario considerar 

lns tranRlClones rAdlatJvas ni las ct~surc:onc~ ~1 nivel 12s para 

resolver las ecut1c1 ones de equ1 libr Jo estadÍstl co. 

Efectos col1sionales son importantes en e.los tlpos de 

transiciones: aquéllas que mod1f1can el mímero cuántico 1 pero no 

n y aqu~llas que cambian n. El primer tipo de transiciones se 

lleva a cabo por protones 1erm1cos pr1nc1palmente. Como la 

diferencia energ1a entr'e los sulm! veles es pequeña, 

básí ca.mente cué1lqu1 cr part Í1~n1a. puede proc1ucir esta transi ci Ón. 

Los resultados de las ecuaciones Lte equ1J1l>r10 (Osterbrocic 1974, 

-{le aqul en adelante O'(<J- tnbla 11.1) muestran que el cociente de 

el coef1c1ente ele em1s1on -la energÍo e1J11l!dú por seg1J11do por 

cm- 3 en todas d1recc1one.s para tma linea dada- de m1 nivel n 

respecto al d.e Hp es un.: fu.'1c1rín creciente con Te, Ne y nen 

forma continua pero lenta. 

La otra posib1l1dad de exc1tac1ón col1s1onal se d.<::. cuando 

electrones los conducen a estados 

excitados. El proceso que compite con este es la transición 

rad1at1va que sigue de una recomb1nac1ón de un ion con un 

electrón líbre. Sin embargo, e:sLe proceso co11s1onal, que 

1ntens1f1ca ciertas líneas ele recom:o1nac1 ón, es d.éb11 a 

aens1d.ades baJas (del orden de 103 cru- 3). En obJetos mas densos 

(Ne::J10 4 cm-3 o mayor) este efecto puede ser unportante sobre todo 

para el helio (Pe1mbert y Torres-Pe1mbert, 1987 a y b). 

Por otra parte efectos de autoabsorc1ón en n=2 pueden tener 

ciertas consecuencias al determinar el decremento de Balmer. Por 

ejemplo, a un cociente Ha:/Hf3 alto le corresponde un cociente Hf3/H y 

bajo, pues Hytiene un coeficiente d.a absorción menor que Hf3. Un 

mayor Hf3/H es esperado por extinción interestelar. De aqui, es 
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poslble d1stlguir ambos efectos. 

El mismo :roriliúll.':mo '!$ n!':ado para el hello. Los sistemas de 

trlplete y s1ngulete se maneJan 1naepenü1entem.::rrtc en pJ caso a.el 

Hel pues las trans1c1ones de un sistema a.1 otro son muy escasas. 

El efecto co11s1onal es menor que en el caso del hidrógeno pues 

se requerirían co11s1ones con electrones con energías mayores. 

Para el Hell se procede de manera s1m11ar solo que por ser itomo 

h1drogenoide con tma carga nuclear del doble al H las 

transiciones involucradas son de esperarse en obJeto ele alta 

exc1tac1Ón que produzcan una tt-mpcratur,:i. electrónica .suf1c1ente 

para dar 1 ugar a di clms trans re¡ 01;c~;. 

Las exc1tac1ones col1s1onalcs importantes son: en 28 en HeII 

y 22s en HeI. La población clel nivel 2 3S es alta pues la un1ca 

trans1c1ón racl.1At1va posible es al estado 1 'S que es de 

s1ngulete. Esto produce alta absorción que afecta la población de 

niveles vecinos en el sistema de tnplete (véase figura 1.1). La 

r:n11s1ona1 mas importante es al nivel 2 1s que 

determina la poblacJÓn on 2 3S. Una manera ele v1s1vu.1zaJ 

observando el comportamiento de un coCJente como I(3889)/1(4471) 

(Pe1mbert y Torres-Pe!mhert 1987 a y b). 

En átomos o iones de rnuc11os electrones la situación se vuelve 

un poco mas complicada aunque el carácter de las ecuaciones en 

equ111br10 estadístico es el mtsmo. El numero de átomos que 

abandonan un estado es igual al número de átomos que entran en 

d1cl10 estado. Nuevamente los mecanismos como transición ra<11at1va 

en cascada, trans1c1ón espontánea, recomb1nac1ón y colisiones se 

consideran en el planteamiento de estas ecuaciones. 

Sin embargo, en el espectro v1s1ble de las planetarias otras 

transiciones Juegan el papel dominante. Dichas transiciones, 
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producidas por exc1tac16n col1s1onal, son llamadas proh1b1das en 

vlrtu"! ac eme su pro'tlRl11 llcl.acl. el.e ocurrencia e:; muy liaJ¿, (.su 

tiempo de desexcitac!Ón med.10 es 10G veces mayor que las líneas 

permitidas) como resultad.o de que no conservan ciertas leyes de 

transtctón atómica de momento angular y espin. 

A pesar de esto las intensidades de las líneas prohibidas son 

comparables y en muchos Cctsos mayores, a las de las líneas 

permitidas. Esto sucede debido a que los procesos co11s1onales 

son mas rápidos que los procesos cir captura. Un electrón 

producido por foto1on1zac1ón espera del on1en de años antes de 

ser capturado m1 entras que puco.e excitar una l 1nea prol1lbida en 

cuestión de semanas. La debi lid.ad de líneas permitidas por 

recombinación en elementos pesaclo.s es producto de que los 

coef1c1entes de recombinación son iiprox1m::.d.amente lif' nn orden 

mayor que para elementos como He e H (07'1, tablas 2.1, 2.4 y 

2. 8). Por tanto son mas pequeñas aun que las prol11b1llas. 

El dominio de las lÍnea:s µ1 uiiiiilil.:;..:; c:1 le rc.!tP v1s1ble del 

espectro de las planetarias es producto de dos factores. EH 

primer lugar la separación en energía entre los mveles excitados 

de muchos iones y el estado base es s1m11ar a kTe~3 o 5 cV 

mi entras que en H y He requ1 eren energías d.e kTe¿10 ev, así se cla 

mas fácilmente la excitación de dichos iones en forma co11sional 

que la trans1c1ón radiativa debida a recom.blnaciones en elementos 

como el H y el He. 

En segundo lugar la desexc1tac1ón col1s1onal es pequeña 

debido a la baJa densidad. Las densidacles nebulares en promeclio 

son 103 cm- 3 y las densidades criticas, en las que procesos de 

desexcitación colisional comienzan a ser importantes son del 

orden de 10~ cm- 3 (074, tabla 3.11). 
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La mayorla de las líneas proh1b1das caen en la región visible 

aeJ espectro. Las nr:nrren también por 

co11s1ones, a mayor energ1a, caen en la zona ultravioleta. 

Una vez que el electrón chocw1o ha llegado al nivel 

metaestable, espera una "eternidad atómica" y cae por transición 

rad1at1va a niveles Inferiores prorluc1enrlo la linea prolublda. La 

dependencia en Te y Ne de la intensidad d.e una linea proh1b1da es 

crítica. Por una parte la excitación co11s1ona1 se aa cuanr1o el 

electrón super::: cierto umbral en la energía o mas evidentemente 

en su velocidad. La cltstr!l)1JC1 Ón 

esencialmente de la temperatura vía la excttctc16n t6rm1ca. Por 

otra parte s 1 11ay mayor numero de electrones por im1dad de 

volumen, aumenta la proba:bilrnad ele que ocLUT<l. una co11s1ón, es 

decir la rntc;n"idad oe la 11!1ea depende tnmlHén ele la densidad 

electró111ca. Cocientes ae intensidades de lineas más energéticas 

a líneas de menor energía del mismo 1011 son ftmc1ones de Te, Ne y 

parámet.l'ü:s átér.>lCC'.: romo las Pf'Ol1abllldades de tré!llS!ClÓl1 Y las 

intensidades de col 1 si Ón. Lct .forma de dependencia de estos 

coc1entes es diferente de acuerdo a las trans1c1ónes 

involucradas. Así ciertos cocientes lndican rneJor un parámetro 

que el otro. En general se usan líneas de iones como 0+ 2 , o+ 1 , 

c1+2, s+1, N+1 y Ar,+3 (07'1, Aller 1954, Po84). 

Ahora bien, por una parte en el 1irn1te de baJa densidad, en 

líneas del mismo ion que se producen por exc1tac1ón colislonal 

del nivel base a diferentes subniveles de primer nivel de 

exc1tac1ó11 (líneas nebulares), cada excitación colis1onal es 

seguida por una transición rad1ativa y as1 el cociente entre 

líneas de este tipo vá como la razon de las intensidades de 

col1s1 ón. En el 1Ím1 te de alta densidad, donde las excitaciones Y 
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deexc1tac1ones toman un papel importante, dicho cociente va como 

1a r.:.::::ón entrP lAs pro:bab1lldades de trans1c1ón. Es decir, st 0 12 

Y 0 23 son las lntensidctües d.c cvlJ."-lon y A'"' A23 las 

prol:labil1dades de trans1c1ón rad1at1va espontánea: 

l , 2 I I 2 3 :::íl 1 2 I O 2 3 

I,2II23o:A12IA23 

donde I es la i ntens 1 dad de la 1 í nea. 

SI Ne»1 

Sl Ne«l 

Por otra parte, dado que la d1strtbuc1ón de velocidad de los 

electrones es una 1w;c1Ó;; i·!d:-:we11-Bc'1tzrnann, puesto que los 

electrones producidos por foto1on1zac1ón comparten rápidamente 

sus energías cinéticas con otros electrones hasta alcanzar el 

equ111br10 termod111ám1co, a rnedHla que Te awiienta, las fracciones 

de elect1-ones que poseen energ1as capr.ices üe excitar 

co11s1onalmcnte var1an en forma mas crítica CAller 1969a). Es 

rlPhldo a este efecto que la dependencia de los cocientes d.e llnea 

var1an fuert.::mcnte comp;irados con la var1.::ic1on ce la i.o::u1pe¡·uture.. 

De acuerd.o con las curvas obte111das teóricamente, por ejemplo, 

para el coc1enre de 1(6731)/1(6717) de s• 1 , un :factor él.e 2 en 

este cociente corresponae, s1 la temperaturt1 varia en un factor 

de 3, a w1 factor de 100 en lad.ensidad CPo84 figura III-3). 

El comportamiento ele cocientes de líneas aurorales, que 

ocurren entre subniveles del PI'lmer y segundo estados excitados, 

y líneas nebulares, que ocurren entre un mismo su:bn1vel del 

primer estado excitado que las anteriores, es dJferente. 

A baja densidad, estos cocientes dependen de la razon de las 

intensidades de colisión y las probabilidades de transición 

considerando todos los caminos posibles por los que el ion puede 
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caer al nivel de menor exc1tac1ón (por eJemplo, pueden ocurrir 

líneas clcl se01mao est<H1n exc1 tal.lo al nivel :t;.:¡~c) !:'~1 como la 

razón entre la.s energías de cada transl c1 ón y un factor ténnl co 

que considera la 1nteracc1ón del gas y la (11ferenc1a de energ1as 

entre Jos dos estados excitados (074, ecuaciones 5.tJ y 5.5). 

Debido a esto, estos cocientes son muy sensibles la 

temperatura. Físicamente, o. una Ll.ensidad dada, el cociente 

depenae de la energía cinética ele los electrones col1s1onales, de 

tal manera que w~ linea ruPdr verse 1ntens1flcada respecto a la 

otra dependiendo de la tempt:ratw«1 del 9as de electrones. Por 

ejemplo, un factoI de 1.3 en el cociente ae lcts 1Úw11s de 

nitrógeno 1(658'1)/I(5755) PI'oduce a x=Nex10- 2 1Te-112=1 un factor 

de 1.. 6 en la temperatura electrónica (Pe1mbert y Costero, 1969, 

ecuación (1)). 

Desde el punto de vista del equ111br10 térmico, las líneas 

proh1b1das son un mecanismo mediante el cual el gas neN1lar se 

en:fr1a. Veamos e.e; to ('11 )(111cl o. El gas nebular es 

foto1on1zado por la rad1ac16n de la estrella central. Los 

electrones resultantes transfieren parte de su energia en 

colislones y se producen las lÍnect.s proh11J1d<1!' que al abandonar 

la nebulosa regulan su temperatura. No obstante que la 1ntensH1a<l 

de las líneas prol11b1das depende de la temperat&a estelar T,., la 

Te se mantendria en el intervalo de 10000 a 20000oK pues con esa 

temperatura se tiene equilibrio térmico entre todos los procesos: 

foto10111zac1ón, r·ecombinaciones, colisiones y continuo nebular 

(074, Aller 1969a). Aún si la nebulosa estuviera formada de puro 

h1d.r·Ógeno, las col1s1ones en el mismo H regularían esa 

temperatur-a. 

12 
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Las al:lunclanc1as qu1m1cas pueden ser obtenidas también de las 

o:bscrv1:1c1one::: de las 1ntens1d.w.le"' e.e la~ 11neas. La lüea es 

establecer una relación entre el cociente de int.eus1dzid.cs U.e do.s 

elementos dlferentes y el cociente de las densldades de esos 

mismos elementos v1a ciertos par~metros atómicos. 

En general la 1ntens1<1ad observada ele una 11nea a.e em1s1ón 

está dacla por 

!= JJ ds= I N1NeE(T) ds, (1.1) 

donde J es el coef1c1ente de ern1s1on (la energ1a proa.uc1<1a en 

todas direcciones por ángulo sÓlldo de una trans1c1ón tomando en 

cuenta la poblac1 ón del nivel productor y la prob.'J.1.ll l tdad total 

de ocurrencia de la llnea), N1 y Ne son las densidades íomca y 

electrónica responsables de la transición respectivamente y é(T) 

es la parte del coefl e 1 ente dr em 1 si uu d.c;:-erYl. 1 ente de la 

ternpe1'aturn; ds es la d1ferenc1al de ángulo sólido y la d1stanc1a 

al objeto J. lo 1argo de la linea <le la visual. 

Para las líneas de reconlll1nac1 ón se t1 ene: 

(1. 2) 

donde ~e''Cnn') es la probal:lil1dad total de transición entre los 

estados n y n• dadas una cierta densidad Ne y una temperatura T 

(074, ecuación 4.14). 
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Par~ l~s líneas prohlbldas resulta: 

( 1. 3) 

dorule q 12 (T) es la probabl lldad de trans1 ci ón co11s! onal entre rm 

nivel 1 y el nivel 2 C0'/4, ecuación 3.18) y bes la fracción de 

excltac1ones aJ 111ve1 2 que son segutd.as por una em1s1ón de un 

fotón de linea observado. 

Para las lÍnc;;.s d.l' r0comb1nac1Ón, t:(T) puede aJustarse por 

una función del tipo ¡-m con m~1 (Pe1mbert y Costero 1969, 074). 

Para las linea prol11bidas, la ecuacion de equilibrio 

termod1námi co (MaA.-we 11-Bo ltzmann) que gob1 erna el comportam ¡ ento 

de los electrones libres establece que c(T) v.:i como T- 1 12 xexp(­

E/kT) donde I< es la constante de Boltzmann y E es la d1ferenc1a 

de energ1a entre el nivel l>ase y el mvel excitado desde el que 

ocurre la tr.::n.s1 c1 ón (07•1). 

De aqu1 es claro que la dependencia en la temperatw'a es 

mucho mas crítica para una linea prohibida que para una linea 

prod.uciaa por recomblnac1ón como ya se hi:tll1a pI<.u1teado 

anter1 ormente. 

Para resolver las ecuaciones 1.2 y 1.3 en general se suponen 

modelos que consideran un promedio de la temperatura y las 

densidades (Peimbert y Costero 1969, 074). Para un ion particular 

se utlllzan parametros atómicos ya calculados (Seaton 1975, 

Blocklehurst 1972). En el cálculo de las abundancias, 

generalmente respecto a hidrógeno, en ocasiones hay que hacer 

correcciones por diferencia de estructuras de 1onizac1Ón entre 

14 



~que1 ~1emento y el h!drÓgeno (Pelmbert y Costero 1969, Pe1m.hert 

y Ton-·es-Pe1mbert 1'J'f1). S11po.s1c1ones corno el heclw ü.:: que l1n 

cociente de tones sea 1gua1 <tl cociente total en todos los 

estad.os de ionizac1ón tambtén Juegan un papel importante, por 

eJemplo: 

N+¡o+~N!O. 
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C. D1ISION NEBULAR DE CONTINUO. 

Existen va.r 1 os mecanismos atóm1 cos que producen en conjunto 

la em1s1ón nebular de continuo en todo el espectro. El origen de 

esta em1s1Ón se encuentra en la 1nteracc1ón de electrones con 

iones de helio e hidrógeno y en la emisión de polvo, de la que se 

hablará mas adelante. Los procesos procluc1dos en 1nteracc1ones 

ionicas se llaman: procesos 11bre-lll•re, l!bre-l!gado y ern1s1ón 

de dos fotones. 

El proceso 11bre-lllJre se da cuando la energ1a de tm electrón 

llbre es mod1flcada por el acercamiento de un 1on pero el 

electrón no es capturado CBremsstral1lung es el nomJ:Jre en alemán 

para este proceso que s1gn1f1ca •rad1ac1ón de frenado"). Si el 

electrón es capturado por el campo e léctr l co üel 1011 se produce 

una transición "l1brc-l1gaclo" y w1 fotón no cuant1zado es 

em1 tido. El continuo d.e dos fotones ocurre cuando un electrón en 

el primer nivel mctnestable cae al e~tauu ~ct~e. S¿ pro~uccn do~ 

fotones que toman en consideración la regla de acoplamiento 

El estu111 o del cont im10 nebular es importante debido a tres 

factores. Primero, los contínuos nebulares en el visible y 

ultravioleta proporcionan 1nformac1Ón r.l.el producto de Te y Ne que 

puede compararse con el obtenido del espectro v1s1ble t1e líneas 

de emisión. Segundo, conocer el continuo facilita la separación 

entre radiación ne11u1ar y estelar. La tercer razon aeriva del 

espectro de la region de radiofrecuencias del cual puede 

obtenerse informac1 ón del producto de la densidad y la distancia 

al objeto. 

El cálculo teórico de los coeficientes ae em1s1on de los 
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procesos físicos se realiza tornap..do en cuenta la dependencia en 

las densldáúes romea, electrónica y Te. son consJaeraa.os ti, He y 

He+. 

En la figura 1.2, (tomada de Po84), están graf1cados los 

continuos producidos por trans1 el ones l 1bre-11:tire y l lbre-l 1gado 

en h1d.rÓgeno O'(H)), trans1c1ones de ern1s1ón de dos fotones en 

hid.rÓgeno ( YC2q)) y 11elio, neutro (Y(HeI)) y una vez 1on1zad.o (Y 

(HeII)). Se han consit1.er·ado ciertas aJmndanc 1 as y las 

se dan re lat i Vds Se observan las 

d1:,;contlnu.1d..:ide.c: <'.le' fLci.Jmer y Pasclien y el comportamiento del 

continuo de dos fotones es creciente con la frecuencia hasta un 

máximo en 1621A debldo a la d1stribuc1Ón de probab111dad con la 

que se producen los fotones en este cont111uo. Pu0c'le verse también 

que el continuo en la zona visible (3UUü d. 70001\) e:::: alrededor tle 

q Órdenes de magn1 tud menor que Hf1. 

No se ha considerado el continuo de dos foton~s en el caso 

ele! heJ 10 dado que la a.bnn:1anc1a ae e:su: .::1.::::~::::!;t0 "·" Pequeña 

respecto al l11d.rÓgeno. Sin embargo, en obJetos con alto con'lenido 

(le helio puede ser importante. En el caso del ion He' los fotones 

produr:lrlos por este proceso son capaces de 1 onizar al llidrÓgcno 

dada la diferencla d.e cargas. A longitudes de onda menores que 

1200A se vuelve el proceso más importante que produce continuo 

nebular ( Po84) . 
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225)= 0.33 y Te= 104 K. 



En la zona <le radl o, por otra parte, e 1 cont i mio deb1d-0 a 

pror.esos libre-Ubre se vuelve aomtnante. Lo que ocurre es que w1 

factor de correcc1on cuCÍ!lllc:ci (llame.do í::ictu2 üi: G;;nnn t1r:l orden 

de 1 en el ultravioleta y el visible, cobra 1mportanc1a a 

frecuencias muy baJas. Esto introduce una va.r1ación importante de 

la profund.ldad. Óptica con la frecuencia. De tal manera que la 

densidad de flUJo Sv, def1n1da como la integral de la intensidad 

sobre el ángulo sÓl1do, queda dada por: 

s1 "'"'º (v~2 GHz) 

SI 'l')'1 (vq GHz) 

(1. 4) 

( 1. 5) 

de acuerdo a la solución de la ecuac1on de la transferencia de la 

rM.1ac1ón (cons1derarnlo hv,<JzTe, donr.ie v es la frecuencia de los 

fotones producidos por el proceso llbre 1 lbre). 

De acuerdo con Po84 la profundidad Óptica en radiofrecuencias 

está dada por, 

(1. 6) 

donde E=J NCH+)Ne ds, ds es la diferencial de distancia a lo 

largo de la visual. E se define como la medida de la emisión. 

