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RESUMEN

En este trabajo se presenta un estudlo de espectros obtenidos
de 1977 a 1989 para la estrella simbidética HM Sge, que tuvo un
aumento en luminosidad eciulvalente a 6 magnitudes aproximadamente
en 1975. Se tabulan las observaclones corregidas por errores de
instrumentacién y de extincién interestelar, y se presenta la
teoria necesaria para llevar a cabo el analisis. Los resultados
muestran un aumento en la temperatura del gas presente en la
nebulosa alrededor de la estrella central, probablemente una enana
blanca, y una disminucién de la densidad al pasar el tiempo
producida por la expansién de la cascara de gas. Las temperaturas
obtenidas van de 11000°K a 15000°K y las densidades electrénicas
de 107cem™> a 2x10%m™ aproximadamente. Se calculan abundancias
quimicas para helio, oxigeno, nitrégeno y nedn. Estas sugieren que
ha operado el ciclo CNO en el material observado, ya que el
nitrégeno se encuentra sobreabundante y el oxigeno ligeramente
enrarecido con respecto al valor solar. Por otro lado se calcula
el parametro colisional para la transicién 235-430 del Hel y se
encuentra un valor menor al conocido anteriormente por un factor

de 1.3.
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CAPITULO 1

INTRODUCCION

Las estrellas simbidéticas son sistemas binarios, compuestos
por una gigante roja y wuna enana blanca o una estrella
evolucionando a luminosidad constante hacia las regiones de alta
luminosidad en el diagrama Hertzprung-Russell, que posteriormente
se convertird en una enana blanca (en el diagrama HR se grafican
las estrellas como funcidén de su temperatura y luminosidad). Estos
sistemas presentan generalmente lineas de emisién intensas de OIII
(oxigeno dos veces lonizado) y helio dos veces 1ionizado, entre
otras, que son tipicas de nebulosas de emisidén. Al mismo tiempo
poseen elementos espectrales, como bandas de TiO en absorcién
comunmente observadas‘en estrellas tardias, como gigantes rojas
con temperaturas relativamente bajas. Los sistemas con estas
caracteristicas fueron llamados simbiéticos por primera vez por
Merrill y Humaspn en 1932. Para producir las lineas de emisién
observadas es necesaria la presencia de una fuente callente que
pueda lonlzar el gas presente en el sistema. Esta puede ser una
enana blanca con una elevada temperatura sﬁperficial o con un
disco de acrecién (ver Viotti 1987 por ejemplo). Tipicaménte las

" luminosidades y temperaturas de .155 estrellas centrales de

sistemas simbiéticos se encuentran entre 0.3 y 37000 Lo y 55000 y



| 210000 °K (Mirset, Nussbaumer, Schmid y Vogel 19

). Extsten
varios modelos para describir a estos objetos. 'Sié h‘gj'suéeri‘do que
son proto-nebulosas planetarias, es declxj ‘eﬂstrella’s que. . se
encuentran en una et‘apa avanzada de su evolucién,‘y cuya atmésfera
se esta escapando al espacio, o novas lentas que podrian ser
recurrentes, presentando explosiones acompafiadas de aumentos en
luminosidad en forma perldédica (Ciatti, Mammanc y Vittone 1978;
Mikolajewska y Kenyon 1992). La estrella fria parece ser siempre
una glgante roja y en algunos casos se ha lidentificado como

variable tipo Mira (Nussbaumer y Vogel 1989).

En este trabajo se estudia HM Sge, que es . una estrella
simbiética situada aproximadamente a 3 Kpc de la tierra (Miirset,
Nussbaumer, Schmid y Vogel 1991) y presenté un aumento en
luminosidad equivalente a 6 magnitudes en 1975, pasando de
magnitud 17 a magnitud 11 aproximadamente en un lapso de cercano a
un afic. Desde entonces ha mantenido una luminosidad practicamente
constante e igual a =2x10* Lo y la temperatura de la estrella
central ha aumentado de =90000°K a =~200000°K. Este fenémeno
resulta muy interesante y se han mencionado diferentes modelos
para explicarlo. Se ha sugerido que HM Sge puede ser una
proto-nebulosa planetaria (Davidson, Humphreys y Merrill 1978 y
Kwok y Purton 1979) mientras que el modelo de Mikolajewska y
Kenyon (1992) 'propone una explosidén debida a la acrecién de
material proveniente de la gigante roja. En este 1ltimo, 1la
. gigante roja transfiere material a la enana blanca y este se
calienta, posiblemente en‘ un disco de acrecién ha'sta hacer

explosidén y producir el aumento observado en luminosidad.



Las temperaturas y deﬁsidades calculadas por otros autores en
publicaciones anteriores han resultado del orden de 15000 K y
10'cm™ (de Freltas Pacheco et al. 1992; Kwok y Purton 1979)
respectivamente mientras que las abundanclas calculadas por Schmid
y Schild (1989) son de 10.94 para hello, 9.0 para nitrégeno, 9.0
para oxigeno y 8.3 para nedén en unidades de 12+logIN(X)/N(H)] y de
11.03 para helio por de Freitas Pacheco et al.(1992). Estos
resultados concuerdan con los obtenidos en esta tesis, excepto por

la abundancia de oxigeno de Schmid y Schild (1990).

En este trabajo se estudiaron espectros tomados en el visible
de 1977 a 1989 y se calcularon temperaturas y densidades asi como
abundancias quimicas para helio, oxigeno, nitrégeno y nedén dentro
de la nebulosa alrededor de la estrella caliente. Los resultados
obtenidos concuerdan con el modelo de Mikolajewska y Kenyon

(1992), y se discuten en la conclusién.

La tesis estd dividida en seis capitulos: en el Capitulo 2 se
corrigen las lineas observadas por extincién interestelar para
poder llevar a cabo el analisis; los Capitulos 3 y 4 estan
dedicados a exponer la teoria necesaria para determinar
temperaturas y densidades electrdénicas asi come las abundancias
quimicas Ae'varios elementos; en el Capitulo 5 se presentan los

resultados y en el Capitulo 6 las conclusiones.



CAPITULO 2

OBSERVACIONES E INTENSIDADES DE LINEAS

Para poder realizar el andlisis de los espectros dlsponibles
para este trabajo, fué necesario primero llevar a cabo clertas
correciones, ya que la radiacién captada por los detectores no
refleja con fidelidad las condiciones en las que se encuentra el
gas que emite. La correccién mas importante es la debida a la
extinclién interestelar que sufre la luz al viajar de la fuente
hasta el observador. La meta de este capitulo es obtener las
Intensidades re;ativaé de las lineas de emisién producidas en HM

Sge.
2.1. OBSERVACIONES.

Las observaclones que se utilizan en el presente trabajo
cubren un periodo de 12 afios, de 1977 a 1989 y fueron realizadas
con el telescopio de 2.1m en el Observatorio Nacional de Kitt Peak
por el Dr. Manuel Peimbert y la Dra. Sllvia Torres. La reduccién
de datos fué hecha por Manuel Peiﬁbert, Silvia Torres y el M. en

C. Rafael Costero Gracla.

Los espectros _de 1977 a 1987 fueron tomados  con’ el



espéctrégrafo Gold y el IDS (Intensified Image Dissector Scanner).
El IDS es un espectrométro de doble haz con 1024 canales y 20mm
por haz. Se utilizaron dos rejillas para observar .los sigulentes
intervalos de longitud de onda: AA3400-5200 R y AA5600-7400 .
Ademas, para 1980 y 1981 se.observd en el intervalo AA4800-6600 2
en 1977 sbélo se observé en el intervalo AA3400-5200 R. Las
dimensiones de las dos rendijas son de 0.30 x 0.98 mm. El primer
valor es a lo largo de la dispersién y el segundo perpendicular a
ella y corresponden a 3.8"x12.4" en el cielo. La separacién entre
los centros de las rendijas fué de 99" en el clelo. Para este
trabajo los datos se corrigieron por el efecto de no linealidad

del detector utilizando la relacidén (Peimbert y Torres- Peimbert

1987):
S « F'70, 2.1)

donde S es la sefial del instrumento y F es el flujo real.

Los espectros de 1989 se tomaron con el espectrégrafo Gold con
un CCD II 800 x 315 (T15). El primer numero representa la cantidad
de pixels en la direccién de la dispersién y el segundo en la
direccidén perpendicular a ella .La resolucién es de 0.78 segundos
de arco por plixel y se utilizé una mdscara en la direccién
perpendicular a la dispersién. Mediante una combinacién de filtros
y rejlllas se observaron los siguientes intervalos de longitud de
onda: AA3700-4700 R, AA3650-5610 & y AA4980-6960 X. La resolucién
para el primer intervalo es de S L y de 10 2 para los restantes.

La reduccién de datos se llevé a cabo utilizando IRAF, que es una

paquete de programas proporcionado por el observatorio NOAQO-Kitt



Peak.

Las fechas en las  que se tomaron los iespectros. 'y “su’

identificacién a lo largo de este trabajo ‘son: Jullo 1977 (1977),
Mayo 1978 (1978-1), Septlembre 1978 (1978-I1), Octubre 1979 -
(1979), Octubre 1980 (1980), Octubre vy ’Nov‘iembre 1981 (1981),

Marzo 1985 (1985), Marzo 1987 (1987) y Junio 1989 (1989).