De las ecuaciones (1.4), (1.5) y (1.6) se tiene entonces: 

Sv ~ v2 ~»1 

En general el dominio Ópticamente grueso es v~l (v medida en 

GHz) mientras que el comportamiento Ópticamente delgado se da 

l 
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cuaroo v l 2. 

Así, la 1mportanc1a física de estucliar este continuo reslüe 

en dos razones fundamentales. En primer lugar, de la zona ele 

baJas frecuencias puede obtenerse TeO. Segundo, de la reg1011 

Ópticamente delgada se obtiene E. De aqui es evidente que s1 se 

conocen Te y de las lÍneaas d.e ern1s1Ón se puede estimar la 

cli stancia al objeto. 

La comparac16n de lA em1s1on de radio con la em1sion v1s1ble 

es importante. Dado que ambas son proporc1onales a He2, el 

cociente depende esencialmente de las a..buneiancias rt:latlvcl.s t.lc 

He+ y He++ 1-especto ó H', ele la temper.:nura electrónica y ele la 

frecuencia en radio utilizada. DP aqu1 se puede predecir la 

em1s1ón e.speraúú de w1t: J11wA como por ejemplo Hfl. En radio la 

extinción o e11rOJec1m1effto es despreciable ele acuerdo con la ley 

de extrnción ele Savage y Matl11s (1979). r:ntonces del valor 

encont.rad.u "'ª' ú la c:::l.S!0!' 0n Hf3 puede calcularse la extinción 

CCH~) al objeto, def1n1da como, 

(1. 7) 

dona.e F(Hf3)esp y F(Hf3) 0 b 5 son los flUJOS en Hf3 esperado y 

observado respect 1 vamente, E(B-V) es el enr0Jec.:1m1 en to 

(diferencia entre las magnltUd.es v1sua1, a 5500A y azul, a 4400A) 

y A(4861) la ext1nc1ón en magmtua.es para HIJ. 

ZíJ 



D. DISTANCIA A LAS NEBlJLOSAS. 

Un parámetro importante en el estua.1 o de Jas nebulosas 

planetarias es la d1stanc1a a la que se encuentran. Dtcl1a 

importancia reside en que las determ1nac1ones de la dlstr1buc1ón 

galáctica, la lurn1nostdad al1soluta, la tasa de formación y el 

radio de la estrella central d.ependen críticamente de este 

parámetro. Hay var10.s. métotlos IJara determinar la d1stanc1a. 

El método del paralaJP. tngonométri co se puede apll car a muy 

pocos objetos. El 1íw1te de dct~cc16n es alrededor de 60pc y en 

general las nebulosas CSldll m.:i.:; leJOf'. que eso. El melodo 

espectroscÓpJco, v1a el diagrama HH, se aplica en el caso de 

planetarias con un mÍcleo b1nano. La estrella compañera a.e la 

excitad.ora es tÍpic¡:¡;:iente una P .. F, G, o K (Méndez 198'{). 

La determ1nac1ón de d1stanc1as por velocidad.es de expans1on 

supone que la velocidad de expans1 Ón tangencial, o sol)re el plano 

del c1c1c, e~ 1nua1 a la observada en forma radial. El hecho de 

no contar con reg1slros de vr>loc1daü tirngcncial en IHLt::i-vü.lO 

amplio de tiempo d1f1cuJta esta (1eterm1ni)ción, además de otros 

problemas como J.a ~sÍmPtría, el movimiento de la fu.ente de 

1on1zac1ón y la elccc1ón adecuada de filamentos para medir 

desplazamientos tangenciales. 

81 un objeto pertenece a tm cúmulo globular la determ1nactón 

de la distancia es relativamente sencilla, solo hace falta 

determinarla para algún otro miembro del cúmulo. 

Otro método en el que no se hacen hipótesis acerca de los 

parámetros nebulares es el de la ext1nc1ón. Básicamente se supone 

a la extinción como una función de la d1stanc1a y de naturaleza 

interestelar. Para un objeto dado se necesita la extinción de 
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estrellas vecinas y as1 calibrar el enr0Jec1m1ento en esa 

o.1reccJÓn . .Esto no es fÁc11 de aeterm1J1nr :/.: i:ru" lA d1str1buc1ón 

tte polvo no es uníiorme ni s1qu1era en eJ dlsco ga1ácu1:0 (Luci:e 

1978). Aflemás, se conocen estrellas vecinas solo en unos pocos 

casos. sin embargo, estadísticamente .se puede estunar d1cl1a 

función en areas granries del cielo en ténninos de las coordenad.as 

1 J 1 y b 1 1 (Ka l er 1 9? o) . 

La comparación ele la densidad de llnea proh1l11da con la 

densidad de fluJo óe wia llnea 1Je recomb1nac1ón proporciona lllia 

forma m5~ ne medir la d1stanc1a. El proced1m1ento es como sigue. 

Cons1<1erando un modelo con sunetría esférica se deiinc: el factor 

de llenado e como la fracción de una es:fer-a que se encuentra 

llena de gas nebular. La densidad de fltUo total F ele w1a linea 

de recombJnac1Ón, como pu¡· C:Jcmpln HfJ. depende linealmente de 

Te-º·ºº· el volUJnen emisor (y por tanto del rad.10 angular y la 

dlstancia) y el producto ue las densidades, electrónica e ionica 

(Po8'l). Depende también, t:Ji tc:--::i,:,. inversa clel cuadrado de la 

dlstancia por dtluc1ón geométrica. En el caso de H13 esto conduce 

a la ecuac 1 ón: 

(1. 8) 

donde FCH13) está dado en 10- 11 ergs cm- 2s- 1 , e en " de arco d 

en Kpc, t::::10-YTe y Te en oK. Se ha supuesto una relación de 

NCH .. )/Ne;;::0.8 entre las densidades. 

Otro método mas, consiste en comparar observaciones de líneas 

de absorción de la estrella central con modelos de atmósferas 

estelares. De ahí se ~eterminan la temperatura, el cociente He/H, 
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Y la grc.ve'1M !'.tJPerflclales en la estrella. La gravedad, con una 

estJmac1ón ele la masa da el rr:v.110 este1ar y d.e ai11, vi.:: lf' 

cornparac1ón con la magn1tutl visual. la distancia puede ser 

obten1 tla e Krn1r 1 tzlo 195 7) . 

La mecltda de la absorc1 ón ele la linea de l11drÓgeno neutro a 

21 cm también proporciona un método para olltener Ja d1stancl8. La 

intensidad de la absorción depende cte la wtegral de N(H)/T sobre 

a la trayectona llacu1 el obJeto. r~(H) y T son la dens1d.al'i y la 

temperatura d.e llldrÓgeno neutro res¡:.cctl 11amente. como ambas 

ca.nt1clades puecit::ll ,;o¡¡c:r:rrse fle manera aproxirnaclú, la d1stanc1a 

puede derivarse. Por otra parte Ja d1str1buc1Ón en veloc1dad de 

hidrógeno neutro depende de la d1recc1ón en la que se observe y 

de la d1stanc1a. 

El método de ve1oc1dades radiales es semeJante al del 

hidrógeno neutro y .supone un rno(lelo galáctico (Gre1g 1972). Cada 

punto en el disco tiene una velocHlad en una cuiva de rotac1ón, 

que es Ulla fw1c1ón tr1uonométr1ca ele .la ú,.st.::.n:::!e. '11 centro, y de 

las coordenadas galácticas, de tal manera que s1 se determina la 

velocidad radial puede determinarse la d1stanc1a. 

El método de rad 1 o frccuenc 1 as ya 11a sido e:xpl 1 cado en el 

1nc1so anterl or. 

Entre los métod.os estadísticos, que suponen un parámetro 

comun entre todas las nebulosas, se encuentra el método ele 

ShI<lovski i (Po84). Este método está basado en la masa nebular 

como parámetro estadístico. La masa puede encontrD.!'se 

dí.rectamente del volumen nebular, la densidad del hidrógeno (con 

una pequeña correcc1on por el helio) y el factor de llenado. 

Estos parámetros pueden ponerse en forma depenc11 ente del f lUjo en 

H~ de donde la masa nebular puede ser encontrada en forma s1m11ar 



a la ya descrita en la ecuac1on (1.8). Esta nueva ecuac1on (1.9) 1 
. ~ varia inversamente con lci U.ensldnú c1cctron1c.:::.. El s1unl:f!Ci:\flC• ., 

físico de esta var1ac1ón proviene del i:1echo tle que las nebulosas 

son en general Óptt camente delgadas a los :fotones de Lyman. De 

esta manera el mímero de fotones ionizantes en equ1libr10, sera 

1 gual al numero ele récomb111ac1 ones, 

volumen 10111zado. Como la masa nel1ular ionizada M1:::;NeóV se sigue 

una relación inversa como la de la ecuación (1.9). 

M1::11. 06xF(JH3)tFtº· !lE'Ne- 1 Mn (1. 9) 

De (1.8) y (1.9) se s!gue entonces, 

d.:: [ 22. 8xM12l5t -o. , el I [ t:, / 5 F(HJ3) , I 5o:i1 s J Kpc (1.10) 

Las masas calculadas var1an entre 0.1 y 0.2 Mo. Una 

supos1c1ón fnnd.amental en este metodo e:::. que la nebulosa es 

Ópticamente delgada en el continuo de Lyman para considerar una 

masa constante y para que sea v~l1da la ecuac16n (1.9). 

Sl una nebulosa clacla resultase Ópt 1 camente gruesa al continuo 

de Lyman esto en pr!nciplo liana d1screpar la distancia obtenida 

de la ecuac16n (1.9) de la real. 
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E. MORFOLOGIA, CLASIFICACION DE LAS PLANETARIAS. D<PANSION Y 

PERD!D/\ Df. MASA. 

En el estUdlo morfolÓg1co de las nebulosas planetarias hay un 

problema bás 1 co que l1a de tomar-se con precauc 1 ón. El tamaño y los 

rasgos a.escritos para el obJeto dependen de la longJ tud de onda 

en la que se observa y el tiempo de expos1c1Ón del detector 

uu 11zado. 

La expllcac1ón iÍs1cA de este fenómeno es relat1vamente 

sencilla. Las líneas nebulares pueden separarse en líneas a.e baJa 

o alta exc1tac1ón. Esta d1v1s1ón depende del ~otcnc1al de 

1on1zación necesario parú prolluc1r el ion que dará lugar a la 

linea. Entonces puecie esperan::c una estratli1cac1ón ele la em1s1Ón 

del obJeto dolllle ú.om111cr: cH·rtas líneas en la zona interna (en 

general líneas producidas por itomos que han perdido 2 o mas 

electrones) y otras en la zona externa. 

Por otra pct1~t: • .:; ::i::diL~'· q11e aumenta el tiempo de exposición 

aumenta su tamaño. Esto es debido a que en las :re!]l ones ex-ternas 

hay menor d.ensldaa y las intens1da\les de las líneas de em1s1ón 

son más débtles. 

Expansión. 

En 1918, campbell y Moore fueron los primeros que 1ntentarón 

explicar la separación de las líneas nebulares a.e una misma 

transición como una evidencia de una rotación del objeto (Po84). 

Esta separación, pensaron, era causada por absorción de material 

en las regiones exteriores que giraba mas lentamente que el 

material en las zona interna, responsable de la enusi Ón. Diez 

años más tarde, cuan.a.o se descUbriÓ la naturaleza col1s1onal de 
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la mayor1a de las líneas en el espectro nebular esta e;;,.rpl1cac1Ón 

careció de VctJ.01-. :t:i cuei1c1eJ1ce u.e <:ú1.su1·c1..:;!i J.~ uno. :;.¡¡¡.::;¿¡ 

prohibido. es prácticamente despreciable y por lo tanto no puede 

producir este efecto. 

Perrine y Zanstra fueron los primeros en 1clentlf1car la 

expans1on como la responsable ele la separación entre líneas. 

Para estudios c1nem~t1cos se requieren t~cn1cas como 

1nterferometr1a Fabry-Per6t (Reay et. al 1982) o bien t¿cnicas de 

espectrometria ele .:ilta d1spers1ón (Meal)Urn et. al 195'1). 

Fenómenos como ei ensancY1am1ento en las líneas as1 como 

asímetr1as en los espectros de rend1Ja larga son atr1lmidos a 

movimientos de gas en conJLmto y a 1ncllnac1ones tridlmens1onales 

que deforman el espectro en virtud de que solo la componente 

radlal es observada. 

En general se observa que iones de baja exc1tac1Ón revelan 

velocidades 11ge1-amente mayores que los iones ele alta exc1tac1Ón 

estrat1f1cac1ón del obJeto y suponiendo 

velocidades creciente con el radio nebular. 

un gradiente üe 

Las velocidades U.e eXJ.Jél.ibiÓn varían entre 20 y '10 Imi/s. En 

algunos casos se Jiai1 observado cwa1s11 y Meaburn 1987, Meaburn y 

Walsh 1980) alas o componentes de alta velocidad en reglones 

externas. La var1ac1on espacial de la velocidad está relacionad.a 

con la evolución del objeto. 

ClasÍficac1ón. 

El primer intento de clasÍf1cac1ón de las planetarias de 

acuerdo a su morfología fue elaborad.o por Khromov y 

1967 (Aller 1969b, Po84). caracter1st1cas como 

Kohoutek en 

la simetría 
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circular o elíptica as1 como la extensión de las estructuras 

consp1cnas determinaban 3 tlpos áe plctlie\.oi ;.:-.::;. 

Estos tres tipos pueden reproducirse Cl.e un mod.elo en el cual 

la a1str1buc1ón de material posee una forma de c1111111ro hueco. 

Dependiendo del ángulo entre la v1suül y el eJe del c1l1nl1I'o 

pueden reproducirse an1 llos y estructuras de dos lÓbulos como en 

la clasÍf1cac1ón. 

Stn embargo, no .si empre puede o.dapta1'.se un modelo de este 

tipo para w1a pl~nctar1a en particular. Adem~s este modelo 

considera toda la planetaria en conJw1to. La -formación de Julos y 

estructuras internas intrincadas no es necesariamente s1rnult<Í11ea 

ni deblda a 

bipolares por 

clasíf1cac1ón. 

procesos 

CJemplo, 

constantes 

no pueden 

e 1.sotróp1 cos. 

tomarse dentro 

Estructuras 

de esta 

Otra clasíf1cac1Ón es la de Gre1g (19?1, 1972). En esta 

clasÍf1cac1ón se encontró que de las propiedades c1nemát1cas los 

Objetos con 1.mct 1u0r l:cl::::;Ía b!PPnular o fi lamentarla (obJetos B) 

disco y están distribuidos s1g\llendo curvas de rotación en la 

pertenecen a población r y se encuentran p1efcrcntementP en el 1 

longitud gal,~ctica. Los objetos ~la.sÍficados como anulares o . 

céntrl cos (A y e respectivamente) son de población I 1 , están 1 

generalmente fuera del disco y no se aJustan a una distribución 

galáctica en velocidad. 

La clasíf1cac1ón propuesta por Petmbert (1978) tiene una 

tendencia siml lar a la antert or. La estructw·a, en muchos casos 

bipolar (Peimbert y Torres-Pe1mbert 1983) parece estar asociada a 

la riqueza de elementos como nitrógeno y helio. Esos obJetos que 

también müestran líneas muy intensas de o, N, s+ e incluso Ne+ 4 , 

son llamados de tipo I. Muchos de los obJetos clasÍf1caéios como B 
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por Gre1g caen dentro de este grupo. 

La clasí:ncac1Ón mur:r u l Ó!;;i ¡ ~:ct üe Ba 11 el~ (1'JG7) 1ntcnt2.. 

caracterizar evolutivamente las nebulosas planetarias en cuanto a 

su morfología (circular, elÍptlca o blpclar) a partir de 

condiciones 1nic1ales de simetría y e>~ans1Ón w11forme del gas 

nebular. 

En la actuaJ1dA.d, parece posible establecer w1a clasÍf1cac1ón 

entre la morfología, la compos1c:1ón qu1m1co y la locallzac1ón 

galáctica de los obJetos nebulares (Mac1el 1987). 

Pérdida de masa de la estrella excitadora. 

Una evidencia clara de este fenómeno se encuentra en el 

espectro ultravioleta de las estrellas centrales. Actualmente el 

estUdi o de eso~-, espe<'.'tr0.:,, s0 hc1CP en al ta dispers1 Ón con el 

satélite IUE Cinternat1ona1 Ulti-av1olct L'.<plorer). La velocidad 

terminal medida en líneas como e IV 1sq9A, N v 1240A, si IV 

1::'J7A y :::-:.r:i.:: '.'c:l'!i.'..!'! eritr» 1nno y ?ono km/s. No en todas las 

estrellas centrales se observan los perf1 les P Cygm 

caracter1sticos del viento estelar. Sln embargo, otros eÍectos 

pueden revelar la ex1stenc1d Lle !Jtrú1üa ú.e rn.:lS.J. por viento. Por 

ejemplo, en el caso de NGC 6302, Meaburn y Walsh (1980) 

observaron que e 1 ancho de w1a 11 nea de Ne v no presentaba formas 

gauss1anas e 1nd1caba mov1m1entos de material a 1000 I-On/s. Estos 

vientos han sido observados también en Ha:, pero se muestran 

ausentes en líneas como [NI I J 6584P. (Po84). Procesos de alta 

densidad o alto grado de ionización pueden d1sm1nu1r la emisión 

de ENIIJ en la region cercana a la estrella central. 

La p~rdida de masa en las estrellas centrales se estima del 

orden de 10-1 a 10-10 Mo/año (se utilizan modelos en los que se 

zq 

1 



j 

i 
1 

estima la fracc16n de em1s1on y absorc16n de energ1a y de ahí la 

masa que eDLc s1cn'10 r•eró1da. Dada la úl:i01.:::ic1.:: <:>ntre ésta y la 

tasa nebular in1c1a1 oo-:i Me/afio) parece claro que un moaelo úe 

formac16n debe contemplar la var1ac16n de la p~rdlda de masa con 

la edad (ver por eJemplo !\alm y West 1955). 
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F. LA TEMPERATURA DI: l.A r~TRE!J'. S"<C!Tt.DORA. 

Es d1fÍc11 establecer que tlpo de estrella es la que excita 

el gas en una nebulosa determinada dado que los núcleos son 

generalmente d~biles y no se observan con facilidad. Las 

clasít1cac1ones de tipo espectral de estas estrellas se basan en 

las características generales ae su5 espectros: la rntensidacl 

relativa de líneas de absorción y em1s1ón, su ancl10, el grado de 

1onizac1ón de lo,<,: elementos y el cont1nuo estelar. Estos 

d clasít1car las estrellas excitadoras 

comparables con estrellas muy calientes ya est.n:11ada.s (WR y tlpo 

O). La temperatura efectiva, defln!da en términos t1el flUJO total 

en todo el espectro en la superf1c1e estelar determina el grado 

dP exc1 tac1 ón de los elementos que componen la nebulosa. De aqu1, 

la importancia de estudiar d1cr1a temperatw'a estelar. 

A cont1nuac1 Ón se exponen a Jgunos de los métodos us;;clo!': f>ll la 

d.eterm 1 nación de esta ter.1per.1tura. 

Método Zanstra. 

La esencia de este método reside en la comparación del nwnero 

ae fotones ionizantes producid.os por la estrella con el número de 

i'otones producidos por recombinación por la nebulosa. 

El numero de fotones 1on1zru1tes puede ser calculado de una 

linea de emisión de Balmer a partir de un razonamiento 

relativamente sencillo. SI la nebulosa es Ópticamente gruesa al 

continuo estelar de Lyman todos los fotones con A ~912A seran 

absorbidos. 

Supóngase que un electrón se encuentra en el segundo nivel, 



luego que una recomb1nac1ón o una transición en cascada produjo 

un fotón de Balmer o del conLlllUu <le Bo.l11id·. Dicl10 electrón 

genera un fotón La al caer rad1atlvamente al nivel 1. Dad.o que la 

profundidad Óptica en esa linea se supone mucho mayor que 1, solo 

se dlspersa hasta que ocurre w1a dP tres posibilidades:· o bien es 

absorbido por un grano de polvo, o bien por medio de una colisión 

el electrón en el nivel 2p pasa a 2s y de ahi emite dos fotones 

en continuo, o bien el fotón La es dispersado hasta escapar de la 

nebulosa. 

81 el electrón lmb1 ese sido capU1rado en un nivel super101' y 

emitiese, por ejemplo, L¡3, la profw1111clad de esa linea sería aún 

mayor. D!cho fotón se d1spe1-sar1a l1aDta convertirse en Ho:+La y el 

proceso seria como ya se mencionó. 

Así, se produce un :fotón La y nno de Balmer por cada fotón 

absorbido nebularmente. 81 la profood!dad opt1ca es 

suficientemente grande en este continuo se absorberán toclos los 

íotolié:S Ly;n,:m ;:::-od::1c1d.0~· :i1w ,,.. Pstrella por w11dad ele tiempo. De 

este modo, midiendo el número total de fotones ue Balmer puede 

determinarse el número de fotones io111zantes y de a111, suponiendo 

una distribución d.e cuerpu negro para el objeto central, la 

temperatura estelar. Puede usarse una sola llnea de Balmer pues 

el cociente de esa 11nea a toda la emisión Balmer puede ser 

predicha. La <lependencla en Te de ese cociente es pequeña Y Te 

puede conocerse suficientemente bien. 