2.2. INTENSIDADES DE LINEAS.

En el medio Iinterestelar entre cualquier objeto y un
observador existe polvo que afecta la radiacién que este recibe.
Este polvo atenda la luz preferenclalmente a longltudes de onda
cortas, hacia el azul en el espectro electromagnético. Esto se
debe a que el polvo es transparente a las longitudes de onda
largas, mientras que las cortas si 1llegan a interacclonar con
él. Se dice entonces que el objeto estd enrojecido: la radiacién
de mayor energia se atenla mas que la de menor energia. Este
efecto se puede corregir para obtener coclentes de intensidades
intrinsecos a partir de los observados, que es lo que finalmente
se qulere para determinar las condiciones fislcas a las que se
encuentra el gas que emite la radiacién observada. La atenuacién

de la radiacién cumple (Osterbrock 1989):
F, =1, e Ta, : (2.2)

donde I)\ es la intensidad que se observaria de no 'existir

‘extincién, F. es la intensidad observada y ‘T, es la profundidad

A A



densidad del .r;\edio qﬁé ‘atraviesa 1

que recorre a través de’este. i

donde C es una constante quke d;epende "s:oia‘fﬁenge dél ;f?bJét;O;;(—;lUM
esté considerando y f(A)} es una funcién de A."Pt‘)}deﬁlo"s‘ ‘eécf'ii)'ibr":btx ‘
de  esta forma suponiendo que la dependencia de la ektincléh ‘er‘\ A
en general es similar en todas las direccliones y Vso‘lo éu magnitud
cambia. Esto es equivalente a suponer que la distribucidén de porlvo
es homogénea en el espacio y por lo tanto la magnitud de 1la
extincién depende sélamente de que tanto polvo debe atravesar la
radiacién para 1llegar hasta el observador, es decir de la
distancia entre él objeto y el observador. Esta magnitud queda

entonces fijada por C.

En la Figura 2.1 se muestra la funcién f(A) como funcién de
1/A ( es casi lineal en esta variable ) normalizada a la extincién
en HR A4861 (HB es la linea producida por la trz-sicién de Balmer
del nivel 4 al 2 en Hidrégeno neutro) y se tiene f(HB) = 0 (ver
Osterbrock 1989). Cuando A > w, f(A) tiende a =1 y recuperamos
rw=0. Esto estd en acuerdo con lo que ya se menciondé acerca de la
extincion, ya que a longltudes de onda extremadameﬁte largas el |
polvo interestelar es t;'ansparente y la radiacién no ‘resulta

afectada. ' .



Figura 2.1, Funcidn de extincidn interestelar,
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Si se observan dos lineas ‘a ‘longitudes.de Onda‘hl}y A, se

tendra entonces:

(2.4)

con ¢ = C /. 1n(10)

Fye ]
> log :[ TL ="lo; |:-F—A-:|+ [ (2.5)°
_HB L HR e

Para poder hacer la correécién‘. falta ealcular la constante c.

En ‘este trabajo, ¢ se determindé utllizando dos lineas de
emision del azufre dos veces ionizado, SIII. En la Figura 2.2 se
presenta un diagrama de energia del SIII y las transiclones
utilizadas para este propésito ( con longitudes de onda 6311 R y
3722 & ). Al -ser tan diferentes las longitudes de onda
considerédas, la diferencia en extincién que sufriran sera
apreciable. Por otro lado, como las lineas de emisién se originan
por una transicién espontianea en el mismo nivel de energia (150).
su cociente no dependera de las condiciones fisicas d.el gas

(densidad y temperatura electrénica ). Esto se debe a que la

intensidad de las lineas depende directamente de la poblacién del



nivel donde se originan, y dicha poblaclén” es funcién de 1la

temperatura y densidad. Al tomar el: coclente, ‘este’dependera

Unicamente de los coeficientes.de emiéién éspahtéhéafde,Einstelh yf

de la energia de cada‘transicién: .

D2) hw(a6311)
22P1):hv(A3722)

1(26311) _ ACUSo!
1(A3722). - A('So.

(2.6)

Figura 2.2. Diagrama de energia baru SIII

Aplicando la ecuacién (2.5) a estas dos lineas tendremos:

1(AS311) _ F(A6311) -
log [ e ] = log [m] + ¢ [£(26311) - £(A3722)].

Utilizando la funcién f£(A) y la ecuacién (2.6) tendremos:

log[F(A6311) / F(A3722)] - 0.216
. (2.7)

c =
0.603

Conociendo ‘el valor observado del cociente se puede determinar
directamente la constante c. Para conocer el cociente se requlilere

de una correcidn a los datos debido a que la linea en A3722 es una

10



combinéciénfdé’SiII YTHi i1

transicién 14-2 de la serie de Balmer)
QUe: .

I1(H14~-a3722)

TtHe =asg3s) - 0-268,

( Osterbrock 1992) se puede restar la contribuciéh de H14 A3722 a
la linea de azufre. Se utilizé H9 A3835 para minimizar el error,
ya que la diferencia en enrojecimiento que sufren estas lineas es
pequefia por tener 1ongitudes de onda similares. En la tabla 2.1 se
presentan los datos utilizados, asi como los valores calculados
para c. En el primer rengldén se tabulan los datos medidos de la
combinacién de SII y HI; en el segundo se muestra la parte
correspondiente al SII, después de haber restado la contribucién
de Hidrégeno; en el tercero se encuentran los datos medidos para
SII[A6311] y en el cuarto el cociente medido de H9 a HB. Los
valores calculados para c mediante la ecuacién (2.7) aparecen en
el Gltimo renglén. Se tomaron en cuenta solamente los valores para
1978-11, 1980 y 1981, ya que para fechas posteriores existe una
contribucién de oxigeno (OII) en A3727 que afecta el resultado. El

valor adoptado para c fué:

11



“Tabla 2.1

Afio

1ogF.(3722)
E~F(HR)

LogF (3722)ST1
EFHR)

F(6311)
o8¢ Hg)

F(3835)
tos—rrmEy

[+

Los datos asi corregidos 'pdr extincién interestelar se
presentan en la tabla 2.2. junto con los valores de la funcién
f(A) para las longitudes de onda sefialadas. En la primera columna
se muestra la longitud de onda de la linea observada; en la
segunda su ldentificacién; la tercera contiene el valor de f(A) y
en las restantes se presentan las observaciones para cada afio. Las
intensidades estan normalizadas a HB en logaritmos, i.e. se
muestra Log{I(A)/I(HB)]. En los lugares donde aparece { en la
tabla, quiere decir que esa linea fué medida junto con la que se
encuentra en el renglén anterior. Las incertidumbres en los
cocientes son menores a 0.04 dex para las lineas mas intensas y

0.08 dex para las mds débiles.

En las Figuras 2.3(a)} a 2.3(d) se presentan espectros

representativos para varios intervalos de longitud de onda.

12



3444 o
3530 Het
3554 Hel
3587 Hel
3634 Hel
3704 tHel
32 s, H
3734 o
3750 H
3760 [o]{]]
3771 Hi

3707, 3806 HiHel
3020 Hel
3635 Hi

3869 , 3872[Nelli},Hel
3889 Hl

3967, 3970 Ne[ilijHi
4026 Hel

4069, 4076SUL,CHL.OF
4102 Ht
a121 Hel

4144, 4162 HelCH
4180 {FeVv]
4200 Hell
4244 LFell]
4267 cli
4276 ol
4289 (o]]]
4340 Hl

lowy

4363

0,263
0,257
0,232
0,215
0,202
0,193

0,187
0,179
0,170
0,164
0,153
0,146
0,144
0,140
0,126

9120

... Tabla21 INTENSIDADESDELINEAS . .. .
Jlgred 1978

-0,31
1,37
1,2

0,42

212
-2,00
2,01
1,72
-1,59
1,18
1,36

1,30

1,23
1,06
1,59
-0,95
0,06
-0,59
0,27
1,41
4,14
-0,44

-1,67
-1,63

1,96
2,07
-2,48
2,24
2,14
0,25

1979 1980

1,05 0,55

i 1,53,

090 094 096 : -1,02

0,76 -

0,20 0,17 0,25 0,24 019 70,22
0,49 0,50 -0,51 0,54 0,58 . ..0,65 5 -
0,18 0,23 0,14 0,16 -0,19 -9,200 7
1,42 1,61 1,54 1,55 1,54 4,72
1,00 -0,99 .0,92 0,72 0,71 0,65 |
0,42 0,48 0,44 0,49 0,48 0,49
1,76 - - - - -

1,65 1,92 1,94 217 2,16 -

1,73 1,82 -1,76 1,95 2,05 -

- -1,85 1,78 1,70 1,66 1,76
213 2,08 2,27 -2,07 2,03 -1,95
2,40 2,40 - 217 - -

- - 2,02 41,83 - -

0,26 9,30 0,26 0,28 -0,31 0,30
L 4,08 004 0N 011



4379, 438G NIl Hel

EARE oll
441 el
4511 {isiv]
4542 Hell

1568 , 4571 Nell.Mgl
4607 [Felll]