Por otro lado, el flUJo en el visual ca 5LJ50A) depende <le la 

distribución de cuerpo negro de la estrella. 

Con todo esto es posible aeterm1nar la relación entre el 

numero de fotones Ionizantes y fotones en el visual y de allÍ la 

temperatura estelar. 
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Luego de cierto desarrollo teórico se obtiene (Po 84): 

F(H~)/F(VIS)= 3.95x10- 11 T 3 Gl(T) (exp(2.665x104/T) -11 A 

(1.11) 

donde F(H¡3) está en erg cm-2 s- 1, F(v1 s. A :SIJSOA) en erg cm-2 

A- 1 , Tes la tempe1·atura estelar en oK y Gl(T) está daaa por, 

Gl(T)=f(t} . x2 (exp(X)-1)-f ÓY 

hV1/1>,/ 

k es la constante de Boltzman y en este caso A1=912A. 

(1. 12) 

Un desarrollo s1m1 lar puédc lncerse para el hel1o una vez 

1on1zado, en la linea 4686 mostrada en obJetos de media y alta 

excitación. Así se obtiene, 

F(4686)/F(Vls)= 8.49x10- 1 l T 3 G4(T) (exp(2.665X10 4 /T -11 A 

(1.13) 

GlJ tiene la misma forma que G1 solo que eJ. límite inferior de 

la integral debe ser evaluado a la frecuencia correspondiente a 

AIJ=0.25x 1=228A, en virtud de la d1ferenc1a de cargas nucleares. 

La diferencia que se ha encontrado del orden de 10" en 

promedio (ver Po84, tabla VII-6) entre las temperaturas obtenidas 

de H~ y de 4686 puede deberse a varios efectos. No se ha 

considerado, en el caso del hidrógeno que el hel1o 1on1zado 
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~1 hay suf1c1ente cantidad, 

1 ont zantes como proil.uc u· otros '}ne pueden 

al helio neutro. sin em1_ittrgt1, pueae 

aprox1mac16n que estadísticamente estos 

(Po84). 

tanto absorber fotones 

luid ::<i:- :il •11 <'.lrÓgeno y 

suponerse en pr1mer<:i 

procesos son iguales 

En algunos ca.sos, TzCHe)>TzCHJ. Esto puede deberse a un 

problema de profuncl1d.ad Ópt 1 ca. Este parámetro en 228A y 912A 

depende del pc-od.ucto de las áens1cialles relnt 1vas He' /(H'+Hº) y 

Hº/(H•+Hº) con la dens1daü elcct:-ón1cn respecuvarner;te. Así, s1 

hay mayo1 c~nt 1rtacl de He' respeclo a ¡¡<> se contaráu mayor numero 

de fotones y Ja ternperatw-a aumentará. Dl ci-w (je ou·¿¡ m.:i.nen\, se 

escaparan fotones Lym<i.n de l1Htróueno y por lo tanto la fracc1 ón 

de fotones 1on1zantes en la d1str1bución l'le cuerpo negro sera 

menor y la temperatura d!sm1nuu ,:;. L::i igualdad de la temperatura 

de color con alguJia de estas cantidades deterrn1nar1a la delgadez 

o el grosor Óptico del obJeto. 

Otra pos1b:l1dad es que ¿l 0~JPto central no radie como 

cuerpo negro. Sln embargo, comparaciones entre modelos de 

atmósferas estelares con rad1 ac1 ón ele cuerpo negro (Po84, figuras 

VII-7 y VII-8) favorecen las temperatw·as obtenidas a partir de 

H~ y difieren s1stemát1carnente a.e las obtenidas de 4686. 

Método Stoy. 

Este método se basa en el balance entre la energ1a inyectada 

por la estrella central y la emitid.a por la nebulosa. 

La 1nyecc1ó11 de energ1a se realiza cuando ocurre la 

foto1on1zac1ón. El electrón liberado en este proceso lleva un 

exceso d.e energía d.el fotón estelar pues parte de su energ1a se 

f 
1 



j 

1 
1 
1 
1 

1nv1erte en la 1on1zac1ón (13.6 eV para el H y 54.4 eV para el 

He). Bajo conu1c1om:s elás.t.icas los c!er:trones comparten sus 

energ1as Y se <la una d1.strJlluc1ón de Maxwell-Boltzmi.:nn en Jns 

veloc1dades (074). Este es el mecanismo que calienta a la 

neJ:mlosa. 

Las líneas produc1aas por exc1tac16n collsional son 

6pt1camente delgadas y escapan del obJeto enfrÍando el gas. 

Entonces, el cociente entre los fluJos totales de líneas 

excitadas col1s1ona1men-te ¿,una Jlnea de 1'ecomb1rn1c1Ónde Balmer 

(en gene1iil JW e:~ usada) es esencialmente el promedio l'.lel exceso 

de energía del fotón ionizante y at~Í depende de: la. temperatura 

estelar, pues como ya se ha visto, dicha linea de recomb1nac1ón 

tiene una relación directa con el mí.rnero de fotones estelares. 

Factores como aJ)W1danc1a.s U.e H"-IH son importantes ya que 

ciertos fotones de helio pueden 1on1zar al hi~r6geno y d1sm1nu1r 

por tanto aquel cociente, el cual, crece con la temperatura 

estelar (Poflli, f ¡gura VI 1-'.J). 

La den vac i ón d.e u..11a c1 erta tempera lur.:i depende de las l Ínc::;as 

usadas en la d.eterm1nac1ón, del modelo de la d1str1buc1ón estelar 

ele energ1a, de las abw1<1anc1as rel.:it l vas de H y He y de la 

transparencia Óptica con la long1tUd. de onda. 



G. RAD 1 AC l ON !NF.K1\Ri\v.JA. 

cuando comenzaron a real1 zarse observac1 ones en el infrarrojo 

los resultados mostraron que la em1s1ón era 

alredea.or de dos óraenes de magn1'tuel mayor en el máximo 

regístrado con respecto al continuo esperado por trans1c1ones 

11bre-l1br·e (Po8'l). 

Hoy en d.ia el comportarn1em.o clel continuo observado se 

atribuye a ~rranos de polvo que rodean o incluso están mezclados 

con material nelmlar. D1cl10s granos tienen ui1 LiiJii<líic; ccm;:io.rilble 2 

la longitud de onda que absorJ)en 00-'1 a 10- 5 cm de raclioj. La 

temperatura de este polvo se calcula aJustando una cUstr1buc1ón 

de cuerpo negro n las observaciones, suponiendo wm d1str1bnc1ón 

constante en temperatura, clens1dad de polvo y em1s1v1dad con el 

rad.1 o ne:tlu lar. 

Sl el pr.lvo emisor está mezclado con materia nebula1· o muy 

cercano a ella entonces el polvo mas caliente se esperaria en 

objetos compactos, es clcc1r la temperatura seria inversa con el 

radio, pues el campo de rad1ac16n e~t~ menos diluido respecto al 

material c1rcw111ante y supon1 endo que no ocurre evaporac1 ón de 

polvo por el campo de raa1ac1ón. 

La razón entre la masa de polvo a la nebular también es 

inversa al radio. Esto puede deberse a evaporación del grano o 

b1 en la 11ipÓtes1s hecha en d sentido de que el polvo y la 

nebulosa ocupan el mismo volumen es incorrecta en virtud de que 

sí el polvo está localizado afuera de la zona nebular, al 

aumentar el radio, la fracción de polvo a gas disminuye. La masa 

nebular aumenta con el frente de íomzac!Ón. Sin embargo el 

tamaño de los objetos no muestra un comportamiento sistemático en 
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v1s1ble comparado con el 1nfr·arr0Jo. Existen ot,Jetos más extensos 

en lnfrarroJo poi un factor úe •:los y otros más pequeños por un 

factor s1m11ar CPo84). 

Los procesos que pueden ser la fuente de energ1a del polvo 

son: la rad1ac1ón estelar y la rad1ac1ón difusa Lo: producida por 

la nelmlosa. La d1scrimrnac1ón ele la ocurrencia de una o ambas se 

l1ace def1n1end.o el exceso de 111frarr0Jo e IHJ:), dado por, 

IRE:::F( rRTOT) /f( Lo:) =ff( JRTOT) /F(Hf3) J ( i (H¡3) / I (La) J (1.14) 

dond.e F(IRTOT) es el fluJo total en infrarroJo observado en la 

tierra y F(Hf3) el correspondiente en la 11nea Hfl luego de la 

corrección por extinción. representa la intensidad él.e cada 

11nea. 

De esta manera. s1 IRE~1 la absorción de Lo: por el polvo es 

suf1c1ente para calentarlo. s1 de lo contrario IRE>l es necesaria 

además la fuente central. 

Relacionando F(Hf3) con la densidad <l.e flUJO en rac11o se 

obtiene (PoBIJ), 

(1.15) 

donde: 

Dos casos deben ele ser considerados dado que las co11s1ones 

son importantes en la producción del continuo de dos fotones a 
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partir de 2 2 8. Este mecanismo atenua a la línea Lo:. 

Existen otras lÍnca.s como Lyr.i.:m o: que pueden provocar eneI'8lct 

(como CIV 1549A). 

La absorción de Lo: afecta poco en la determ1nac1ón de la 

temperatura estelar Ts. Si se compara la energía de la estrella 

recil:Hda en la Ti erra (Rs 2 /d 2 )uTs"l donde Rs es el racli o estelar, 

d la distancia y e; la constante tle Ste:f<:m-Boltzman, con la 

diferencia entre el 'flujo total en infraroJo y el :fluJo total en 

Lo: el segundo valor es a lo más 10;; que· el primero (Po84). 
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CAPITULO 2. lNTRODUCC lON AL t:8'iú!Jl o m: LA ¡;r:rmLOS/\ PLANITAR l A 

NGC 2899. ANTECI:DI::tnrs 

En este capítulo se resume toclo el conocimiento b1bl1ográf1co 

relevante para el presente estudio de la nebulosa planetaria NGC 

2899. Como se verá el estud1 o de este obJeto na sido muy pobr'e a 

pesar de su tamaüo (rad1 o promed1 o ·15 "). Este 11ec110 y debido 

pr1nc1po.lmcntc a cpw <'-1 ob,Jeto es sureño (d=-55°) na perm1tldo 

al1ora su estudio de w1a manera original y precisa como se verá en 

los capítulos 3 y 4. 

En el 1nc1so A se describe brevemente su l11stor1a y su 

descubrimiento. En D la clasÍf1cac1Ón morfolÓg1ca a la que 

pertent:ce. r::n e, D y r.: lél~' rec¡1 ones espectrales en las que ha 

sido estudiado. En F las rleterrn1nac1ones de la ext1nc1Ón y la 

d1stanc1a encornradas a parur· (le diferentes métodos. En G se 

examuw .:::;_ :¡:,occ cc:::1::-c:!!l!!Pnto ele sus cond1c1ones tísicas y en H se 

describe el estud1 o c1nemát1co del gas y la re1ac1 Ón de la 

exPans1ón con la evo1uc1ón. 

awm CJit& ., .. 



A. Dt:SCüBRlHJi..Nlu t.: HiSlüRIA. 

"Déb1 l, entre 50 y 60 se~mmi.os de arco <le a1ámetro, redondo, 

gradualmente mas br 1 llante a la m1 tad, entre 80 estrellas", as1 

fue la breve descr1pc1ón que d1Ó ,John Hersclwl hacia 1833 del 

objeto clasificado corno NGC 28G9 (Dreyer lBBB). 

El descuJ)r1rn1ento ele este Ol)Jeto -como ne.lmlosa planetaria­

se concede a Hen1ze (Perel< y f'.nhontPl< tCJ67). F:n \.lt1a comtu11cac1on 

privada entre Gum y Heru;:e (Gum 19:',5), Hernze escnb1Ó: "Esta es 

indudablemente una nelmlosa p1a11et1;r1a, su frontera es circular y 

aparecen dos capas diametralmente opuestas de alto brillo 

superficial -una cstructurn común para planetarias-". 

con p 

-planetaria- (Gwn 1955). 

En el cat~Jogo ae Rodgers et al (1960) este objeto aparece 

baJo el ntÍmero <n cnmo oh_1Ptr1 rw11 !':'!'11:..,., 

r-eg1ones con emu~1on en Ho. en la r·<::91on sur d.•~ l.:.. VÍ<1 uíctea. 

En la tabla 2.1 aparecen las d1st1ntas des1gnaciones para NGC 

2ll99, as 1 como sus d1 rnen::; iones y coordenadas (cuando se dan). 

Todas las des1gnac1ones han sido ver1f1cadas con la nota de 

lnvest1gac1ón de Cl10p1net y Lortet-Zuckermann (1972). 
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Designación D1mens1ones Cooraenadas (Epoca) Ref. 

(seg are) o: <.I 

h m 0 

NGC 2899 09 22.7 -55 30.3 (1860) D 

G 27 120x120 09 23.7 -55 42 ( 1900) G 

My 48 09 23.9 -55 40.7 ( 1900) PK 

RCW 43 12ox120 09 25.5 -55 5,¡ ( 1950) RCW 

He 2-30 120;.:68 09 -·.;- ' ',- ~!~ t19~>0) WH l~ _i. "1 - _1,,• 

PK 2?7-3°1 09 2:1. 5 -55 54 ( 1950) PK 

Tallla 2.1. Diferentes des1gnac1ones, dimensiones y coordenadas 

para NGC 2899. 

Referencias para la tabla 2.1: 

D=Dreyer (1888). 

G=Gwn ( 1955) . 

RCW=Rodgers et al ( 1960). 

WH=Westerlund y Hen1ze (1967). 

PK=Perel<, KohoUtEl< (1967). 

4'1 
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B. HOrS0i,0GIA. 

Las pnmeras 

establecieron su 

descripciones morfológicas para NGC 

simetría axial, su forma elíptica, 

2899 

las 

var1ac1ones extremas en 1ntens1dad sol)re su superf1c1e y las c1os 

fuertes condensaciones en lo.:: e>:tremos del eJe menor. De hecho, a 

trav&s de estas descr1pc1ones fue como se clasífic6 como nebulosa 

planetaria ( Wester l und, Hen1ze 1967; Hen1ze 1967; Perek y 

Kol10uteI( 1967). 

Greig (19?1, 1972) clasÍíicó este obJeLo dt:ntro del grupo de 

planetarias que tenían una estructura filamentar1a, grandes 

condensaciones en intensidad y una forma de relOJ de arena (Clase 

Bl). Es interesante notar que esta clasíficación solo obedeció a 

la morfología observada, a pesar de que se encontró que otros 

objetos de este tipo en general poseen altas emisiones de CNIIJ, 

COIIJ v COJJ en líneas proh1b1das relativas a H~ -cocientes >O.?-

( Gr e l g 1 9 'f 1 ) , auernas dt' qu.~ .su vclo::::id.:id rai:l1al pnPde ajustarse 

con tma curva .!::eno1dal con la loncn t1Kt galáct 1 ca, satisfaciendo 

Wl modelo galict1co con mnv1m1Pnto circular y probablemente 

perteneciendo entonces a población I (Greig 19?2). El hecho de 

que en aquel momento no se conocieran los cocientes de líneas 

proh1b1das a Ht3 pari'1 NGC 2899 marcaba el tipo de prop1 edades que 

serían esperadas si el esquema era correcto. 

Sabbadin y Mnlllello (1971J) intentaron ver si las diferencias 

morfolÓg1cas y cinemáticas entre nebulosas planetarias se 

reflejan en características físicas (Ne, intensidades de líneas Y 

Te principalmente). De acuerdo a su estadística (110 objetos) las 

nebulosas tipo B (Grelg 19?1, 1972) son ricas en metales. 
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c. ESP!:CTP.c::::corrA. 

Solo existen reportados en la literatura dos grupos de 

observaciones espectroscópicas para NGC 2899, Webster (1969) y 

R1nguelet y Méndez (1913). 

Las observaciones de Webster fueron hechas con tm fotómetro 

fotoeléctrico, corresponden nl J lu_¡o de emi si on total de las 

líneas [Ollll 5007A y Hr 4861A. Los valores reportados para 

estos flUJOs son 5.0lx10-•' y q.79~10- 1 2 respectivamente (en 

unid.ad.es d.e ergxcm-2s- 1 ). Medll1üs del continuo a 4200A y 5300A 

fueron usadas para estimar y restar contr1buc1ón a las 

intensidad.es de linea observadas. 

Las ol1servac1one.s espectrales de R1ncrnelet '! Mémlez (1973) 

fueron hecl1as con 1111 espectrógrafo de baJél dispersión y usando 

placa iotogr<Ít1ca como lietector, fueron calibradas en intensidad 

con w1a escala d1g1tal y la 1ntens1dad r·eportada es la d1ferf'nr1ñ 

entre la uliservaüa y el continuo, en el caso de que este fuera 

observado. El a11cl10 de su rcnd1Ja ±uc ,~ .. y cul)r 1Ó todo el ol)Jeto 

e lo largo de l.:i rr.1~m;.1 tl un ¿ngulei d~: pos1c1Óu J.e iOOv, Las 

intensidades reportadas son relativas a HP (lHP=lO) y no se 

corrigieron por extinción atmosférica n1 efectos instrumentales. 

A JU1c10 de los autores deben considerarse ~olo como valores 

aproximados. 

En el catalogo de 1ntens1dades relativas de líneas de 

em1s1ón, (Kal.er 1976) se 11a compilado toda la información del 

espectro visible de este objeto. En la tabla 2.2 se muestran las 

longitudes de onda. la 1111ea correspondiente (Webster (1969), 

Ringuelet y Méndez (1973)), as1 como los valores de las 

intensidades observados, La intensidad de las líneas H~ y [OIIIJ 
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5007 de Web~t cr (1969) han SldO con~1clcrad.1~ como en (' 1 ca t ;:; 1 ogo 

de Kaler (1976) y están marcadas por .. En los casos de las 

líneas mi I J 5007A y CNI I l 655'lA de R111guelet y Méndez la 

película fue saturada, los valores .son solo im11cat1vos . 

Solamente para la linea rorJ 6300A la contribuc1~n de cielo fue 

restada. 

Hec1entemente Lou1se et al (1987) realizaron un mapa de 

contornos de intensidad en la linea HCT para este obJeto. Este 

mapa se ut111zará en el próximo cap1 tul o. 

4:) 



CA), Linea 

3425. 8 [NeV] 
3726.2 + 3728.9 [Olll 
3868.7 CNeIIIJ 
3889.1 HB + 3888.6 Hel 
3967.5 ENel!JJ + 3970.1 He 
4101.7 Hd + 4100.0 Hell 
'l3i!0.5 H + <1338.7 HeII 
4363.2 WIIIJ 
4685.7 Heil 
4861.3 Hp + 4659.3 HeJI 
4864 Hfl 
4958.9 ror111 
5006.8 (OJill 
500(, COIIIJ 
5'754.8 CN I I J 
5875.6 + 5576.0 He! 
6300.2 [OIJ 
6363.9 [0] J ~· 
65<18. 1 CN I 1 l 
6562.8 Ha 
6583.6 ENI I J 
6717.0 [S 1 I J 
6731.3 [SI J J 

Nota:•· observada pero no medida. 

Intens1dad 

1.8 
38.0 
19.0 

2.5 
7.6 
2.5 
'1. 6 
2.3 
4.6 

10.0 
10. o• 
35.0 

100.0 
1os. o• 

2.7 
2.4 
5.0 

91. o 
72. o 

300.0 
12.0 
11. o 

Tabla 2.2. Lineas de em1s1on e intensidades relativas para 

NGC 2899 (Webster 1969 marcadas por'"; R1nguelet y Méndez 1973). 

44 



1 

1 

1 
1 

D. EL ESPECTRO EN RADIO. 

Hay dos grupos de observaciones en rad10 de NGC 2899 

reportadas en la 11 teratura, M1lne y Aller (1975) a ooa 

frecuencia d.e 5 GHz y M1lne y Webster (1979) a 2.? GHz. 

En ambos grupos de observaciones el rad1otelescop10 barría la 

pos1c1ón del ObJeto en ascensión recta y decl1rn1c1Ón así que la 

intensidad en radio fue p1-omed1ada .~;obre cada minuto de arco y 

luego integrada soi.we tod.a Ja zona 0.e lkü r 1cto p.:u-a anmentJ1r el 

cociente srfial a ruido. 

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

En la tabla 2.:> se a9rupan las d.ensldades de :fluJo integradas 

y los max1mos en el :flUJO encontrados para este o:iJJet.o. En ambos 

casos el rad1 o angular ad.optado fue cie ¿¡:; segundos üc arco para 

calcular la densidad de f lUJO. 

Frecuencia Máximo del flUJO Densidad de flll,)o 

(GHZ) ( ~Ty) (JY) 

5.0 0.077±0.012 0.086 

2,7 0.07±0.01 0.08 

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

El un1co estudio publicado que concierne al espectro 

infrarroJo de este objeto es el de Pottasch et al (1984) y que es 

resultado de observaciones hechas por IRAS (Sat¿l1te Astron6m1co 

lnfra!TOJO) en 4 bandas ,1e continuo: lé:, 25, 60 y 100 µrn. 

Las medidas se estiman con un error del 30 por ciento y no se 

encuentran efectos de confus16n. 

Las densidades de t iuJo c:ncon~L'!Cla." sp con.c: 1 cman en la tabla 

2.4. 

Se estima que toda la rad1ac1 Ón observada es del:itda a em1s1on 

ae polvo. La temperatura de color· de c11c110 polvo se encuentra 

ajustando rn1a \llstriJJución de cuerpo negro a las 011servac1one.s. 

En el caso de NGC 2899 se encontró que es üe 40°K. P. /. =121.lm, 

ra(l.!é'<'l •~n nebular de l 1nea puede contr1bu1r (le manera importante 

(SIV 10.St>tL!n, NeII 12.1.1¡.tm y Nelll l'.: .. '.:,¡w;, por e_¡empluJ, .:i..::1 

que en el aJuste l1e la d1str1buc1Ón de energia el punto a 12µm !Ja 

SldO t::XClUld.O. 

TamJJi én se encuentra del exceso ue infrarrojo ( secc1 ón 1G) 

que para calent.ar el polvo, en estados avanzados de evolución, en 

los que la estructura morfo16g1ca es relajada, basta con 

rad1ac1ón nebular (tal es el caso para el obJeto que interesa 

aqu1). En cam.b10 en obJetos Jóvenes es necesaria la contr1buc1Ón 

de la estrella excitadora. 

El flujo total en infrarroJo, calculado supon1 endo que todos 

los :fotones Lyman a: producidos en la nebulosa que calientan al 

polvo, puede relacionarse con la densidad de flUJo a una 

:frecuencia dada (sección 1G). En el caso de NGC 2899, usando la 

dellsidad de flUJO encontrada por Mllne y Aller (1975); se 
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encuentrct que F(total en infrarruJu)-'.::1~'.!0- 1 4 Wm-z. se ha 

supuesto que la nebulosa es de baJa densidad (Nes10 4 cm-:'J en t<l 

cálculo del flUJO total debido a que hay dos casos, dependientes 

d.e que exista em1s1ón de dos fotones en el continuo 2i?S-l2S, 

como se estableció en la secc1on 1G. 

Longitud de onda (µm) 

12 

25 

60 

100 

Densidad ae flUJo (Jy) 

0.3 

1.6 

5.9 

1'1. o 

Tabla 2.4. Las obberv~c1o~As en infrarrojo de NGC 2899. 
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F. LA EXTINCION Y LA DiSTMICJA. 

En el caso de NGC 2899 la mayor1a de las determ1nac1ones de 

la d1stanc1a han sido basadas en el método estadístico de 

Sh!Uovs1u1 (sección 1.D). Las determ1nac1ones de Webster (1969). 

Cahn y Kaler (1971). Mtlne y filler (1975), Gahn (1976), Mi.1c1e1 y 

Pottascl1 (1980) y Mac1el (198'1) usan w1 formalismo s1m11ar al 

empleado en este m~todo. 

La deteru11rk1C i ÓL d•: f\rJ(l'.'r ( 19?8) por otra parte, es un 

promed.10 estadístico so.t•re todas la d1sumc1as conoc1cla.s hasta 

ese momento. 

El método •le Sll1<lovsI01 supone conocido el fluJo total 

nebular en la linea de H~ corTeg1do por ext1nc16n. El valor del 

flujo observado ut111zado en todos lO$ casos fue el reportado por 

Webster (1969). 

Webstcr (1969) y Cahn y r;a1er e 19í'1) suponen que i,:i. t'.'Xt ltiC! 0!1 

crece proporcionalmente con la d.1stanc1a y resuelven una ecuac1on 

.:m.:Íloaa a la ecuación (1.10) de manera iterativa. M1lne y Aller 

(1975), Cahn (1976), M.:ic1el y Pottash (1950) y MaClel (19M) 

ut1l1zan el valor de la densidad de fluJo en radio encontrad.a por 

Mi lne y Aller (1975) y encuentran el valor del flujo esperad.o en 

Hf3 (sección 1G). 

Milne y Aller (1975) calcularon también la ext1nc1Ón 

específica, a partir del hecho de que la d1stanc1a la calcularon 

de manera 1ndepend1ente al coef1C1ente de e>.."t1nc1ón y encontraron 

0.68 por klloparsec en la d1recc1Ón de NGC 2899 (1~277°). 

A d1ferenc1a de todas las determinaciones (excepto la de 

Acker), Maciel y Pottash ('.!.980) y fviac1e1 (1954) hacen una 

corrección en la masa en el caso de ob.jetos que pueden ser 
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Ópticamente delgados y .suponen que tal es el caso p.:lr¿¡ NCTC ?.899. 

En la tabla 2. 5 se muestran los parámetros c::1doptados así como 

las d1stanc1as y ext1nc1ones obtenidas para NGC 2899. Los valores 

en cuyo lugar aparece W1a línea no se mencionan expllcttamente en 

las referencias. 

M (Mo) 9 (' ' ) ( C(Hf3) Te (10'-1 of.) d Cl<PC) Ref. 

0.1 45 0.5 1 1. 35 WB 

0.18 45 0.65 0.69 0.5 1. 03 CK 

0.16 <15 0.6 0.7 1 1. 031 MA 

'15 o. 74 1 1. 01 e 

0.88 AC 

o. 3.'.l 45 0.6 0.7 1. 45 MP 

0.38 '15 0.6 0.7 1. 5 Ma 

Tabla 2.5. Distancia, ext1nc1Ón y otros parámetros para NGC 2899. 

Referencias para la tabla 2.5: 

WB=Webster (1969). 

CK=Calm y Kaler (1971). 

MA=M1lne y Aller (1975). 

C=Cahn (1976). 

Ac=ACI<er ( 1978) . 

MP=Mac1el y Pottasch (1980). 

Ma=Mac1e1 (1984). 
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G. ABUNDANCIAS OtlIMICAS Y CONDICIONES DE D<CITACION. 

De las secciones anteriores se desprende que la 1nformac1ón 

sobre parámetros físicos en general es muy pobre para NGC 2899. 

Los parámetros importanteD e!1 un aná11;:-.1>; de este tipo son 

las abW1danc1as relativas a h1drÓgcrw X/H y la temperatura y 

densidad electrónicas. Desc.:ortmv!damente solo existe una 

reíe1·enc1.:.: ónn~le .sA ha':/a determinarlo tll1 cociente de esta Índ.ole. 

Kaler (1970) determinó el valor de co•2;H•):2. iox10-w, a partir 

de las 1ntens1dades de las líneas HP 4861A y [OIIIJ 5007A 

obtenidas por Wcbster (1969). 

La lÍn1ca est1mac1ón de la dens1(lad electrónica supone un 

valor del orden de 10 4 cm- 3 o menor (Pottasch et al 1984). 

La temperatura electrónica tampoco t1a sido determinada 

particularmente, pero se üa .s<::p'..l·?f'1o tÍp1ca (lOLloK) (ver secc1on 

anter1 or). 

so 

, 
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H. CJN.EMATICA N[BULAR. 

El un1co estudio cinemático de NGC 2899 es el de Bohusk1 y 

Sm1tl1 (1974). sus observaciones fueron 11echas con un 

intefer6metro Fabry-Per6t con el cual no consiguieron determinar 

en forma preClsa la velocidad de expans1on de este ob_¡eto, su 

abertura en el diafragma era clemasíacto grand.e (30''). Se observó 

el ob._1eto en lci J\"'.': de [r_>¡ I 1 J SOO/!, y la ve1ocidad que reportan 

es un l Ím1 te in:feri or' r,1 se supon.:· un modeJ o en el cual el 

gradiente de velocidad aumenta con e.l rild10. La velocidad de 

expans1on reportada es la mJtad de la separac1on entre las 

componentes roJá y azul, 14. 3 Izm1.s con un ancl10 de la linea de 

Como consecuencia de ut 1 l 1 zar la 

1 
10. 3 1".m/s. 

separaci on entre máximos decrece cuando awnenta la abertura, pues 

= 1 al ( 1962) abordaron este problema desde el pw1to de vista 

teór 1 co. 

El procedimiento teórico es muy simple: las e:x-pr es 1 ones 

dependientes de la velocidad, del radio angular y del grosor de 

la capa nebular observada para la separación entre los picos 

(cuando la aJ)ertura fue suficientemente pequeña para resolverlos) 

y la de la mitad del ancho total máximo (cuando las componentes 

no están resueltas en el perfil) son, a primer orden iguales. ~ 

Esto es, la separac1on entre líneas observadas en un ObJeto 

usando una pequeña abertura es igual a la mitad del ancho total 

máximo del perfil intrínseco integrado. 

A partir' del esquema teór1 co calcularon, en el caso que 

interesa aqu1, la velocidad de expansión Vex;u=15 km/s y el rad10 
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11neal a partir a.el raa.10 anqular (ll5") seglln Webster (1969) y la 

distancié> mcd!ri al oDJPto propuesta por ACl<er (197C.), 
lo cue.l 

resulta ser 0.256 pe. 
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C1\P JTULO 3. onr.rnvAC I ONf.S y RESULTADOS. 

A. LAS OBSERVACIONES. DESCRIPCION. 

I. Observaciones con espectrógrafo écJ1elle ele renil1Ja larga. 

Las observac1 ones iueroi1 ol!t·~n1das en abr1 l de 1955 con el 

telescopio Anglo-Australiano CAAT) de 3.9 m por Alberto LÓpez. Se 

ut111zó el espectrógrafo éc:hel le de rend1Ja lar-ga de Mancl1ester 

(Meaburn et al, 198'1) y el "irnage Pl1oton Cown insr System" ( IPCS) 

( Boksenllerg y Burguess, 19D) como detector. 

El uso l1(~ un es pe ctrÓgrai o cu11 1 e.J 1 l Ic, ~cl1i:: 11 e obedece ;::. 1 

interés ele olitener gran resoluc ¡ ón e:::.pectra.l (Meal1Lu-n, 1976). 

Se emplearon fl ltros ele interferencia para aislar w1 solo 

orden de la re..i111a !!!~dl o 

ele banda menor que la separación entre dos ordenes (Meaburn et 

al, 198'1). 

La calibración en longitud de onda y la correcc1on por campo 

plano se hace ut111zando w1a lámpara de cu-Ar y una de Tungsteno 

respectivamente. 

Por otro lado, el pr1nc1p10 baJo el cual opera el IPCS es 

detectar eventos 1nd1v1duales de fotón en una imagen 

b1d1mens1ona1 para lo cual se usa un 1ntens1f1cador ele imagenes 

acoplado Ópticamente con una camara de telev1s1ón (la cual actúa 

como un almacén de paso) y las post clones se graban en la memoria 

de una computadora. Una imagen puede obtenerse as1 registrando 

eventos en cada paso con la pos1c1Ón ele cada elemento de la 
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imagen bl<::li deLcil1il11d.u~1. lo cu::! e!' P.'Tl"Villf'nt1> a una cadena de 1 ' 

fotómetros ind.1v1duales (Bol<senberg y Bw-guess, 19·r3; LÓpez, ! 

1984). El arreglo b1d1mens1onal de cerca de 1os elementos 

(p1xeles) es ordenado en cadenas ter~1das paralelamente a la 

d1spers1Ón en el espectrÓgraío (canales) lo cual 11m1ta la 

resolución espectral e incrementos ac dichas cadenas paralelas a 

la rendlj:J. que define el mímei-o de elementos espaciales en el 

cielo. El tamaño lle la "ventana" se define a través de comandos 

de computadora. La reso1uc1L)n espacial está 1.leterm1nada por el 

tamafio de los eleme11tos espaciales l~Jxele~). St con~1~e1~~ do ~30 

11m y está 11m1tacla por coml1c1ones de "seen1'.r". Se utilizan 

fi l.tros t"l.e densidad neutra en c,1so de fuentes muy br1 llantes. 

En las observaciones 11ectrn!". ct 1.-: neJmlosa. planeta.ria NGC 2899 

se uu l 1 zó una rend ¡Ja larga de 1 5011m (1") de anc110 y 1 ?1" de 

larg""el'. El IPCS fue operado en su modo b1d1mens1onal de 1020 

canales (=301.J.lll cada uno) en el eJe de d1spers1Ón y 120 ventanas, 

cada una de 1.<l29 a lo lurgo de la rend1Ja. El arreglo 

espectrógrafo y detector resu.lta en una resolución espectral de 

12 k111/s. 

El centro de la rendija fue colocado en la posicion del 

obJeto central: a=9h 25m 31 5 , d=-550 53' 18'' (coordenadas 1950). 

Se realizaron dos grupos de observaciones: con la rend1Ja en un 

ángulo de posic1dn de 115° y de 25° -de ahora en adelante eje 

mayor y eje menor resp.::ctivamente-. Las posiciones de la rendija 

se muestran en el mapa de contornos de la figura 3.1a, (tomada de 

Lou1se et al 198?) donde solo se han trazado las porciones de la 

rendija de donde se obtuvieron espectros con em1s1on 

significativa (véase sección 3B. I). 
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11. O.bservac1ones en la zona v1s1ble l~on -f:lll.JOS c.:ilibr,'l\ios. 

Las observaciones comprend1das en esta secc1on fueron 

obtenidas en el Observatorio Interamericano de Cerro Tololo. 

Chile (CTIO) por María Teresa Rufz en marzo de 1906 y febrero de 

1987, observaciones nebulares y del obJeto central 

respectivamente. A cont1nuac1Ón se cle.scr1b1rán ambos grupos. 

1. Nebulares. 

Estas observaciones fueron realizadas con el telescopio de 

4rn, un espectrógrafo R-C (CTIO Manual, 197'1) y u..r1 detector 

2D-Frutt1 (S11ectman, 1953). La rend1Ja Iuc orienta<la F.-W y tiene 

2'' de ancho y 50'' de largo. La apertura con la que se extrajo 

el acp?rtro al reducirlo fue 2' 'x 9.4''. La pos1c1on del 

telescopio fue a- 0 » 2sm 29. ?"". d::::-ss~ ;:.:;• 33'' (Coordenadas 

1950). 

Un tletcct or 2D-Frut t 1 es un detector espect roscóp1 co que 

amplia la capacidad unictunen.s1onal de un detector RPticon a un 

reg1men bld1mens1onal. El arreglo de Ret1con es sust1tu1c10 por un 

arreglo CCD el cual detecta eventos de foton en un intensi f1cador 

de I magenes (Sheet man, 1983). 

Para la cal1brac1Ón en longitud de onda se tomó un espectro 

de una lámpara de He-Ne-Ar en la misma pos1 c1 ón del telescop1 o al 

finalizar la exposición del ob,Jeto. 

Se observaron 4 estrellas estándar para la cal1brac1Ón en 

flUJO. 

La reducción de los datos se realizó en el centro de 

computación de CTIO en La Serena, Chile. 
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El 2n~ervalo c~pertral observado fue de 3700 a 6600 A. 

Se obtuvieron dos e.spectr0s, w1c• ·"1n :f!ltros de d.ens1úwJ 

neutra (con líneas intensas saturadas) y otro usando un f¡ ltro de 

2.5 mag. Los flUJO.S encontrados se consignan en la tabla 3.5 en 

la sección de resultados. 

El arreglo detector-espectrógrafo resulta en una resolución 

de 2A (Ru1z, 1957). 

En la figura 3.111 se muestra la po.s1c1on y longitud de la 

rend1Ja con la que se obtuvo este espectro. 

2. Estrella central. 

No ex1ste:n reportadas en la literatura algún tipo de 

observaciones espectrales del obJeto central de esta planetaria 

(v~ase capitulo 2). Las observaciones que se descr1h1rin a 

cor!t l ri11Ac1 ón fueron obten1clas en febrero é.' de 1987 en CTIO. 

Los dos espectros tomados al orueto ct::ul.¡.:,,1 ::0n (1<" bac¡a 

d1spers1ón y abarcan un intervalo espectra.l total que va de 3600A 

a 800C1A. r:1 pr1mPr espectro, tomado con el telescopio de Llm, un 

detector 2D-Frutt1 (Sl1ectman. 1963) y una rend1Ja de 3.5" d.c 

ancho cubrió un intervalo espectral de 3600A a &400A (espectro 

azul). El segundo espectro, tomado con un telescop1 o de 1. 5m, una 

; 

r 
r 

rendija de <1" de anc110 y un detector CCD cubrió un 1ntervalo de 

5600A a 8000A (espectro roJo). 

Los flUJOS de las líneas en em1s1on observadas en el caso del 

espectro roJo se consignan a la tabla 3.&. 

En las ti guras 3. 2a y b se muestran e 1 espectro nel:mlar con 

líneas no saturadas y el espectro azul de la reg1 ón central. 

1 
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III.Observactones 1ntrarr0Jas. 

Las observaciones 1nfrarr0Jas fueron obtenidas con el 

telescopio de 1.Sm de CTIO por Miguel Roth en marzo de 1986. Se 

ut1l1zó un diodo de Ant1mon1uro de lncl10 como detector. 

se midieron ocho pos1c1ones que 1nc1uian el obJeto central y 

las alas, con un diafragma de 22.7" de apertLlrü y w1a separac1on 

entre haces U.e 60" 0n le:: f1 l!.rO." .T. H, 'i K. La pos1c1on del 

telescopio en el ül)Jeto central fu<": <.r.::::9 1• 25"' 31", cl:::-55° 53' 

16'' (coordenadas 1950) y es mostrada JWlto con cada pos1c1on y 

tamafio clel diafragma en la J1gura 3. lb. 

La reducción se llev6 a cabo en el centro de computac1Ón de 

CTIO en La Serena, u.sarillo wi p;--ogram::i. e.stárn'.ia¡- tie reducción y 

comparando los datos con un JUego de estrellas de referencia 

(Ellas et al, 1982). 

Lo resultaaos st: mut:.:,tran en lo. ta:bl§--<. ll. 
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B. RESULTADOS. 

I. El campo de velocldades. 

Las posiciones de la rend1Ja en las observaciones hechas en 

el AAT, as1 como el tamafio de la rendija de donde se obtuvieron 

espectros con seüal s1gn1f1cat1va se muestran en la figura 3.la. 

A pesar cte que el detector es capaz de resolver espacialmente en 

1. 429", se han agrupado en .srmus de tres Pspt:ctros en el cJe 

mayor' y dos en el eJe 111e11c11. t:c C'])."f.-inte cr11e esto reduce la 

resoluc16n espacial (ahora 4.287" y 2.658" respectivamente) 

incrementa el cociente sef\al a ruido lo cual fac1l1ta la 

ident.Jf1car10n de las componentes df.' velocidad. Los nuevos 

elementos de rr::ndJjét se han renumer·ado r'e.sultanjo así cuarent.:1 

posiciones para el eJe mayor y treinta para el cJe menor y se 

SO-NE para el eje méu0r y NO-·S~: p,11-a el mayor-. 

Las tablas 3.1 y 3.2 rontlenen la pos1c1Ón .sobre la rendija 

CLR), la longitud dC: 0!11'1 en Angstroms, la velocidad en km/s y el 

número de conteos registrados en el detector para cada componente 

de velocidad en Ho: y CNIIJ, en el eJe mayor y menor. La ve1oc1dac1 

hel1océntr1ca fue obtenida por corr1m1ento Doppler usando 

A (Ho:)=6562.82A y A (CNIIJJ=6583.39A (Kaler, 1976) con nna 

corrección de -4. 24 km/s por mov1m1ento hel1océntr1co en la 

dirección gal~ct1ca de este objeto. 

Dado que en general no .se separaban las componentes de 

velocidad totalmente, hablar de ancho total a 1ntens1dad media 

(FWHM) no es de gran interés físico. Sin embargo es interesante 

observar el ancho total a nivel de continuo (FWZI), obtenido de 
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promeültll' él cont1nuo d.~ c~r'I" ""-PPc:tro v me(llr el ancho de la 

em1s1 on. El FWZI físicamente representa la a1spers1Ó11 de 

velocidades a lo largo de la línea de v1s1ón en esa seccion de 

rendija. 

Los FWZI registrados para el eje menor y mayor se muestran en 

las tablas 3.3 y 3.4 respectivamente. Las unidades son las mismas 

que para las tablas 3.1 y 3.2. 6 es el ancl1o a nivel de contluuo 

medido sobre el espectro. 

En las gr~f1cas 3.1 y J.2 se muestra la Vh•I vs pos1c1on en 

la rendija para el eJe menor e11 J-i..,_ y cN!IJ L.:.spcct1vamente. Las 

gráficas 3.3 y 3.4 son las análogas para el eje ma.yor. En las 

cuatro gráf1 cas lo.s puntos mayores representan componentes 

pr1nc1pales de velocidad, esto es, el número de conteos en el 

máximo de dichas componentes es mayor que el correspondiente en 

las otras componentes, llamadas secunda1- 1 as y representadas por 

pnntos pequeños. 

Las escalas en todas las gráficas son las mismas para 

facilitar compararlas entre s1. 