4841 NH
4558 {Fethy
4636 - el
_ M R
11,4218 (GaVidel
qrek iNeiv]
173, ATA0[F L LARV]
- 4755 et}
4769 [Feltl)
4815 Vel
4861 Hi
4893 {FeVit]
4905 [Fell}
4922 Hel
4942 [Fevit}
4959 - [Oil}
4989 {Fevil]
5007 [0}
5044 [Feli],Sill
5056 Sil
5112 [Feli}
5146 {hevi)

5158 [Fewil} [Feli}

© 0,115

0,107
0,092
0,082
0,075
0,068
0,059
0,051
0,046
0,040

0,630
0,051
0,631
0,628
0,024
0,020
0,010
0,000
-0,008
0,011

0,018
0,019
-0,023
-0,030
-0,034
-0,042
0,045
-0,067
-0,065

0,087

TPV

1,92
4,98
1,06
1,85
1,62
1,56
1,80

1,56
2,03
2,45
2,22
-2,45
0,00
2,69
-1,82

1,66

0,12

0,25
-1,51
2,20
2,66

1980

2186
1,24
1,78
2,00

-6,97

-1,35
-0,39

-0,98
1,65
2,22
0,00
1,97

-1,86

-0,08

0,36
-1,60

41,39

_ . Tabta2.1.{cont) INTENSIDADES DE LINEAS _~

LN eTRN w7y et

2,32
4,23
2,19
1,87
.2,01
-2,26
-6,94

-D,45

A
e

1985 987 199

- 230 -
2,26 219 1,88
443 1,43 448

225 215 1,93
4,63 1,62 156
2,13 212 -

2,04 1,96 2,00

4,04 1,07 1,30
452 444 4,83
020 016 . 0,12

1,86 < 1,61
A4 16 0 1,19
1,04 406 1,07
4570 51,8300 T ,48
2,82 G ;

0,00’
4,70

2440
4,45
0,04
1,95
0,44 -
1,93
2,24 B
27 B

1,48 7 81,52

pt)

L4240 0 86



5179
5192
5237
5278
5309
5336
5412
5425
5631

" 5678

5721
5755
5802
5876
5958
6046
6086
8102
6118
5189

6231

6300
6312
6347
6364
6406
‘6435
6548
6563
6583

[Fevi}

T {Ar]
[Fevl}
[FeVi] [FeVIl]
[CaVv])
{Fevi)
Hell {Felil}
[Fev)
[Fevi]{CaVi]
[Fevi]

{FeVh}
[Nt}
Calv
Hel
Sill, Of
ol
[FeVll],[CaV]
[Kiv}
Hell
[Fell}

Hell
[on
s
Siit
[of
Hell
[ArV]
N
HI
[N

0,071
0,075
-0,084
0,003
-0,100
0,108
0,121
0,124
.0,166
0,175

0,184
-0,191
-0,200
0,214
-6,230
0,246
-0,254
0,257
-0,260
-0,272

6,280
0,292
-0,294
-0,300
-0,303
0,310
0,315
0,333
-0,336
0,339

214

1979

2,30
1,94

.98

15

-1,06
2,18
1.63
1,66
2,10
1,36
{
2,27
-1,85

1,77
4,01
2,31
-0,81

1,54
2,39

2,42
1,18
1,03
2,32
1,56
2,56
1,83

0,47

ERCIES

L LA

_.Jabla 2.1.(cont) INTENSIDADES DE LINEAS |
7811978

-2,76

1,85
219
2,86
.2,93

-0,91
-0,81

1,39
2,47
1,45
1,03
0,47

061

143
2,44
1,48
0,96
0,43

065 -




6678, 6683 Hel,Hell

6717
6731
6794
6891
7006

7065

7136

71565

71649

7231, 7236CIL[AriV] -0,435

AN
72861
1320

7330

7358

Jasz

b fA
-0,354

[sh]  -0,360
[si) -0,363
[KivV] -0,372
Heli -0,387
[ArV] -0,404
Het -0,412
[Arlll} -0,422
[Fellf -0,425
[Arlv] -0,427
[ArlV] 0,439
Hel -0,442
on  -0447
[on)  -0.448
\Feu] -0.455