1. Velocidad hel1océntr1ca. 

Ciertas diferencias y analogías entre las gráficas 3.1 y 3.2 

son interesantes. Existen dos zonas bastante simétricas con 

respecto al centro de la rendija (elementos 8-12 y 17-22) con muy 

alta velocidad (:;;-120 Km/s) vistas en Ho: e inv1s1bles para el 

detector en CNIIJ. En la zona media (elementos 12-18) las 

componentes se muestran corridas hacia el azul y a una velocidad 

constante (:;;20 Km/s). La contraparte de estas componentes muestra 

un comportamiento ligeramente d.1ferente con una velocidad mayor 

(~30 Km/s). Se aprec;an también dos zonas "azules" en [N!IJ que 
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zonas "rojas' (eleH1<:ntc::: '1-E y 1?-16) también en ENIIJ y no en 

Ha:, alejándose a veloc1d<1d relativamente alta (::::BO f:m/s). Otra 

característ1 ca que 1 lama la atenc1 on es el camb1 o continuo y 

s1métr1co pero muy rápido de velocidad en las componentes de 

líneas intensas. Se pneclen delimitar dos zonas rojas intensas en 

ambas gráf1cc.s ( 3-11 y 20-27). 

En general la estructura que se muestra es mas extensa en 

CNill que en Ha. 

Hay varios aspectos 1n-teresa11tes que ha.cer notar ele las 

gráficas 3.3 y 3.'1 correspondientes al eJe m.:i.yor. r:xi."tP una 

región de muy alta velocidad (::::-LW Krnís, 20-26) vista en Ho: pero 

1nv1s1ble en fNJIJ. Por otro lado se ve una zona alejandose a 95 

Km/s (17-22) en rNII.1 pero no en Ho:, en ton¡¡.:¡ t.ot.alrnente análoHa 

al eje menor. Nuevamen-te taml)l én es notal1le el he ello de que en Ho: 

el objeto es menos exten.so que en EN! I J. 

L.:!:: v~r-1r=1r1011es de intensidad están reflejadas en las 

gráf1 cas de conteos como se verü ¡;¡a:::; adeliínt P. 

E11 la zona 25-35, igual que en 10-16 la velocidad parece 

decrecer y luegu volver a aumPntar hacia el extremo de la 

rendija. 

Como se vera en el capítulo 4 una representación general de 

CNI I J sugiere una estructura tubular e:xpandÍendose a una 

velocidad promedio de 25 Krn/s. 

2. Dispers16n de velocidades. 

Las gráficas 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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1mpcrtentp notar las t.res zonas de baJo FWZI, 8-13, 1 7-22 

en el •1e estos FWZI 

es resultado de la resoluc16n espectral y del hecho de que estas 

componentes se mueven a muy alta velocidad, esto es, en todos 

esos casos se separaban claramente todas las componentes. Estas 

zonas corresponden con las de alta velocidad t1e las gráficas 3.1 

y 3.2 y 3.3. 

El ancho del pert1 l instrumental, de apro:omadamente 20 JrJJ1/s 

' no ha s1do sus1.raÍdo en n:ngun caso. 

En el eje ¡,¡.:;1c; se rJrJÍnec. c1e1-tamente el hecho de que la 1 
estructW'a t 1 encle a ce1Tase en los extremos, la d1spers1Ón de 

velocidades t 1 ene un Véilor del orden de 40 Km/s en los extremos y 

hasta 180 Kmls en la zona 1ntermed1a. Adem~s no hay diferencia 

apreciable entre Her y CNIIJ, los FWZ! son muy s1m1lares. 

Las zonas de mayor F\\'Zl "aisladas" co1Te.sponden a los 

espectros en los que iw se d.lcan::,c1ron a separar las componentes. 

d1spersí6n de velocidades parece decrecer en forma ciás o menos 

1ínca1 !'?1Jentras que hacia el so parece mas o menos constante en 

un pr1ncip10 (15-5) con FWZI "" 135 Km/s y luego cae abruptamente 

en el extremo de la rendija (secciones 1-4). 

En el eJe mayor por otra parte, parece aumentai' suavemente 

hacia el centro. El valor en los extremos es aprox11nadamente el 

mismo que en el eJe menor. En la region 15-20 ia dlspersión es 

sistemáticamente mayor en CNI I J que en Ho:, hay que recordar que 

en esa reg1on se registraron altas velocidades de CNIIJ pero no 

lograron separarse las componentes. En esta gráfica puede 

apreciarse que s1 b1en la diferencia no es muy conspicua, 

sistemáticamente la d1spers1ón es mayor en CNIIJ que en Ho:, sobre 
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toa.o en la reglón a.erec11a i:lel a1agrama (20-<iOJ. 

Esto e::: consistente con el ii2.:::ho d"' que la estructura ya 

descrita en las gr¿Íf1cas 3.3 y 3.4 es en velocidad más c:xlen.sa en 

rNJIJ que en Her.. 

3. conteos. 

Las grát 1 cas de conteos contra 1ong1 tud de la rend 1 Ja son la 

3.6 y 3.8 para el eJe menor y mayor respectivamente. Se han 

d1st1ngmdo las componr>ntes roJa y azul tanto de Ho: (círculo 

lleno y vac10 respectivamente) como de CNI IJ (triángulo lleno y 

vac10 respectivamente). 

De acuerdo con la grát 1 ca 3. 6 son muy conspicuas las dos 

conclensac1011es sollrt': el eJe menor (4-12 y 20-28) consistentes 

tam1Hén con la rnorfclo:)Íi.'! mostrada en la -figura 3.la. La seiial es 

de un factor de 6 mayor en rN l I J qw: en Ha: y que en las zonas 

inmediatas y todo el material apar·ece aleJarnio.se en el sistema de 

referenc la lit= l ¡ oce::."t r 1 r.o. El cambio en brillo es continuo pero 

muy rápido. En Ho: tamb1 én se obscrv:m 1 (lS 1 ncrernentos en la.s 

mismas posiciones que CNJIJ pero en menor escala. 

Las condensaciones nu a.p;:.rccen ron la m1sma extensión (5-11 y 

21-27 en Ha). No deJa de ser muy llamativo el 11ecl10 de que los 

máximos de número de conteos estén localizados en forma s1métr1ca 

respecto al centro de la renél1Ja y básicamente iguales, del orden 

de 30000 conteos. 

En general puede observar.se que el rNI l J es un :factor de 6 

mas intenso que He:. 

La gráfica 3.8 representa el numero de conteos vs longitud de 

rendiJa para el eje mayor. Como puede apreciarse en la pos1c1Ón 

1q ocurre un máximo en intensidad c~20000 cuentas). Dicho max1mo 
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se encuentra alejando y decae muy rápido hacia el SE. r:n la 

po.s1cion 16 es un facto!' L'l.e 7 menoi- <!Ut: t;;l1 1~ PO-S!C10!1 1ll (3000 

cuentas), mientras que hacia el NO clecae lentamente con un 

pequeño máximo en la pos1c1Ón 7. 

En la pos1c1ón 27 l1ay otro max11no registrado con 11000 

cuentas tamiJ1én corrido al ro.Jo que decae alÍ.n mas rápidamente 

hacia el SE, en el elemento s1gn1ente <1e rend1Ja se reduce al 

60}:, mientras que hacia el NE: esto ocurre l1asta el segundo 

elemento adyacente (pos1c16n 25). 

En Ha: se pre.senti:i w1 comportarn1e1no t>1m1 lar, u11 max1rno rojo 

ocurre tamb1 én en la pos 1 c i ón 14 pero menor por un n1G lo1 ci0 7 

que e 1 de CN I I J . 

El material qut::: t:::rn1tc con velocidad negativa presenta un 

maximo a 5000 cuc~1t.::s en rNI J J en la pos1c1on 9. En la zona 

inmediata (10-16) no hay tma variación éll1rupta en la velocidad, 

ésta parece aumentar 11 geramcntc 11ac i.1 e 1 SE './ el número de 

conteos e.s cuu,,,L..:.ntc. (1:;~ ocr)Pn rlf' 1000. A partir de la pos1c1on 

16 la intensidad aumenta rápidamente hasta c1lca.n::::ar rm máximo de 

10000 cuentas en la zona centr-al (19-20) y luego d1smumye mas 

lentamente hacia la pos1c1on 26. 

En Ho: el comportamiento del gas que fluye con velocidades 

negativas es s1mi lar pero nuevamente el numero de conteos es 

menor. se aprecia un ligero max1mo en las pos1c1ones 8 y 9 y 

hacia la posición 20 awnenta la intensidad, aunque sólo llega a 

ser un tercio de la de CNIIl. Decae más lentamente a partir de la 

posic1'on 21 hasta la posic1'on 26. 

La zona de alta velocidad a 90 Km/s en rojo sólo se observa 

en CNI I J, es muy tenue (500 cuentas) y aparece separada de la 

zona roja interna (gráficas 3.4 y 3.8, elementos 17-24). La zona 
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azul <le alta ve loe ló.Ad a -135 Km/s se ul1.sc:1v"- s0J o en Ha con tma 

1ntens1dad ele 300 cuentas y sólo hacrn el SE (gráficas 3.4 y 3.ü, 

elementos 20-26). 

En las zonas extremas la 1ntens1dad 

long¡ tmle.s de onda en los dos eJes, hasta w1 

orden de 400 cuentas. 

decrece en las dos 

valor pequeño del 

La morfología descrita en base a las gr~fJcas 3.6 y 3.B es 

coincidente con las var1ac1anc~ relativas entre componentes de 

las g1~i1ca~ dP velocidad hel1oc¿ntr1ca para ambos eJes. 

En el apéndice se 11a liecho una selección de espectros 

representa tí vos de cacla zona el eser ita aqu1 . 
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II. FlUJOS de NGC 2599. 

1. zona Nebular. 

En la tabla 3.5 se consignan los flUJOS encontrados. Cuanclo 

la línea fue saturada el valor reportado es el obtenido con 

filtro ele densll1ad neutra de 2.5 magnitudes luego ele la 

correc1on. En el caso cte las líneas merl1clas en ambos espectros el 

valor reportado es el promect10 y en los dem~s casos es el valor 

medido en el espectro s1n filtro (la d1ferenc1a fue a lo m~s del 

10~:). n1 la pr 1m,c,1-a columna se lista la long1 tur1 de la línea 

observacla en Angstroms y su 1clenl!f1cac1Ón realizada en .base al 

catálogo dé Kaler (19'(6). Las Lm1dades de los ílUJOS son 

10-•Mergxcm- 2 xs- 1 • 

En la segunda colwnna se encuentra el ·fluJo observado, en la 

tercera el ílUJO corregido por ext1nc16n y en la cuarta el 

coeficiente de extinctón (L'l1 magnitudes) ut111zac10 en cada caso. 

La correc1on por extinción se realiza s1gu1endo la 

rormulac1Ün de FoG-l, con la CUI'\'ét de cxt1nc1ón encontrada por 

Savage y Matl11s (1979). Se nt1l1za un valor c 11 fJ= 0.7, promediando 

los valeres encontrados en la J 1 t erAtnril (ver secc1 on 2. F). 

2. Zona Centra 1. 

Del espectro roJo se obtuvieron los fluJos consignados en la 

tabla 3.6. El esquema de la tabla es el mismo que en el caso 

anterior y se !1a considerado w1a extinción un:forme sobre el 

obJeto. 

D1 la tabla 3.7 se listan las líneas 1dentif1cadas en 

absorción del espectro ele la figura 3.2b. Se han 1dent1ficado 

solamente las Ílneas importantes para la clas1ficacíon del obJeto 
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central (secc16n 4C) en ba~e al atlas de Yamnsh1ta et al (1978). 

3. InfrarroJo cercano. 

En la tabla 3.8 se encuentran las magn1tUdes (m) y los flujos 

(F) observados (en m,fy) en las pos1c1ones sobre el ObJeto 

marcadas en la f1aura :i.lb. rn Ja pr1m>cra co1w11na se encuentra el 

nwnero de observación (N), en la segunda la pos1c1ón de cada 

encuentran las 

ma~1n1turlf:!.; ol>s{1rva(l.'1D y lCJs flll.Jos rlertvd.üü.c; cl.é ell<tD p.'lrn J;¡.~;• 

bandas J, H y f< (Ner 1 19(12). Entre paréntesis se señala el error 

porcentual de cada me~1c1ón. cuanrjo no aparece la magn1 tucl 

s1gn1f1ca que la zona emite tan deb1 lmcnte que lmb1eran sido 

necesarios tiempos muy ldrgos de 1ntegrac1on (Roth 1987). 

La conversión en flUJOS calibrados fue l1echa de acuerdo a la 

s1gu1ente ecuación: 

(3.1) 

Las unidades son m~ry y los flUJos a magn1 tnd cero fueron 

obtenidos de la cal1brac1Ón absoluta del sistema fotométrico 

lnfrarroJo de san Pedro Mártir (Ner1 1982). 

En la gráfica 3.9 se muestra la d1str1buc1ón espectral para 

cada sección observada en J, H y K. Las líneas trazadas son sólo 

para rdent1f1cac1ón. Los flUJOS parecen comportarse de manera 

s1m1 lar en las pos1 c1 ones 6 y 2. A pesar de no tener w1 valor H 

de la pos1c1ón 2 para comparar, 1111c1almente tiener. un valor 

·similar en J y aumentan con la longitud de onda pero no en la 

misma forma, el valor del flUJO de la pos1c1ón 6 en K es de un 

factor de 3/2 mayor que el correspond.1ente a la pos1c1Ón 2. 
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Gritlca 3.9. Distribuc16n espectral de las observaciones en las 
bandas J, H y K de las zonas mostradas en la figura 
3.1 b). Las lineas solo su han trazado para 
iáentif1caci6n. 
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r;1 comportam1 •'nto scneral muestra. qne hay mayor br1 llo ca 

excepción de la pos1c1ón cero) en K que en las otras dos bandas. 

En las pos1c1ones 1, 2, 3, •1 y 5 es más br 1 l lante que en la 

pos1c1on 7 por un factor de 3. Esto es consistente con la 

morfología mostrada en la placa de cercano 1nfrarr0Jo (paso de 

banda z O. 9 1un) de UKIRT SI10rt_ Red Slw StffVfY (placa S166) donde 

se aprecian las corn1ensac1ones y 11ge1-ament.e más tenue la zona 

NO. 

Sin embargo, en la pos1c1on cero lé1 d1str1buc1Ón es mayor en 

J y es constante en H y 1:. En J es un factor ele 2 mayor que la de 

las pos1c1ones 6 y 2 a pesar de que en la placa del UK!RT se nota 

más tenue. 
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1J( A (Ha) v,., .. , e A ([NJJJ) v ..... , e 1 
1 6563. OJ 4 22] fj5(l3. 94 21 302 ¡¡ 
2 6562. 90 -1 221 65tJ3. 90 J9 368 .... 
3 6562.98 3 237 6584. 04 25 630 

6563.33 19 242 
4 6562. 83 -4 345 6583. J {J -14 454 

6563. 46 25 342 65M. 08 27 2089 
6585.06 72 330 

5 6563.37 21 762 65ll3. 31 -8 955 
6584. J 6 31 6730 
6505. 1 (l 74 599 

6 6563. 40 22 J 6{Jfi 6503.24 -11 2361 
65M. 08 27 1411 8 
6505. 1 3 75 722 

7 6563. 16 11 2150 6583. 77 13 12729 
8 6560. 67 -J03 222 {~~)l1J. 69 9 24239 

6563.08 ll 3291 
9 6560. 43 -113 32l! 6503. 73 11 29539 

6563. 08 ll 51 'j y 

10 6560. 25 -122 3:.i.I 65{J,?. 92 -26 2464 
6563.08 lJ ,¡ i«J? 6583. 90 19 16804 

11 6560.25 -J21 2lJ.1 6583.03 -21 4263 
6563. 01 6 3443 6583. 90 19 10314 

12 6559. 96 -J35 249 ti583. 00 -22 4556 
6562.56 -16 1609 6583.86 1 7 2980 
6563. 75 38 783 b5M. 96 67 432 

13 6562.63 -13 1114 6583. 1 o -1 7 266 
6563.63 33 5él2 65M. 89 64 3645 

14 6562. 42 -23 J033 6583.03 -2J 4358 
6563. 63 33 55li 6584. 33 39 429 

1 fi 6562. 48 -20 1374 6583.00 -22 4927 
6563. 96 1{l 6'/4 ó:J/:J'i. 22 ~A 3:.'B _,_, 

6581.7J 56 4J3 
6585.34 85 350 

16 6562. '18 -20 J 383 6583.00 -22 54J3 
6563. (J9 45 702 6584.60 51 4í'lJ 

65lJ5.48 91 436 
17 6559. 90 -138 229 6583.00 -22 4033 

6562.56 -16 J324 6584. 67 54 383 
6563.60 31 640 6585. 1 o 74 405 
6564.23 60 383 6585.65 99 378 

1 fJ 6562.80 -5 1225 6583.00 -22 3200 
6563. 96 4lJ 465 6584. 78 59 453 

19 6560.25 -122 236 6583. 21 -12 3785 
6560. 81 -96 731 65li4. 75 58 495 
6562.90 -1 1 767 

20 6560. 10 -129 300 6583.56 4 15041 
6560.60 -J06 264 
6561. 04 -86 244 
6562.90 -1 4055 

21 6560.35 -11 7 1107 6583.66 8 29326 
6563. 04 6 5896 

22 6560. 49 -111 180 6583. 73 11 J8306 

6563.04 6 30J 9 
23 6563.08 8 391 7 6583. 77 J3 28052 

24 6563.19 13 1646 6583.87 18 9922 

25 6563.33 J9 963 6584. 01 24 5550 
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26 6563. 46 ?5 7110 .rr "'"' .,r w ... ._;_,_ ....,~· -..; i'óü 
t~~'-:4. J 6 31 5 .. ~¿->7 27 6563. 46 25 433 6S83.44 -2 603 
65M. 23 34 3376 28 6563. 36 20 258 6583.35 -6 452 
6584. J.? 30 .1287 29 6563 . .12 9 268 6583. 31 -lJ 420 
65M. OlJ 2'1 5J 7 30 6563. 04 6 226 6583.27 -JO 372 
6583. 98 23 374 

TabJa 3. J. VeJ ocidades lJe.11 océn tr 1 cas () ]{J largo 

del eJe menar. 
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LR '/..(Ha) Vho!'I e /...( {NJ]]) vh,.., e 

j 6562.90 -J 32'1 ú:.tJ3. on -22 390 
6563. 46 i!5 269 65/11. J 2 29 J45 

i! 6562. 80 5 320 6582. 96 -24 .tj ?ll 

6563.i!S J5 315 6584. 25 35 396 
3 6562. 90 -J 319 6583. 27 -JO 495 

6583. {)3 16 354 
6584. 36 40 405 

4 6562.14 35 256 6583. 06 -J 9 532 
6562. ()7 -2 391 6503. 90 19 427 
6563.46 25 29.? 65M . • ?5 35 437 

5 6562.06 -39 3JJ 6582.50 -45 798 
6563. 04 6 415 6583 . .?J -J?. 667 
6563.54 29 365 65ti4. 04 25 876 

6 6562. 31 -28 393 65tl2. 71 -35 li.11 

6562.83 ··1 457 65M. J 9 32 23{)4 
6563.33 J9 4 7(1 

7 6562.69 -1 o 521 6582. t15 -w29 1565 
6563.60 3J 43.? 65()4. j 5 30 3858 

8 6562.56 -16 140 65lli!. 96 -2"1 434'1 
6562.83 -4 '131 6584. 15 30 2875 
6563.60 31 522 

9 6562.45 --21 876 65ll2. 9(¡ -24 5010 
6563.25 J ,. 

,) 69ll 65EJ3. 90 19 2654 
JO 65f>2.2J -32 450 65133.03 -21 1148 

6563. 12 9 99(1 65!)<1. 04 ~r: 
é .. :t 4554 

11 6562. 27 -29 426 65tJ2. él<! -30 .l.l53 
6563 . .19 .13 1220 6583. 94 21 6667 

12 6563.22 14 1630 65ll2.lJ5 -29 1161 
6581. Ü'1 25 10641 . ., 6562. 27 -29 506 6582.92 -26 1124 .... 