. [Fell 0463

Tabla 2.1.(cont) INTENSIDADES DE LINEAS
8-l

19784

-1,00

-1,19
-3,16
-2,74
-2,39
2,14
-0,74
-1,05
-2,69

2,46

2,37
4,82
4,38
1,36
2,60

1979

1,186
2,81
2,54
2,38

-1,89
0,67
-0,90
2,05
1,72

1,95
212
1,64
-1,09
1,13
2,08

16

Ae80

139
2,90
2,61
1,58
1,00
-1,02
2,32
1,80

210
2,30

o8t

1,2

2,64
2,36
2,44
2,65
1,47
0,78
0,78
2,02
1,46

1,74
1,78
1,67
0,90
1,01
2,25

1985

-1,46
248
217
2,72
2,34
a1
-1,12

" 0,65

1,96
148

1,82
1,94
2,01
0,43
{
1,98
2,36
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Figura 2.3.a) Espectro de 1987, para el intervalo 3400-4400 A
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o
Figura 2.3.b) Espectro de 1987, para el intervalo 4300-5200 A
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Figura 2.3.c) Espectro de 1987, para

]
el intervalo 5500-7500 A
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Figura 2.3.d) Detalle de la figura 2.3.c), para el mismo intervalo
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CAPITULO 3

DETERMINACION DE TEMPERATURAS Y DENSIDADES

En el presente .capitulo se explica cémo determinar la
temperatura y densidad de regiones lonizadas que presentan lineas
de emisién, a partir de la intensidad de dichas lineas. En primer
lugar se tratan las llamadas lineas prohibidas producidas por
iones que han sido excitados colisionalmente, mediante diferentes
modelos atémicos y a continuacién se describe otre método,

utilizando lineas de recombinacién de hello.

3.1. INTENSIDADES DE LINEAS DE EMISION COMO FUNCION DE Ne y Te.

Si se tiene un gas en un estado excitado, es decir que los
dtomos que lo constituyen se encuentran fuera de su estado base
energético, se producen desexcitaciones espontaneas de los
electrones que generan radiacién electromagnética al pasar de un
nivel de energia a otre. La intensidad de dicha radiaciéon depende
de la abundaﬁcia del elemento considerado en el proceso asi como
de la densidad electrdnica Ne y de la temperatura electrénica Te.

" En un gas lonizado se tlienen colisiones entre iones y electrones,
que inducen <transicioneé enérgeticas en los primeros. A

continuacién explicaremos cémo depende de Ne y Te la 1nteﬁsidad de
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las lineas de e'mi'sléﬁr‘.pr»é":dué;dgs; por e ‘clrt'r‘acyi;'éﬁ colisional.

i

371.1, Caso de ‘é’quilib;lid termodinamico

3.1

-3 -1 e O : e
en ergs' cm.. s -, donde vlij,;es recuencia- correspondiente 'a la

longitud de onda A, h es la constante de Planck, A ~es el
coeficiente de Einstein para 'la probabilidad de trrarrxsrj'.cicr’m

espontanea por unidad de tiempo y Nl(X"") es la poblaciénr‘:del"

nivel i del 16n considerado en cm°. La densidad .del liéh{
considerado serd entonces:
]
NIX™) = N (X, T &< -}

1=1
En el caso de estar en equlllb»riovt‘er‘modirnéniico»;'r la“relacién
entre las poblaciones de cada nivel en'unl ‘atomo o ién estan dadas

por la ecuacién de Boltzmann:

N w el T
1 e B OE (3.3)
N,

|

NJ y N‘ son las poblaciones de los niveles j e i respectivamente,

wJ v w, son los pesos estadisticos (o degeneraciones) de los
niveles, AE es la diferencia de energias { AE = EJ - Ex ),

B=1/kTe, y k es la constante de Boltzmann. Este caso es sencillo ’
porque como se puede observar, ;as poblaciones relativas, de los

niveles no dependen de la densidad, Gnicamente de la temperatur'a a

X
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través de la exponencial que aparece en (3.3). Se puede entonces

determinar Te si se conoce un valor para e(v. ).y LX)

realidad el gas no siempre esté“én”équilib b

poblaciones relativas de los nivelé§~depende

es el caso que nos interesa y lo verem

De aqui en adelante se utilizara la”iﬂtensidadrl(d”)‘en lugar

de la emisividad C(ij) para calcular lqé cocientes de interés. La

intensidad esta dada en ergs em® g7 y estd relacionada con &

e(v, )V
por: I(vlj) = ———LLE—. donde V es el volumen ocupado por el 1ién
4 nr

que emite radiacién 'y r ‘es :la distancia 'de la nebulosa al
observador. Al tomar cocientes, no. importa entonces si .son de

emisividades o intensidades.

3.1.2. Desviacién del equilibrio termodinamico.

La ecuacidén de Boltzmann para este caso queda escrita como:

b w : )
- 3 3 -BAE g
= b‘ g e . » (3.4},

N
3
Nx
donde los nuevos factores bJ y b‘ representan justamente .la
desviacién del equilibrio termodindmico, y dependen de Ne y Te. El

problema consiste entonces en determinar los coeficientes bx para

los diferentes niveles energéticos.
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3.2. DETERMINACION DE LAS POBLACIONES RELATIVAS DE LOS NIVELES DE

ENERGIA.