6563.36 2() 2J 7fl 65[!1. J 9 :¡:o 
~· A- 15503 

.14 6562.35 -26 680 65fli-.1,. 19 -J? 1348 
6563.50 27 3020 65lJ-1. 25 :v • .:> 1963fl 

15 6562.35 --26 624 65ll2. 71 -35 JllJO 

6563. 43 24 2391 65M. 19 32 10168 

16 6562. tW -14 1064 65ll2. 75 -33 1519 
6563.60 31 l'io7 6584. J9 32 2642 

17 6562.63 -13 J4[J2 6582.92 -26 2295 

6563. 75 3lJ 1502 6584. 46 45 1496 
65ll5.41 (j{J 513 

18 6562.45 -21 2070 6582. 71 -35 4996 
6563. 78 40 1246 6584.33 39 1249 

6585 . .13 75 782 
19 6562. 45 -21 2710 6582.!16 -24 9946 

6563.67 35 1314 6584. 64 53 882 
6585.44 89 1006 

20 6559.93 -136 53'1 ó5l12.92 -26 9973 
6562.52 -J lJ 2966 6584.46 45 9l17 

6563.67 35 1530 6585.52 93 690 
21 6560.07 -130 370 6582. 92 -26 7240 

6562.52 -1 lJ 2632 65lJ4.36 40 839 
6563.36 20 2012 6585. 79 105 521 

22 6562.48 -20 2032 65lJi?.89 -27 5844 
6563.33 19 J 707 6584. 36 40 694 

6585. 79 105 472 

23 6560. JO -J29 349 6502.92 -26 4821 
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6562.59 -j 5 1199 .'i.'iM.J9 32 878 
6563.33 19 1507 

24 6559. 90 -138 367 658?..85 -29 3580 
6562. 66 -12 1496 658'1. OtJ 27 .1185 
6563.36 20 J 316 

25 6560. 00 -133 323 6582. 92 -26 3087 
6560. 77 -9ll 209 65lM. 08 27 6340 
6562. 7f -7 1,,9ll 
6563. 46 25 J 694 

26 6560. 00 -J 33 309 6583.03 -21 2668 
6560. 56 -J 08 325 65tl4.J5 30 1587 
6562. •18 -20 J 889 
6563. 40 22 JJJ2 

27 6563.33 19 1605 6583.21 -12 29EJ9 
6~tM. 33 39 10693 

28 6563. J 9 .13 J 372 6583. Jo -J? 3608 
6584. J 5 30 6193 

29 6562.52 -18 (120 65l13. Ub -J 9 3622 
6563.12 9 J 04J 658'1. 12 29 3752 
6563. 67 35 788 

30 6562.90 -.1 .1024 6583.24 -JJ 3141 
6563. 54 29 693 6584. 15 30 3024 

31 6563. 01 4 895 6583. 27 -JO 3649 
6563. 46 25 784 6584. 08 27 3262 

32 6562.90 -1 73() 6583.38 -5 3202 
6563. 46 25 663 65l]l}. 22 34 2743 

33 6562. 56 -J 6 497 6583. 48 o .1958 
6563. 04 6 6.W 6504. 12 29 20J4 

34 6562.90 -J 540 6583.42 -3 J 507 
5553. ?J 36 409 6584. 01 24 J 084 

35 6562. 83 -4 483 6~itl3. 2'/ -jo .. nn~ 
.J. t..•-~v 

6563.89 45 330 ú;:i[JJ. 9D 23 llllJ 
36 6562. llO -5 445 6583. 21 -J2 1402 

6563.60 31 337 ó584 . .19 32 701 
37 6563. OJ 4 368 6583.24 -JJ 973 

6563.57 30 3!31 65il4. 04 25 498 
38 6562. 90 -J 364 6583.21 -12 594 

6563.57 30 338 6584. 25 35 416 
39 6563. J 9 13 405 6583.21 -J2 55J 

6583. 48 o 512 
40 6562.90 -i 424 6583.42 -3 899 

6584. i 9 32 405 

TalJJa 3.2. VeJocidad e 1nte.ns1dades a ]O Jargo 

deJ eJe mayar. 
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LR A (Hu.) 1:·G·121 /...(!NJJJ) r:;•zr 

1 1.47 63 . ll3 34 
2 1. 41 60 1. J 9 50 
3 . 9ll 41 J. 33 56 
4 1. 06 44 2.66 11 7 
5 2.02 ll8 3.23 143 
6 2.34 103 3.02 133 
7 3. OtJ .137 3.36 149 
8 4. 07 182 3.29 1'16 

O. '/O 28 
9 3.56 158 3.35 .14ll 

1. 54 66 
JO 3.00 133 3.29 146 

J. 25 53 
J .1 3.58 159 3.23 J43 

1. 04 43 
12 3.15 140 3. 15 .139 

o. 64 25 
13 2. 79 123 3.30 146 
14 3.06 136 3.02 .133 
15 3.29 1''6 3.56 158 
Jú 3. JS 14(1 4. 13 184 
17 3. 79 J69 3.86 172 

o. 77 31 
1 ll 2.67 1 J lJ 3. 79 J 6ll 
19 3.23 143 3.92 j 74 

1.40 60 
20 ]./J2 1.'i? 3.02 133 

J. ti] 79 
21 3.00 133 3.15 j 39 

0.98 41 
22 3.00 133 2. 94 130 

J. 33 57 
23 2.44 .107 2. 73 .1 i'O 
24 J. ll9 ll2 2.66 11 7 
25 J. lJ2 79 2.23 97 
26 1. (12 79 J. 96 ll5 
27 J.46 63 2. JO 91 
2ll J. 61 69 J. lJ2 79 
29 J. 06 44 J. 89 ll2 
30 1.27 54 J.40 60 

TalJJa 3. 3. Dlspers1án de ve1oc1dades en el 

eJe menar. 
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LR >-01a; FWZJ >-um n J fl~ZJ 

1 
1 J.33 5? J. 06 r.JIJ ~ 
2 J. 40 60 2.17 95 
3 .1. 75 76 1. 95 85 
4 J. 96 85 1. 96 85 
5 2.10 92 2. 16 95 
6 2.10 92 2.60 1J4 
7 2.25 99 2. 73 120 
(J 2. lJl 124 2.58 .113 
9 2.60 115 2. 5.? 111 

JO 2. ?3 J .?1 2. 7J 120 
11 2.52 J J 1 2. 73 120 
12 2. 73 121 2. 67 117 
13 2.65 .11 7 3. 37 149 
J4 2. ?3 J2J 2. (l? 127 
15 .?. 79 f J"_) •e.., 3. 44 J 53 
16 2. 91j .130 3.29 J46 
J? ·:; ") ·_; 

_,,.L ..... 
f., •. , 

_.. t:_J .. J 3. 77 16li 
J tJ 3.21 .143 3.64 162 
19 3. 43 J.53 3.93 J 75 
20 3.93 1 75 3. 99 J 78 

0.99 •11 
21 3.43 153 4.00 178 

o. 77 31 
22 3.02 J ._1-1 1. 27 J 9(1 
23 3.29 J.16 3. 4•1 153 

0.90 37 
24 3. 78 169 3. Ot? 133 

0.99 •11 
25 3.85 1 72 2. 94 130 

• r A t.5 .t • .,J .. .J 

26 3.nn 133 2. 79 J 23 
j. 34 57 

27 2. 31 101 2.94 130 
28 2. 31 101 i:!. 88 127 
29 1.69 73 3. 15 139 
30 2.10 92 3.43 152 
31 2.52 111 3.29 146 
32 2.23 98 2. 73 120 
33 2.44 107 3.36 149 
34 2. 04 lJ9 2.39 105 
35 J. 89 82 2. 1 7 95 
36 1. 75 76 2. 1 7 95 
37 .1. 26 53 2. 1 7 95 
38 1.62 70 1.ll3 79 
39 1.62 70 J. 75 76 
40 J. 48 63 J. 75 76 

Tabla 3.4. DJspersián de veJ oci dad es en el 

eJe .mayar. 
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(A), JJnea FJUJo ahservado FJuJo carregldo 
!J(lf' extJ:ncJ Ó!l 

3726+3729 lOJ.1) 37. 21 58. 3ll 
3869 CNel IJJ 16. 45 25.20 
3888 liel+3889 H8 1. 73 2.55 
3967 CNeJJJJ+3970 Re 6.28 8. 97 
4069 (SJ JJ f4070 011 j. 70 2.33 
4.1 oo Jlel J +4102 He! J. 96 2.66 
4339 Hell +4341 JI 4. 10 5. 08 
4363 lOJ JJJ 2.11 2.60 
4471 Hel 0.49 o. 58 
4542 JJeJ 1 0.32 0.36 
46lJ6 I:lell 7. 04 7.60 
•1711 f/lr JVJ 0.60 0.67 
4738 fArlVJ 0.59 0.62 
4861 HfJ f4lJ59 Hel 1 JO. 00 JO. 00 
4959 [011.lJ 36. 73 35.12 
5007 [OJ ]}] 12lJ.18 JJ 9. [JJ 
5200 CNJJ 3.54 3.09 
5412 JJell 0.84 0.68 
5518 ICl 111 J 0.30 0.23 
5537 lCJl 11 J"' 
5754 [NJJJ 5.14 3. 75 
5lJ'f5+5876 Jlel 2.24 J. 58 
6300 [OJJ 10.23 6.55 
6364 lOJJ 2.92 1. ll5 
6548 CNJJJ +6563 Ha J3lJ.J9 lJ3. 83 
6584 CNJJJ 322.96 j 95. 03 

.:::ah.Servada pero no medida. SJn eJiilJ.:Jrgo se aprec1 a mds ué:b11 q:ie 
55Hl 

T81JJa 3. 5. FJUJos nebulares relativos a Hf3. J(HfJJ= 47. 564x10-111 

erg/ c!112xs . 
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l 
1 
1 
1 
1 

(A), linea 

6548 lNllJ 
6563 Ha 
6584 lNllJ 
6717 ISJJJ 
6731 íSllJ 
?006 lArVJ 
?136 lArllJJ 

FJUJo n11se.rvada 

2.00 
10. 00 

6 . .13 
o. ?9 
0.69 
0.30 
0.93 

FJUJo corregido 
ptJ.r t::.xt.J.,.~c.t ¿"J 

2.DD 
JO.DO 

6 • .11 
0.76 
o. 67 
0.27 
0.82 

TabJa 3. 6. FluJos de Ja zana central relativos a Ha. J(Ra)= 
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A(llJ .1 Jned 
3934 CiJll K 
396lJ C81J H 
39lJ3 y 11 
4005 Fe 1 
401j6 Fe 1 
4064 Fe 1 
4078 Srll 
4101 lld 
4144 Fe 1 
4173 Fell 
4179 Fell 
4216 Srll 
4227 Ca 1 
4300 .Banda G 
434{1 By 
4.?lJ4 Fe 1 
4686 Hell 
4ll6J Hf3 
4921 Fe 1 

T.a.bla 3. 7. LJneas ldeJJtJ :f l cadas en el espectro ael 

aJUeto central. 



"' 
N l'DSJ Cl ÚC.1 (j 950) -t ,,, .r~ 11 _itf(R) f."(11) CJ(K) F(K) 1 ;..Jl v) ... l.""~ 

]J i.i1 ,s o ' '' ! 
o 9 26 38 -55 53 J6 12. 97(5) JJ.O J2. 6.1 (4) 9. 8 J2. OB(4) 9. i.J 
J 9 26 36 -55 53 27 12.48(8) 9.8 
2 9 26 37 -55 53 35 14.07(9) 3.9 J2. 12(5) 9.5 
3 9 26 39 -55 53 .42 J2. 55('1) 6.4 
4 9 26 40 -55 53 50 J5.1ll(45) 5. 7 
5 9 26 40 -55 53 4 J?..88(6) 4. '? 
6 9 26 41 -55 52 58 J3.96(8) 4.3 13.86('/) .3. J JJ. 63( 3) 15.0 
7 9 26 43 -55 52 52 13. 94(20) J. lJ 

1'a.hla 3. 8. FJUJos en el cercano 1nfrarrDJD. 
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C/\PlTULO 'l. Dl SCUSJCN: HITF.TIPP.CTAClON Y MODELOS. 

A. LA ESTRUCTURA CINEMATICA. 

Un representación general ele la estructura cinemática del 

objeto l1a d.e ser compleJa en v1rtrn1 de características como el 

tamaño (alrededor de 0.3 pe de diámetro) y las var1ac1ones en 

velocil'.l.acl e intensidad ya úescTitcts e¡¡ la sección anterior. 

El problema esencial que se presenta en la interpretación de 

un campo de ve1oc1dades y las var1ac1ones en la 1ntens1dad es el 

hecho inelUJ1ible de que en la observación se ve la proyección el.el 

objeto en el plano del cielo. El c:ampo de velocidades está 

relacionado entonces con la forma en que se tl1sL1·1buye el g21s en 

la línea de la visual, perpe11a1cu1ar a aquel plano mientras que 

la variación de intensidad representa en forma burda el número de 

átomos y lils cond1c1one.:; de excnac1Ó11 iucctlc:::; el..:: \.í'ü.! .... ;~c:é:-:: que 

dan lugar a la línea. Por lo tanto la confrontación de modelos 

con observaciones no es trivial y requiere un minucioso estUd10 

de la r.JorfologÍa observada y ele las hipótesis adoptadas por un 

modelo determinado. 

El modelo que se presentará aunque muy probablemente no 

único, intenta no ser muy particular además de contemplar todas 

esas propiedades de manera sencilla. 

1. cinemática del eje mayor y menor. 

De las gráficas 3.1 y 3.2 se delimitan tres zonas 

cinemát1camente desacopladas: 
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:!.) L!'s 7.onas que contienen las condensac1ones con velocidad 

pequeña ~10 Km/s, crec1ernlu liac1a los exlr•,e;o::; h.1.sta un max:1mo en 

la 1ntens1dael y luego decr-ec1ente en hacia los ulttmos elementos 

de rendtJa también (elementos 1-10 y 20-30); 

2) La zona intern1ed1a (10-20). La parte azul, intensa, a 15 

Km/s y la roja, más tenue, a 40 Km/s; 

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

(8-12 y 17-23). 

Las gráficas 3.3 y 3.'1 m1Je.o.tran un comportamiento c1nemático 

sustancialmente diferente. sin embargo pueden también 

subdividirse en reglones: 

1) La zona que abarca toda lu. rend.!Ja con una velocidad 

promedio en azul y roJo <le 25 Km/s que sugiere una expansión 

tu.bular; 

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

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

Supóngase que en w1 pnncip10 (en la etapa de la rama 

asintótica gigante) la pérdida de masa es una función decreciente 

el.el ángulo azimutal (en coordenadas esféricas) pero la velocidad. 

del viento es constante. del orden de 10 Km/s. Una estructura de 

este tipo es capaz de formar una simetría bipolar (Kalm y West 

1985) como es el caso de Mz-3 (LÓpez y Meaburn 1983, Meaburn y 

Walsh 1985) o NGC 6302 (Mealmrn y Walsh 1980). Si la velocielad y 

la pérdida de masa se incrementan y ambas se vuelven isotrÓpicas 

los flUjos son enfocados debido al gradiente de densidad formado 

en la etapa anterior y efectos hidrodinámicos pueden incluso 

cerrar estas cavidades (Cantó 1980). Es decir, la pérdida de masa 



1ntens1iicada en la zona ecuatorial 1mpid.e el iluJo 1sotróp1co y 

a.1r1ge al viento :formaru10 1'1:; cavtt111d('." htpolares por concUctone.s 

d.e equi llbr lo entre la prest Ón interna (ram) y la ambiental (de 

las cav1dades). Después de este período un viento del ord.en de 

10-7 Mo/año harre las zonas interiores. Dicho vtento es 

isotrópico y con w1a velocidad terminal del orden ele 1. 5x1Q3 Km/s 

(Po84). 

La morioloGÍa de este obJeto es rem1n1scente de una 

estructura bipolar muy evolucionaua. No ex1.sten lóbulos cerrados 

y el material está condensado en zonas extensas diametralmente 

opuestas sobre el e.Je menor de la planetaria. El viento de la 

estrella exc1 tadora pudo haber formado w1a cavidad inter1 or a las 

condensaciones sobre el eJe menor. 

La fracción de energ1a mecan1ca que pueae 1mpart1r este 

viento al gas nebular es teóricamente del 20;; (Dyson y Williams 

1980). S1n embargo la fracción observada es bastante menor, del 

orden del p;, la dlferencui pneúe aenerse a mat.er1a1 nt.:uiso uu 

considerado observac1onalmente (Van Buren 1956). 

La existencia de una t·av1dad puede suponerse de una forma 

relativamente sencilla. Se de:f1ne (Van Buren 1986) e5 como la 

eficiencia cinética de la burbuJa estelar, dada por el cociente 

entre la energía cinética de la cáscara y la energía cinética del 

viento: 

(4.1) 

donde m5 es la masa de la cascara, V 5 su velocidad de expansión, 

Mw la tasa de pérdida de masa, vw la velocidad terminal d.el 

viento y t el tiempo desde que el viento se inició. Adoptando 

87 

rnwwww :m:m.m && LEA±&& 



J 

i 

1 

valores ~l..,;:.;10- 7 M0/afio, t::i10 4 afio.s (la edad del objeto, estimad.a 

c1nemáticamente suponieuúo una "';,.,-pnn.sión constante d.e 25 l~t:.t/.s y 

un radio pr-omedio de 0.15 pe arr-oJa ::::8.6xl03 años), v.,,::::1. 5x10 3 

Km/s, m6 =0.01 MG y E6 =0.1 se tiene: 

A pesar de que en la ecuac1on (4.2) todos los valores son 

estimados el resultado es razonable. Las dos reg1 ones 

simétricamente d1str:bu1r:'lns en el eje menor favorecen este 

razonamiento. Dichas componentes ele veloc1dacl pueden ser la 

erosión del viento estelar en una cavidad interna en las 

condensaciones. La var1ac1on en las magn1tulles de las componentes 

él.e velocidad a lo la1-go de la renú i Jci (gráfica 3. 1) es de 

esperarse por un efecto üe proyecc1 Ón a lo largo de la 1 ínea de 

la visual: hacia los extremos la componente 1-adial disminuye como 

el cose donde o es el ángulo entre la l lrn::a visual y la 

veloc1dnd de expansión intrínseca del gas. 

Allor-n bien, s1 el modelo es correcto esta burbuja callente 

forma una cavidad esfé:rica en el 111terior del ga:::; nebular. un 

moc'lelo tridimensional puede explicar la ausencia de componentes 

análogas hac1a el rojo como se verá más adelante. 

El tamaño y la forma de las componentes en las secciones 20 y 

26 de la gráfica 3.3 tavtHece este modelo. Dicha.s componentes se 

observan con velocidad radial negativa y decrecientes hacia el 

SE. Nuevamente son invisibles las componentes rojas. En ambos 

casos las componentes de alta velocidad en [N!IJ pueden ser 

ocasionadas por uno de dos mecanismos o por una comb1nac1Ón de 

ambos: o bien existe alta densidad electrónica Ne!10 4 cm- 3 y el 
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nitrógeno es desexc1tado co11s1onalmente, o bten. an lA re~l6n 

1nterne h:ly alto grado de 1oli1ZctclÓn y no existe gran cantidad d.e 

N+. 

Aparentemente el ·toroide ecuatorial se ha relajado de tal 

manera que las condensac1 ones se alejan en d1recc1 ones opuestas 

(NE y SO en la figura 3.1a) en el plano del cielo. St esto fuese 

cierto no se esperar1an componentes tle velocidad muy grandes en 

la dirección radial. Esto explicilrla las componentes lentas 

(::::10km/s) en las dos zona::: simétric¿-,s en las gráilcas 3.1 y 3.2. 

El toroide er11i'.1·or iü.l y;i 110 

estelares, estoL> se "escurren" a lo largo él.e las paredes que 

:forman las cavidades deJ)ido al grad.1 ente de densidad y al 

relaJam1ento d1n~mico. 

Ell la región central parece ocurrir una expan.s1011 mas o menos 

esférica en velocidad cons1derand.o la velocidad del sistema local 

de referencia V¿ sR=-9. 09 l:m/s como una velocidad radial del 

objeto en conJtmto. El material azul mov1 énños1> a 25 Km/s y el 

rojo a 30 Km/s. 

Las gráficas 3.4 y 3.5 por otro lado sugieren una expansión 

tllbular. La morfología de este obJeto es claramente f11amentaria 

(figura 4.1). La expansión de una pequeña esfera es consistente 

con la región 16-25 en ambas gráficas. Nuevamente existen 

componentes azules más intensas que las ro.Jas y si se supone que 

la VtsR es la velocidad propia del ohjeto, la expansión de dicha 

zona es aproximadamente sím~trica y del mismo orden que en el 

caso del eje menor, -25 y 30 Km/s respectivamente para VLsR< O Y 

VLsR>O. 

Las pequeñas cavidad.es "claras" Um1 tad.as por regiones de 

mayor intensi~ad (figura 4.1) formadas en los lóbulos que están 
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sobre el eje mayor en las zonas 16-20 y 20-25 y que se ext1erulen 

en supcrf1 etc ,::pro;::1rn.-;d.'.lmentc h2c1n el Norte y hacia el Sur, 

pueden exPllcarse por cond1c1ones h1drod1námicas. 

Las regt ones él.e mayor lntensldad que J'odean las pequeñas 

cavidad.es son en cierta met11da lsocontornos de 1ntens1dad., 

comparese la figura 'l .1 con el mapa en la figura 3. la. La 

intensidad de una línea de em1s1Ón depencle del cuadrado de la 

densidad. Así, dichas cavidades son un efecto del gradiente de 

densidad decreciente eu este ..:aso iiac1a el NO y el SE. Estas 

cavidades son ev1denc1a del flujo cl.1recc1onado por el toroide 

ecuatorial (Cantó 1913'7). 

Los lóbulos por otra parte, evolucionan <le tal manet'a que la 

zona mas alejada de la fuente excitadora se relaja y deja fluir 

material hacia afuera (Cantó 1979}. Sl ~ste fuera el caso para 

NGC 2899, se esperarla un pequel'io (!ecreclmlento en velocidades 

hacia las zona:;; donde una vez estuvo cerrad.o el lÓbulo. Este 

efecto parece d.elÚ1earse en las zonas tl-.lll y 3 .. ~-.;:i ue la gráiu.:a 

3.4. Esto parece sustentar.se también por la gráfica 3.7, donde 

vemos que en la zona vecina a las secciones 10 y 30 la intensidad 

parece aplanar se, 

de los lóbulos. 

cual es consistente con un flUjo muy relaJa<lo 

La estructura general es mas extensa en CNI I l que en Ho:. Esto 

puede deberse a que el CNIIJ es de baJa excitación y se localiza 

en estratos más aleJados. Esto exPlica las zonas aisladas a altas 

velocidades observadas en las gráficas 3.2 y 3.4 (4-6, 15-17 y 

17-22 respectivamente). Dichas componentes pueden ser testigos de 

una exPanslÓn general de la planetaria en su formación. El 

material en la zonas ex~ernas puede ser extensión del viento de 

la gigante roja. Las estructuras de halos son ya bien conocidas 
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(Po84 y We1nberger 1987) 

particulares como NGC 7293 

(Moreno y LÓpez 1987). 