3.2.1. Generalidades.

Supongamos primero que tenemos un sistema de étomos de dos
niveles (ver por ejemplo Osterbrock, 1987), de energias E y E

con Ez > Ex' Los atomos considerados pueden sufrir colisiones con .~

electrones y producir transiciones energéticas: I..a seccion eficaz
de excitacion o, (v) es funcién de la velocidad de los electrones,,riv

y es nula si su energia es menor que y = hv_. = E

‘Se suele.
215 g Se 2

expresar la seccién eficaz de excitacién en'funcidn:de:la fuéfzé,»‘

de colisién Q(1,2) como:

o _(v) = _1!_h__Q_(1_,2_) o FonihL T T(3Y8)
12 2 2 ; IR A
m® viw
: 1 .
para 1/2'm vis X. Aqui w, es el peso estadistico.del nivel base.
Se = puede deducir wuna relacién entre 1la seccidén eflcaz de
exclitacidén y la secclién eficaz de desexcitacién. Bajo condiciones
de equilibrio termodindmico cada proceso estd balanceado por su
inverso. Asi, el numero de excitaciones colisionales producidas
por electrones con velocidades entre vl y v1 + dvl es 1igual al

numero de desexcitaclones colislonales que dan lugar a electrones

con velocidades en el mismo intervalo. Tendremos entonces:
Ne N v, U:z(vx) f(vl) dv1 =>Ne N2 v, 0'21(v2) f(vz) dvz. (3.6)

N y N son las poblaciones de los dos niveles de energia y f(v)

es la funcién de distribucion de veloc1dades de Maxwell:
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= (3.7)

i Esta distribucién Miaxwe}.liana de velocidades se produce debido a
que : los. choques entre electrones tienden a repartir la energia‘
cinetica’que poseen. Si ‘ahora: usamos la ecuaclén de Boltzmann'~
(3.3) para los dos niveles obtenemos una relacién entre 012("1) ’y‘

L (Vz):

con

- Podemos entonces

Q(1,2):

¥y calcularla. tasa de desexcitaci
volumen y por ‘unidad de tiempo:

Ne N2 9y, = Ne N2 oj vcr2

Utilizando la definicién de f(\")‘!v‘ (3:7).y.1a expresion para.o._. ;

(3.10) llegamos a :

Ne N, (2n Bl"z nla(1,2)
Ne N. q_ = R
2 21 372
SmE T
2
Ne N, 8.629x10™° Q(1,2) Ve
= — SO moaEazy
Te : PR

en cm® s '.La tasa de exclitacién colisional por unidad de volumen
y por unlidad de tiempo queda dada por una expresién similar, -sélo

que ahora’ la integral no es sobre todos lo valores de - la
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velocldad, ya que-existe un minfﬁb: e éhe;giakque debe tener: el

elctron involucfadoyenfia;" para”poder:excitar al’ién. Este
minimo corresponde a 172
energias entre ‘los dos:n

expresién para f(v), (3.7

i.e. ‘ k,{'q

A partir de (3.12) y (3.13)'."7'se' uede “escribir. ‘1a” ecuaclén. de

equilibrio estadistico entre excitaciones y desexcltacibnes para

el nivel excitado:

Ne N1 q, = Ne N2 q,,.* ,Nz» Azx' :’(3.14)77
cuya solucién es:
tl_g___Ne 92 ! TR
N, As 1 Ne'q,,
A21

Finalmente, los coeficientes que expresan ‘la desviacién .del

equilibrio termodinamico estéan relacionados por:

bz'zt :
2= e Bx, (3.16)

con N2 y N1 relacionados por (3.15).
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Hemos resuelto entonces el problema de las poblaciones de los
niveles para un modelo ‘de dos niveles de energia. Se puede
entonces calcular la intensidad de una linea de emisién producida
por la transicién 2 - 1, siempre y cuando se conozca la abundancia
del 1é6n utilizado, N(X™). En realidad para determinar densidades
y temperaturas se utilizan los cocientes de dos lineas del mismo

idén y entonces este dato ya no es necesario.