2. Modelo Tr1dimens1onal. 

y han 

(Walsh 

s11.'.lo esttll.11a1as en casos 

y Meaburn 1987) y NGC 6720 

Supóngase una estructura bipolar con simetría cilÍndr1ca. Una 

estructura cooo la de un reloJ de o.rcna. Con un gradiente de 

densidad decreciente hacia los extremos y cuyo eje de simetría 

está alíneado con la d1recc1Ón l:ste-Oeste (i'1grn'a 4.2). Supóngase 

ahora que dicha estructw'& su-friera una serie de rotaciones como 

en la figura 4.3. El plano del cielo corresponde al plano del 

papel y la Ol'lenlaclÓn es corno se 1falica el! la esqllllld supe1·1or 

derecha de la figura. In1c1almente W1a rotac1on en torno al eje z 

y luego un giro en torno al eJe x y ot1'0 en torno a y. La 

mas parecida al obJeto que puede obtenerse por este método. Se 

han sombreado la zonas donde se espera mayor brillantez por 

efecto de abr1 llantam1ento al limbo. 

De la figura 4.4 se hace evidente que una estructura bipolar 

la cual los eJes de simetría de los lóbulos no forman un en 

ángulo de 1800 no puede ser obtenida por rotaciones 

tridimensionales. Otro mecanismo no geométrico sino físico es 

capaz de explicar dicha estructura. 

Supóngase una vez mas que, por alguna condición de 

inestabilidad, el d1sco formado cuando la pérdida de masa es una 

función con un maximo en el ecuador (Kahn y West 1985) no es 

homogénea respecto al plano del ecuador sino que está 

iuLt:nsiiicada nac.1a alguna zona en dicho plano. Este dlsco 
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lnhomoaéneo seria capa<:; t::.l0ctlv:!mentP. de clesv1ar la b1polar1dad 

como sl un "v1 ento" J l ctl c1 o soplara sobre el CJlJJeto de so ;:i NE. 

La dirección de la p¿rd1da de masa 1ntens1f1cada seria hacia el 

SO en la figura 4.1 pues ahí seria mas d1f1c11 el fluJo y la 

cavidad sería más "cerrada". El ángulo entre los eJes de simetría 

de las dos cavidades se estima de 1'15°. El moclelo de la figura 

•L4 puede usarse para obtener una conf1gurac1ón más parecida a la 

figura 4.1. Una rotación ad1c1ona1 solo de la cavidad NO en torno 

a1 e.Je z en sentido contrario a las l!léülec1llus del reloJ es 

sui1c1ente para dicho fin. La con:t1gwac1on 11uc resulta se 

muestra en la i 1gura 4. 5. una estructura de este Upo lla sido 

propuesta para otra pl.::metarrn (Mz-:-i. Mea.bw-n y Walsl1 1905). 

El moaelo Lr1C.Jmcns1on.11 propuesto para NGC 2899 se muestra 

en la figura 4. 6 clonde se l1a superpuesto w1 acetato sobre la 

fotografía de Loutse et al (1987). Las zonas de alta velocidad 

sobre el eJe iut:oüG.L ::;~ h"n trazado como líneas rectas. 

Dentro de w1 c1 erto graclo dt: 1nccrt lClllmbre e 3" en la post c1 ón 

de la rendija sobre el eje menor y 2" en la 1ntersecc1Ón de ambos 

ejes), la figura 4.6 explica C0!1Slf'!tentemente las observaciones. 

Las componentes de alta velocidad producidas por la eros1on del 

viento estelar sobre el material nebular sólo son observadas en 

azul por un mero efecto de proyección. Las cavidades roJas están 

fuera del alcance de la rendlJa. Una manera de afirmar o refutar 

dicha hlpÓtes1s es llevar a cabo una observación del mismo tipo 

pero con la rcnd.iJa desplazada unos 5" al SE. Ahí. si el esquema 

es correcto, deben exlstlr componentes alejand.ose con altas 

velocidades con el sistema de referencia local. 

De acuerdo con este modelo y .la morfología mostrada por el 

objeto, los eje~ ::.::.~e.d0,<; "mayor" y "menor" no son ejes de 
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simetría del obJeto en realldad. En la figura 4.7 se han trazado 

lo=> prc~tL.-.itamcntc verdaderos ejes ae simetría. I:l eJir::. menor t:.sta 

aproximadamente a 350 rle ángulo de pos1c1ón y los semiejes 

mayores NO a -35° y el SE a 100°. 

La zona de alta velocidad hacia el SE a parLir del centro 

sobre el eje "mayor" apoya la interpretación de que existe una 

burbuJa inten or formada por 1nteracc1 ón del v1 en to estelar y gas 

nebular. Sin embargo aqn1 deberían observarse aquí componentes 

roJas análogas en velocidad e igus.lmente componentes azules sobre 

dicho eJc hnc1n el NO. ln no npn~1r1nn ~e r~tn componentes puede 

deberse a una distribución de polvo y a un dJ.sco en el eje rr.enor 

real que hace inv1s1ble dicha lmrbuJa hacia el NO. De cualquier 

manera tales explicaciones no pueden ser probadas con las 

supos1c1ones 11echas aqu1. Nuevas observaciones échelle podrían 

rechazar o afirmar el modelo propuesto (sección SB). 



figura 4.1. Fotogri.lí 1a ele NGC ¿[l<¡<J en la luz ele H ... ( tomacfa tie 
Lou1se et al. 19ll7 J. Se ser\alan las pequeñas 
cavtctactcs "claras· La or1en1ac1on Norte-Este 
tam1J1én es mos traúa. 



Figura 4.Z. or1entac1on 1n1c1al de la estructura b1polaT · tvease 
texto). 

'L 
Z X 

Figura 4·. 3. Esquema de la serie de rotaciones de la estructura 
descrita en la figura 4.2: a) orientac1on 1n1c1a1: b) 
en torno al eJe z; e) en torno al eJe y; d) en torno 
al CJC X. 
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Figura 4.4. or1entac1bn final de la estructura mostrada en la 
figura 4. 2. Se han sombreado las zonas donde se 
esperar1a mayor intensidad por abr1llantam1ento al 
limbo. 

Figura 4.5. conf1gurac1on resultante que reproduce 
esquemat1camente la morfolog1a general de NGC 2899. 
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Figura 4.b. Moc!clo tr1d1rnens1onal propuesto para NGC ~699. Se Jian 
marcado con linea rectas las zonas en el eJe menor 
donde se observan altas vcloc1dades. 

Figura 4.7. E.Jes de s11netria de los lobulos de NGC 2699. 
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B. NGC 2899: UNA PLANCTARIA TIPO I. 

Las determtnl'lcione.s de la t.empen1Lu!'a y acns1da!1 eler:t.róntcas 

Pl1ec1.en realizarse a partir ele los fluJos contente.los en la tabla 

3.5 con el formalismo descrito en la sección lB. 

empleadas son del tipo Pe1mbert y Costero 

determrnac1ones se muestran en la tal:ila 4.1. 

Las relaciones 

( 1969) . Di chas 

En la determinación de la tempe.atvra electrónica a partir de 

el cocienle i.le lÍne.:is dP nitrÓc¡eno (1(6583)/I(5755)) se usaron 

los parámetros atómicos ele Seaton (1975) y Nussbaumer y Rusca 

(1979). Para el cociente de líneas de oxigeno (l(SU07)/l(4J63)) 

los parámetros de Nu.ssbaumer y Storey (1981) y Baluja et al 

(1980) fueron empleados. 

La determ1nac1ón de la densidad se hizo en base a las curvas 

de Torres Peimbert y Pefia (1987), a partir de los iones s•, c1+• 

Y /\r" .. J. 

La diferencia cual1tat1va entre las líneas de c1+2 (ver tabla 

3. 5) propone una densldad menor ele 1000 cm- 3 . El valor que 

resulta para la zona central en el caso del cociente entre líneas 

de s• (500 crn- 3 (vease tabla 3. 6) es el mismo que se encuentra 

para ese ion a partir de las 1ntens1dades relativas de las mismas 

líneas observadas por R1nguelet y Méndez (1973, ver sección 2C), 

entonces se puede considerar de manera aproximada como una 

densidad tÍplca de (SIIJ. 

Para el caso de Ar+ 3 (el cual es típico de regiones de alta 

densidad) es necesario proceder con cautela ya que la línea 4711A 

puec.le estar mezclada con He! 4713A o CNeIVJ 4715A. 
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Pelmhert C1967) ha sugerido que !([Ne!VJ 4715)/l(Hf:l)~ 0.04 y 1 
que la contrlbuc1ón de Ht.:I puede el.e que el ! 
cociente 1(4471)/!(4713)=11 por comparación con planetarias con 

espectros s1m11ares a NGC 2599. 

Así, tenemos tres casos: 

l) SI 1(4715)=1(4711)=0 y entonces Ne=3000 cm- 3 ; 

l 1) S 1 l ( 4 715 j I l ( Hf:l) =O. QLJ, (lo cual es razonable ya que en 

general se observa el par 4715 y 4725. vease tabla 3.5) y 

I(4713)/ICHf3)=0, con lo cual Ne=4300 cm-3; 

lil) S1 1(<1715)/!(Efl):::0.0'1 y I(471J)/l(Hi3)=0.05 con lo cual 

Ne=5200 cm- 3 • 

Por tanto podemos adoptar Ne=(4000 -+2000, -3000) cm- 3 de 

acuerdo con la curva de Ar• 3 cie Torres Pe1mbert y Pefia (19i:H) 

aunque una dens1clad de 1000 cm- 3 podria ser típica de regiones de 

alto grado d.e ionización pue.:; como ya se l1a dicho el Ar+3 es 

típico l'.le regiones de alta üens1clad. 

Te [O I I I J TdNI lJ Ne [Ar! VJ Ne[CI IIIJ NeCSI Ilª 

15600 10600 4000 <1000 500 

a estimada de acuerdo a la =ona central va los valores de 

1ntens1dades de Ringuelet y Ménd.ez (1973). 

Tabla 4 .1. Densidades y temperaturas de la zona nebular 

observada. Las densidades están un cm- 3 y las temperaturas en °K. 
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De los espectros de la zona nebular y de rend1Ja larga (vease @ii 

apéndice) parece desprenderse el hecho de que este objeto sea 

r 1 co en m trógeno, como ya ha sido sugerido por Peimbert y 

Torres-Pelmbert ( 1983). Para af irm11r o refutar d.1 ella sospecha, es 

necesario encontrar Jas a1mm1anc1as relativas N!O y He/H. F.n el 

caso de N y O la variación de la iibundanc1a no es importante con 

la densHlad. clcctrórn ca (entre valores de iJOOO y 1000 cm·-:J). Los 

parámetros empleaüos par.:-1 el cociente N' /H' son de Seaton (1975) 

y Nussbaumer y Husca (19'f9). Para. ü;1H' sé c;;¡plearon. Los 

parámetros de Prad11an (1976) y Ze1ppen (19132). Las relaciones 

utilizadas son del tipo de la ecuación (1.3) (Pelmbert y Costero 

1969, 07LI). f'arét 0+ 5C Utl] 17..'1 el par 37261-3729, parü w·, 6584 

respecto a H+ (Hf3), las cuales dan, respect l vamente: 

as1 

Puesto que los potenciales de ion1zac1on de N+ y o+ son 

s1mi lares (Peiml:Jert y Costero, 1969): N+ ;o+::i N/O lo cual implica 

log N/O = +0.26. 

Para derivar la abundancia He/H hay que proceder con cuidado. 

La corrección por excitación co11s1onal en las líneas 4471 y 5876 

de He+ ha sido considerada siguiendo el formalismo de Pe1mbert Y 

Torres-Pe1ml:Jert (1987 a y b). La corrección por autoabsorción 110 
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lB sldo realizada pues a Ju1c10 Ut: ülGJios ::.utcre~. tél.1 mecanismo 

alcanza sólo el o. 3x y p; para las abundancias He+ /H+ de 44'11 y 

5876 respect1vamente. 

El factor Y definido por ellos (ecuación (20)) determina si 

existe una fracción apreciable de población 2 3 S respecto a He+ 

que afecta a.l cociente Ic!Iri, donde le e.s la 1nt.ens1d.acl ae la 

línea prodnc1cla por colisiones y r11 es la intensidad de la línea 

producida por recomb1n11c1oncs. Se hfl sngerldo también que este 

factor en nebulosas planetarias es de 0.5 y Torres 

Pe11nbert, 1987b, Peimbert, 198'7). 

En el cálculo de dichos etectos colls1onales se ha 

considerado la temperatura oJ)tenlda a partir de QH y se han 

separado dos casos dcpencl1 entes de la densidad. 

En la tabla 4.2 se consignan las abundancias de He+;H+ 

obtenidas en la forma de la ecuac1 on (l. 2) cons1derand.o los 

efectos ya iutuC1V¡J.c.dc!:. 

La abunc1-anc1a de He+• tW ofr-0ce menor problema. se han 

utilizado los cálculos de Hununer y Storey (1987) y ·una ecuacion 

del tipo (1.2) que resulta: 

log He+•;H•= -1.17 

a una Te= 15600 oK. 

En la tabla 4.3 se listan las abundancias totales de He/H. No 

se ha considerado el efecto de Heo y Ho. Como puede verse, la 

abundancia total relativa entre 4471 y 5876 es prácticamente 

idéntica. Comparando con los resultados de Peimbert y Torres 

resulta improbable que efectos colisionales 

101 

1 



e::te!} Jn~Anr'ln 11n nanel 1mportante en el helio. La var1ac1ón 

He+;H+ es debida exclusivamente a uu ía.ctorY y a un cambio en léí 

densidad electrónica Ne. 

No obstante la abundancia total que puede considerarse como 

representativa es He/H=0.185. 

En cualquier caso, la riqueza de N y He de NGC 2899 parece 

b1 en establecida. Así, de acuerdo con Pe1mbert y Torres Peimbert 

(1983) se e las l :f l ca como nebulosa planetaria tipo I. Además, es 

aparentemente el olij~to ¡¡¡(..:; il.b:.m:.1.::üite en N y He (vease tabla I en 

:Pe1mbert y Torres Pelmbert, 19U3). 

------------------log He+IH•------------------------

Línea 

4471 

5876 

Y=O 

-0.89 

-0.89 

Y=0.5, Ne=4000 cm- 3 

-0.98 

-0.99 

Y=0.5, Ne=!OOO cm- 3 

-0.93 

-0.94 

Tabla 4.2. Efectos co11s1onales en las líneas 4471 y 5876 de He!. 

--------- Abundancia total He/H --------------------

Líneas Y-=O 

4471, 4686 0.197 

5876, 4686 0.197 

Y=0.5, Ne=4000 cm- 3 

0.173 

0.170 

"'í=0.5, Ne=1000 cm-J 

0.185 

0.183 

Tabla 4.3 Abund.anc1a total de He/H en la zona nebular observada. 
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C. LA ESTRFI .!.A C'f'NTRAI.. 

De los espectros obtenidos para el obJeto central (sección 

3B) puede hacerse una clasificación por clase d.e lum!nos!clad y 

tipo espectral. 

En las figuras 4.8 a y b se han ldentií1cado la líneas qne se 

ut!lizar~n en esta clasificación. 

De acuerdo con Yamas111ta et al (1978) la intensidad ele 

absorción de la línea Cal 4227 A y Fe! 404G A se incrementa 

estrellas de Upo F y G de la secnenc1c:; pr¡nc1pal. El camllio en 

las líneas de Balmer es decreciente pero pequeño al avanzar el 

tipo espectral. El cociente de líneas como Fer 4046, 4144, car 

4227 respecto a Hd, Fe! 4284 respecto a H y Fel 4921 respecto a 

Hl3 es siempre menor que la unidad para tipos F3 y F5 en la 

secuencia principal. La banda G (4300 AJ se muestra tambl~n y 

awncnta con el tlpu e.spectr21. Las 1 ínen1c: H y K (lel car I son muy 

prominentes en tipos espectrales F tard1os y G tempranos. 

Por otrR parte cocientes de líneas como YII 3983/Fel 4005, 

SrII 4078/Hó, Fe! 4046, 4064, FeII 4179/FeII 4173 y SrII 4216/FeI 

4144 decrecen con la clase de lum1nos1dad entre clases I y V ele 

tipo F5. 

Como puede verse de las f 1 guras 4. 8 a y b, la 1 Ínea Hcl está 

en absorción mas intensa que las líneas de Fer Y Cal ya 

mencionad.as. El mismo efecto se observa para los cocientes ele FeI 

4384/H y Fe! 4921/H13, en ambos casos la intensidad relativa es 

muy similar a la mostrada para una estrella FS V (Yamashita et al 

1978, Placas AF-6 y AF-12). 

La band.a G por otro lado es menos prominente que las líneas H 
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y K O e G• 11 , las oua les son muy oonsp >0uas y 'l sogund o grupo de 1 
cocientes (Y, Fe, Sr, et.e.) Lient: tm co:nportiiml•'nto que irn.11Ci'I E 

una clase de secuencia principal entre tipos F mec:'Uos. El 

numerador es tenue respecto al continuo y el denominador se 

define claramente en nbsorc!Ón. 

De estas i<lentl f l cae 1 ones se c'l.esprenrle que e 1 obJeto 

observatto parece corre.$;ponder razonablemente a una estrella tipo 

FS V con un exceso azul decreciente 11acia longitudes de onda 

menores de 3600 A. 

El espect.ru <~zul mostr.1do en la f1qura 2.2b sugiere la 

existencia de un núcleo binario. El exceso azul en la 

élistr1buc1Ón del continuo, el cual aumentaría notablemente si el 

espectro fuera corregido por extinción (aproximadamente un factor 

de 6 ocurre a 4400 A con Cnr>==0.7, vease sección 3.4), y la 

presencia de la línea Hell 4686 en emisión (figura 4.Bb) apoyan 

esta conJetur-a. 

La presencia de m1c:leos b1rn.0ir1os en nebulosas planeldl"lá.S 

está bien establecida (Méndez 1987, Bond 1987). Las componentes 

"frias" van desde tipos A tempranos hasta K tardios. 

Existen nebulosas bipolares con núcleos ll!narios también. En 

NGC 2346 la estrella v1s1ble es de tipo A (Walsh 1983). Una 

estructtll'a binaria puede también introducir una bipolarldad. La 

simetría producida por pérdida de masa a traves de los lóbulos de 

Roclle en las ::mperf1cíes eqmpotenc1ales, puede jugar un papel 

importante en la morfología de estos objetos. 

una forma alternativa de la clasificación del objeto central 

puede hacerse en base al continuo del espectro de la figura 3.2b. 

Los fluJos en longitUd de onda visual y azul, medidos de este 

espectro son (sin corrección por extinción): 
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F(V, =5500 A)= 2.S9xl0-1:l 

F(B, =4400 A)= 2.11x10- 1 :; 

en unidades de ergsxcm- 2 /(sxA) respectivamente. De acuerdo con 

A 11 en (1 9 7 6) : 

mv= 2.5x[-log F(V)-8.43J 

m8 = 2.5x(-log F(B)-8.17J 

( 4. 3) 

(4.4) 

mv y m0 son las magnitlldes en v1s1ble y azul. De los valores ya 

mencl onad.os arriba se t1 elh:: 

mv= 15.39 

m8 =: 16.26 

y por tanto el Índice de color CB-V) = 0.87. 

Por otra parte de acuerclo a la ecuación (1. 7) ad.optando 

CHtFº· ·r para este ohJet0 se encuentra que el enroJecim1 ento 

E(B-V)=:0.48, de donde el Índice de color desenroJecido (B-V) 0 

resulta, 

(B-V) 0 = (B-V)-E(B-V) = 0.39 

Nuevamente, segun Al len (1976) este Índice de color 

corresponde a una estrella F de tipo medio de la secuencia 

principal, una FS V con una temperatura de color de 7000 oK. De 

acuerdo con Yamashi ta et al (1978) en este tipo de estrella 

aparece la banda G y se 1ntensif1ca hac1a tipos mas tardíos. Esta 

segunda clas1f1cac1ón es totalmente consistente con la hec11a en 

base a las líneas de absorción. 

A pesar de que algunos efectos como la extinción intrínseca 

pudiesen hacer variar esta clasificación (la discusión de los 
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cocientes de líneas de absorción es consistente también con una 

estrella GO V, Lopez et al 1987), puede concluirse en cualquier 

caso, que la est.reila que pr·0clucc la.-:; lÍnc;::.:::; d.c 2JJ;;on:1Ün es ü•:­

tipo tardio y dada la presencia de la línea Hell 4686 en em1s1on 

y el exceso azul, un sistema b1nar10 es necesariamente invocado. 

La temperatura de color t'le la compañera de la estrella F 

puede estimarse por el método zanstra, expuesto en el capítulo 1. 

Se usa el flUJo a.e HJ3 determrnado por Webster (1969) y el flUJO 

en el visible a 5450 A deterrn111ado por el espectro de la figura 

3.2b. Los valores de ambos corregidos por ext1nc1r5n son: 

F(V1s)=1.02x10- 14 ergxcm-2/(sxA) 

La correción por ext!nc!Ón se ha hecho en la misma forma que 

los flujos de las tablas 3.5 y 3.6. Los factores de correcc1on 

son: 

10 Q(4061)E(S-V)/2.5 

10 Q(5450)E(S-Vl/2.~ 

respectivamente. Los valores de A(4861)= 3.63mag Y A(5450)= 

3.14mag son obtenidos de Po84. 

Con dichos valores la ecuación (1.11) toma la forma 

6.11X10 1 3= T 3 G1(T)(exp(2.665x10 4 /T)-1) e 4. sJ 

que es una ecuac1on trascendente en T. Aproximando sucesivamente 

y utilizando los valores de las integrales Gl de Po84 la 

temperatura resulta ser 
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Haciendo una aprox1mac1on se puede derivar la temperatura 

Zanstra para el Helio según la línea HeII 4686. Supóngase que el 

cociente ele flUJos en Hf3, el determinado por Webster (1969) y el 

obtenido en la tabla 3.5 es s1m1lar al cociente O.el flu,_¡o total 

en Her I 4686 y al encontraüo en <11 cha tabla. De aqu1 puede 

preclectrse el flujo total de esa línea que resulta: 

La ecuación ru1á1oga a (4.5) en este caso tiene la forma 

2.16x10 13= T 3 G4(T)(exp(2.665x10 4 /T)-1) (4.6) 

la cnal se resuelve en forma iterativa y resulta: 

Tz(He!I)= 9x104 oK 

Usando nuevamente las integrales de Po84. 

La diferencia entre ambas temperaturas es de esperarse debido 

a los procesos ya discutidos en la sección 1.F. Sin embargo en 

este caso otros efectos adic10nales pueden estar operando. El 

flujo total pred.ic110 para la línea Hell 4686 puede estar 

sobreestimado pues las líneas de hidrógeno se producen en 

volumenes .mayores que las de He+. A pesar de esto, s1 se 

estuviera sobreest1mando en un factor de 2, la temperatura caer1a 

hasta 70000 u 80000 oK solamente. Para alcanzar temperaturas de 

~GGCO º~ haría falta un factor de 50. Esto ya no es aceptable 
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pues la zona nebular en la que se observa dicha línea en em1.s1on 

está a un rad.1 o tí.e i 5" • .:;1 .:;o to;;;.::. .::: :3.st?. c-0111•' Pl rr;(l 1 o hasta el 

cual se procluce esta línea, el factor es 3 suponiendo un radio de 

Hf3 de 45" y suponiendo una d!stribuc1Ón constante en la em1s1ón. 

Otra sobreest1mac1Ón puede estar ocurriendo. La estrella F 

aun emite s1gnif1catlvarncnte en la long1 tud de onda del visible 

5450 /\, pues Sll temperatura efectiva (7000 °K) tiene el máximo de 

la d1stribuc1Ón a 4150 A de acuerdo con un modelo de cuerpo 

negro. Esto implica que el continuo observado en la figura '1. 7 no 

es debido sol<tlllente a la estrella exc1 tadora. Así la mngni turl de 

F(VlS) ha S id.O sobreest 1 mada dado que la parte derecha do:: 

ecuaciones (ll.5) y (4.6) es creciente con T, una correcc1on en 

F(v1s) aumentará J.a temperatura central. r:n el caso del hidrógeno 

un factor d.c 2 en F(v1s) aumenta la temperatura a 60000 °K y un 

:factor 5 a 80000 °K. Los valores respectivos para el helio son 

110000 y 130000 oK aprOXl!lladarnente. 

r.:u-.:i ~ncontréT nn f,4ctor adecuad.o es necesario resolver el 

objeto central. srn embargo, Urlél ternperatl.li'.'.l. el.el orden de 70000 

oK sería esperada, pues una d.istr1buc1Ón de cuerpo negro requiere 

un valor tal para procl.u::ir una fracción apreciable de 

ionizaciones a 24.6 eV a partir del helio neutro (Po84). 
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Figura 4.8. Identiticac1on de las lineas en absorc1on utilizadas 
en la c1asif1cac1on estelar (vease sección 3B.I1). _ 



D. LA DISTANCIA. 

El conoc1m1 ento de este parámetro es importante para calcular 

el tamaño lÍneal del obJeto. La var1acJÓn en la d1stanc1a en la 

tabla 2. 5 es de un factor ele 2 como max1mo. Calcular la distancia 

hacia NGC 2899 es difícil en virtud de que los datos comprendidos 

en el cap1 tulo 3 no fueron ol1ten1d.os con ese í 111. Sln embargo, 

una estimación sera posible como se veré. mas adelante. 

Un pr1me1- proíJlcma ::e presenta en el cálculü de la extinción. 

Del especLI ü nd;uL:.!' (f:qura 3. 2a) podría en pr1ncip10 la 

correccJÓn por extinción u.sane.lo el decremento de Balmer (Aller 

1984). No obstante, un efecto de no 11neal1da<l parece estar 

presente en el espectro obtenido con el detector 2D-Frutt1 

(Shectman 1983). I:n la tabla i.J. '1 se comparan los coc1 entes d .. e 

algunas líneas obser'vadas y los cocientes de las mismas líneas 

obtenidos en forma teórica. 

Ion, Coc1 ente Valor teór 1 co Valor observado 

HeII 4686/4542 29 21 

[01 I lJ 5007 /4959 2.88 3.4 

[O!] 6300/6364 3.35 3.55 

CNI I J 6584/6548 2.96 2.88 

Tabla 4.4. Cocientes teórJcos y observados del espectro de la 

zona nebular (sección 3B.II). 
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A re~ar de que no puede calcularse la ext1nc1ón por medí o de 

datos actuales los valor-es rcport2(1r.::; en J ñ 11 teratura l LcÜJlo 

2.5) no difieren de manera muy importante (<10%). Adem~s. dlchos 

valores han sldo calculados por métodos d.1 ferente.s (secc1 ón 2F) 

lo cual sugiere como un valor razonablemente confiable C(Hf3)=0.7. 

Con ese valor de la ext111c1Ón, el flujo total de la línea Hf;l 

ele NGC 2899, a partir del valor <lel fluJo no corregido 0J:Jtenu10 

por Webster (1969) resulta: 

y las ecuaciones (1.6j y (1.9} ~onsiderand.o Te=10600 oK (sección 

4B) y El=60 seg are se pueden escr-tblr como: 

y 

(Ne2 e)= 8.78x10 3 /d 

Mi= 2?.9xd 2 /Ne 

do.nde el. está en Kpc. 

('l. 7) 

(4. 8) 

/\.hora bien, los valores de la densidad de flUjo encontrados 

por Milne y Aller (1975) y Mllne y Webster (1979) (tabla 2.3) son 

practicamente iguales a 2.7 y 5 GHz. Esto sugiere, Junto con la 

figura IV-6 de Po84, que esos valores de la densidad de flUJO 

pertenecen a la región en radiofrecuencias en la que el objeto es 

Ópticamente delgado. 

En dicha región es válido usar la ecuación (1.4), de donde, 

sustituyendo el valor para la profundidad Óptica (ecuación (1.6)) 

se tiene: 

Sv=C16.'l8x10-2 k/c 2 )Te-º· 3 ~ v-o.1 o E (4. 9) 
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Por otra parte, O=ílr2/d2, donde res el rud10 JÍnc.:il del 

objeto Y d. su d1stanc1a. Como r=de, resulta entonces con 9=60 seg 

are: 

A v= SGHz, Sv~ 86mJy= 8.6x10-25 erg cm- 2 s- 1Hz- 1 (M1lne y 

Aller, 1975) y se obtiene entonces de (4.9): 

E= 1232 cm·-G pe 

con k= 1.38x10- 16 erg/oK y c= 3x10 1 0 cm/s. 

S1 se supone un comportamiento constante de la densidad con 

la distancia y Nei::;N(ff") se t1 ene: 

(4.10) 

donde d está en Kpc. 

La ecuación (4.10) es del mismo t1po que la ecuación (4.7). 

La constante difiere en un factor de 2. Sin enibargo, algo 

interesante ocurre con las densidades. En la ecuación (4.7) la 

densidad Ne es la dens1dacl obtenida de línea prohibida, Nex€1k es 

la densidad cuadrática media adoptando un modelo en el cual el 

objeto se encuentra compuesto de pequeños paquetes en los que la 

densidad local es Ne. Por otro lado, la densidad Ne en la 

ecuación (4.10) se ha der-1vado d.e la ecuación de transferencia de 

radiación (Po84) y de los procesos físicos que dan lugar al 

continuo en radlo (sección 1C). sólo se supuso una densidad 

const.antc C!.'!1 11'1. distancia y un numero igual por cm 3 ele protones 

r 
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y elect1'ones. En este sentido la densidad de la ecuac1on (<l.10) 

debe ser igual a la densidad cuadrática media. La diferencia 

entre las constantes de las ecuaciones (4.7) y (4.10) no es muy 

importante podr l an ajustarse parámetros como o o Te para 

desaparecer él.1cl1a d!ferenc!a (a 0::::50 seg are, la constante en 

(4.7) d1srn1nuye en un factor úc 1.7). una relación tntermedla a 

(4.7) y (4.10) está dada por: 

(4.11) 

Un valor de 102 cm- 3 para la densidad cuadrática media es 

razona.ble. Ne es del orden de 10 3 crn- 3 (sección IJB), así c::::10- 2 , 

que difiere en un orc1e111.le rnagnltQ con respecto a los valores de 

la tabla 2.5. sin embargo un valor de este orden parece ser 

típico en nebulosas con radios promedio s1m1 lares a NGC 2899 

(Pe imnen.. l 967). 

Ex! ste un argumento mucho mas sÓl ido _para proponer una 

distancia menor. Greig (1972) ha sugerido de acuerdo con la 

estructura local (dentro de un radio de 5 Kpc) determ1naua por 

Isserstedt (1970), que la distancia a este objeto es menor que 1 

Kpc y pertenece al brazo galáctico local. Según el diagrama de 

Isserstedt esta d.1stanc1a es del orden de 770 pe. La ecuación 

('1.11) es consistente con este ultimo valor de la distancia pues 

podrían ajustarse los parámetros en dicha ecuación. 

Podemos dar una ultima estimación de la distancia, a partir 

de la magnitud de la estrella tardía clasificada en la sección 

anterior. De acuerdo con Allen (1976) la magnitud corregida por 

absorción está dada por: 

( 4. 12) 
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Así, de los datos obtenidos en la sección anterior se tiene: 

l1lv 0 =13.8 lílag. 

Además: 

( 4. 13) 

con den Kpc y Mv es la magnitud absoluta. 

De esta ultima ecuación puccle derivarse la distancia a partir 

del t1po espectro.l y le:. cl.::i..::c- ele lWí1!ncs1cla<.l. 

En la tabla '1. 5 se listan las cli.stancias obtenidas para tipos 

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

consistente con ambos tipos. 

Clase ele 

Lumlnosi<lad"' 

IV 

V 

ZAMS 

Mv 

2.3 

3.4 

3.9 

FS 

Tipo Espectral 

d(Kpc) 

2.00 

1. 20 

0.95 

Mv 

2.9 

4.4 

4.6 

GO 

d(Kpc) 

1. 50 

0.76 

0.69 

Tabla 4.5. Distancias obtenidas a partir de la clasificación 

estelar de la sección 4C. Las clases de luminosidad corresponden 

con: IV=subg1gantes, V=secuenc!a principal y ZAMS=edad cero de 

secuencia principal. 
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A pesar de la l1lferenna entre el •:.:ilor Pstirnc.•lo cttiUÍ ~· los 

valores reportados en la 11 teratura (tabla 2. 5), una a1stanc1a a.e 

"100 pe parece razonable y es mas o menos s1m1 lar al prornec11o 

calculado por AcI<er (1975), que es de 550 pe. 

La masa 1on1zaan cuadrática mea1a, de acuerdo con la ecuación 

(4.8) resulta Ml= 0.14 Mo que del Upo de las estimadas 

estadísticamente (tablil 2.5). excepto en los casos de Mac1el y 

Pottascl1 ( 1950) y Mac le l ( 19l\11) que son de un factor de 3 

mayores. Las masas que ello:::. determinan consH1eran que obJetos 

evo1uc1onados .son Ópticamente delgal10S en el continuo de Lyman. 

Lc:t presencia de las líneas de COIJ indican que NGC 2899 es 

Ópticamente gruesa cuando menos en algunas c1lrecc 1 ones. 

consecuentemente existe material neutro en le. envolvente lo cual 

hace que Ml sea tma cota lnfer i or a la masa total a.e la 

envolvente. 
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E. POLVO. 

La em1s1ón a 25, 60 y 100 µm, cuyos valores en clensiaad d.c 

flUjo se encuentran en la tabla 2.4, es, <le acuerdo con Pottasch 

et al (1984), consistente con una d1str1buc1Ón de cuerpo negro a 

40 oK. 

La gráfica 3.9 y la tabla 3.ll .son consistentes con las 

observaciones del IRAS. La d1str1buc1ón espectral parece ser mas 

brillante en K que en Jo H. Las zonas 6 y 2 (figura 3.1b) emiten 

mas fuertemente en K, por :factores de y 2, qne en J 

respeci1Véllilellte. I:sLo .:.poy;:i la iclc:~ t1é' nn cii:oro formndo en las 

etapas iniciales de la planetaria (sección 41-\). Justament.e en esa 

zona se observarían máximos en intensidades producidos por polvo 

frío en el disco. En d.irecc1Ón a los lÓlmlos, los flujos 

dism1nu1rían como parece ser el caso de las zonas 1, 3,4, 5 y 7 en 

la figura 3. lb, hacia el NO y SE. 

Por otro latio, el cornportam1 ento en la zona cero es 

rP.m1n1:;ccnte d.e una estrel 1a c'le tipo tardío. En H ':i K el flujo es 

plano y aumenta ligeramente en J. A pesar de que estos datos no 

son suficientes para predecir la temperatura de d.1cl1a estrella 

parece razonable interpretar que otra fuente distinta al polvo 

produce este comportamiento. Esta explicación está apoyad.a por la 

clasificación estelar ya establecida en la seccion anterior. Así, 

un sistema binario aparece nuevamente corno el núcleo de NGC 2899. 

La temperatura de 40 °K representa la emisión de la mayoría 

del polvo en la planetaria que emite a las longitudes de onda 

observadas. Evidentemente este polvo no puede estar muy cercano 

al núcleo de 70000 °K pues habría procesos de evaporación o de 

barrido. 
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La temperatura ele color calculada entre 25 y 60 µ.m (86 oK) ha 

de ser mayor en virtUd de que se ~clccclon0 en el ajuste polvo 

más caliente. 
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CAPITULO 5. CONCLUSIONES. 

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

En el presente trabajo se ha profW1d1zado el conocimiento 

acerca de la nebulosa planetaria NGC 2899 y puede concluirse lo 

1. 1:1 Objeto presenta una morfología que es reminiscente de 

una estructura bipolar dinámicamente evo1uc1onada. Muestra 

también dos fuertes condensaciones .sol)re el t:Jt: menor de dicha 

estructura. 

2. La velocidad. promedio ele expans1on soll1 t: túU.O el objete: P."'-

una velocidad t1p1ca e~ 25 km/s) y co1isistente con observaciones 

anteriores. 

3. Aparentemente se ha observado la interacción del viento 

estelar con material nebular. Dicha interacción muestra 

velocidades supersónicas en la zona cercana al obJeto central. 

Estas velocidades no son w1 efecto instrumental pues l1an sido 

verificadas de manera independiente por otros observadores 

(Heathcote y Weller, 1987). 

4. Se ha propuesto un modelo tridimensional que toma en 

consideración las propiedades mostradas por los gradientes de 

velocidad e i nt ens 1 clad observaa.os 
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perpena.1cu1are!i !iC•l•1" t:·l obJcto. Dlcho Jn<i(Jf'lo supone que la 

nebulosa est~ 1nc11nada respecto al plano del cielo y reproduce 

la as1metr1a en la zona de alta ve1oc1dad observada en el eJe 

menor de la estructura bipolar. 

5. El obJeto es sol•reabw1dante en mtrógeno y helio por lo 

cual se clas1f1ca como tipo 1. Muestra líneas de alta y baJa, 

excitación en una reg1on cercana a w1a de las condensaciones. 

su espectro es típico de planetarias de muy alta exc1tac1ón 

(dentro de la c1as1f1cac1ón de rdler y Llller (1968) su c1.'l.~e de 

excitación es 7). 

6. El núcleo a.e NGC 2599 está formado por un sistema binario. 

Se ha determinado que la es'trella "frÍa" t1 ene una temperatura de 

color del oJ'den de ?OOD K y se c1as1f1ca como una estrella FS v. 

SP ha estimado que la estrelló excitadora tiene una temperatW'a 

del orcten de 00000 K p;::.r,1 que pueda explicar el espectro nebular 

de alta exc1t.:i.ción y el exceso azul en el continuo observado en 

la zoua central. 

7. Se ha sugerido que la distancia es menor a las propuestas 

en la literatura y es del orden de 700 pe. Esta est1mac1ón está 

basada en tres factores: 

a) la comparacion ele la d1stanc1a ontemda a partir de la 

densidad de flUJO en la zona ele rad1ofrecuenc1as ca 5GHz) y la 

distancia obtenida del flUJo total de una línea de recombinación 

CH~) sugiere, con parámetros nebulares determinados del espectro 

observado y un factor de llenaclo t1p1co para obJetos corno NGC 

2e99, ~nA d!stanc1a menor a 1 Kpc y; 
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distancia perpendicular al plano a.el orden de 60 pe) y por lo 

tanto es razonable que pertenezca a un l;razo espiral. su long1tuc1 

galáctica (le 277•) solo ofrece la pos1b111dad de distancias del 

orden de 2 Kpc o bien 700 pe de acuerdo con el mapa de la 

estructura galáctica local determ1nado por l:".sers1.edt. (1970) y 

c) la magnitud encont1'ada del espectro central Jtmto con la 

c1as1f1ca16n espectral, proveen de una e~:;cal<1 de d1stanc1as 

consistente rnn a) y b). 

8. De las observaciones en infrarrojo se ha sugerido qUel 

existe t.Ul di.seo de polvo sobre el plano que d1v1de a la 

estructura bipolar. También se confirma que ia existencia de un 

n~cleo b1nar10 es razonable. 
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B. SUGERENCIAS PARA FUTURAS OBSERVACIONES. 

El modelo cinemático que ha sido propuesto no es urllco. Sin 

embargo, podr1a inlenta1-se verificar lo mediante nuevas 

observaciones de alta resolución espectral. Por eJemplo, 

result.:n-Ía inlere3antc re::ll::.:lr "" .b3rT1rlo con un., rendi,.1a 

échelle de toda 1<1 zona nebular. o l:·i en con un interferómetro 

Fabry-Perót de J.;arr1do con Jo que podría confirmarse o refutarse 

la existencia de w1a burbuJa en expm1sion (que representa la 

interacción de1 viento estelar con 111ater1al nebular). 

Otra cuestión necesa11a es l~ rcsoluc1on del obJeto CPntral. 

Esto ayudaría a establecer con mayor precisión la temperatura de 

ambas estrellas y el gi'ado de 101H::ación del material nebular. 

la velocidad terminal del viento estelar y de ahí la tasa de 

pirdida de masa con lo cual se ver1f1caría la validez de la 

sugerencia hecJM en torno a la interacción del viento estelar c:oJJ 

material nebular. 

Observaciones de polarimetría en longitudes de ornia de mm 

podrÍa11 aclarar la existenc1 a de un disco de polvo sobre el plano 

que divide a los dos lÓbulos, como l1a sido propuesto. 

Un estudio espectroscópico que examinara detalladamente las 

condensaciones y en general todo el ol1Jeto es importante para 

determinar la abnndanc1a total de elementos y confirmar el tipo 

de planetarias al cual pertenece NGC 2899. 
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APENDICE. 

En esta seccl ón se muestran algunos espectr·os échelle 

ol:lten1dos r:1e las observaciones d.escrltas en el capítulo 3. 

Este apénd1ce está d1v1d1do en dos partes: eJe menor (A) y 

eJe mayor (B). En cada página SE: muestran en la parte superi 01' el 

espectro en Her y en la 1nfer1or el correspondiente de CN11l a 

6584A. El nivel de continuo ha sido sefialado en todos los casos. 

La pos1c1ón del espectro esta escrita al pie ae la p5g1na y 

es la correspondiente L'.Uil l.:. iiuu:rn J. Ui. 

Al flnal están cllspomllles un Juego éle acetatos 

CNI IJ graduados en velocidad él.e expansl ón en 

hel1oc~ntr1co de la re91on observada. 

para Her y 

el s1stema 
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