Si el modelo consta de mas nlveies la solucién es mas
complicada. Las ecuaciones de equilibrio estadiéticqf,para las
excitaciones y desexcitaciones en gada:niQeIQSo

5“

1as sigulentes:

N Neg £ +YN A =);N' Neiq i+
sz’ H JZXJ Hogme b M

donde i,J = 1,...,n y n es el nuamero dé"niﬁeieé- dél “sistema
considerado. Ademas de estas .ecuaciones seé usa’ una mas para

normalizar:
. n : :
LN, =N (3.18)

De hecho, al calcular la solucién del sistema (3.17) solo se usan
n-1 ecuaciones, y la ultima es la (3.18) porque por si solas las
(3.17) no forman un sistema linealmente Independiente. Esto se
debe a que la informacién acerca del n-ésimo nivel por ejemplo,
estd contenida en las excitaciones y desexcitaciones de los otros
n-1, y asi para todos. En el present; trabajo se hiclieron modelos
para tres y cinco niveles de energia, que se presentan a

continuacién.
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3.2.2. Modelo de tres niveles de energia.

Supongamos ahora un modelo de tres "hjfvé],es:‘f‘de‘*, energia:  Los
niveles tienen energias E1' E2 y Ea', con EI:_"< FZ i< E:;- Las

ecuaciones que relacionan las poblacioneé reyiati‘\'/as’fde cada nivel

son:
N o
3o (3.19a)
N .
1 .
T (3:19b)
1 A :
e
N2

En este sistema hemos definido x“

nivel, junto con la de normalizacién

Ne IN q, + N, q,l

u
=4
)
-~
4
. a
S
[
(Y]

Ne [N1 a, + N3 q32] + NJ,A

Ne [N q  + N, q,] + N A,

Nl. + N2 + N_ =1, ‘ (3.20d)
La ecuacién (3.20a), por ejemplo, es para el nivel 3. El miembro
izquierdo representa las maneras posibles de poblar este nivel
(por excitaciones colisionales de los niveles 1 y 2) y el miembro

derecho las maneras posibles de despoblarlo (por desexcitaciones

colisionales a los niveles 1 y 2 y por transiciones radiativas a
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estos mismos). Las ecuacior para

los niveles 1y 2. ‘Enla’ _Como. se
mencioné anteriormente, bara»- resolv

tomar dos de las tres primeras ecu s(3.20)y ademas (3.20d).

En ellas sustituimos N‘ por bl‘ usando-'(3,19), 'y la solucién se

puede obtener de manera explici't$.~

Primero introduzcamos unas

variables auxiliares que resultaran éénvenlentes mas adelante:

0.01 Ne / TY?,

x

C = 8.629x107% x.

La solucién para bi, b2 y b3 es (ver por ejemplo Aller, 1968):

b 1 Q23 exp(-Bxaz) . A21we2 :
3 _ Q2 1+R23/13 CQ12(1+023/013) “(3i21a)
b, - 1 + (A32+A31) w3 + [asasP3293) exp(-Bx32) ! :
Q13C(1+Q23/M13) [§) Q12 (1+Q23/13) .
b, Q2 + M3 d exp(-Bxz23) R
B = ey , : (3.21b),
1 Q12 + AaxE- + Q23(1-d) exp(-Bya3)
_ Q32 + A32w3/C .
donde d = & (A3z+A31)w3/C ' (3.21¢)
b b_ b
3. 3.2
v B (3.21d)

1

N

1.
Sustituyendo la ;olucién en las ecuaciones:{3.19) se obtienen las
poblaciones relatlivas entre todos los 'r'\’ivéiieﬁs'baré un valor de Te
¥ Ne. Podemos ahora calcular el cocient;e ‘dé“l.lntens‘idades entre dos
lineas de un mismo ién. Por ejemplov, ’el‘: co;:kiente de la linea
producida por la transicién 2 —"1“ yla 3= 2 es:

1 N A hp

21 _ 2 2t s :
il ' S Tl (3.22)

32 3 32 32
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S1 se conoce el cociente de,”“in@énéldades' it

puede determinar una relacién entre:
‘iones.-para

region E:'e:n ‘la

que emite.

La solucidén. para’

termodindmico b coincide.

contienen el-factor 1/C:

b 1 Q23 exp{-Bx3z)

3 2 1+Qa3/Ma3 =
b exp (-Bx32) -
2 br 92 ez e

ya que Q(i,3J) = Q(J,1). De la misma forma si C > no:. ”bz/bi =1y
por lo tanto b:’/b1 = 1, De esta manera se recupera la ecuacién de

equilibrio termodinamico de Boltzmann para cada par de niveles.

Para este trabajo se hicieron programas en BASIC para calcular
los cocientes de los factores de desviacidén de equilibrio b\ como
funcién de Ne y Te. Los datos necesarios para tal programa son las
energias de cada nivel ( se toma Et = 0 }, los coeficientes de
emisidén espontanea de Einstein, A”, los pesos estadisticos de
cada nlvel, wl, y las fuerzas de colisiodn, QU' Estas ultimas
dependen de laltemperatura y se encuentran tabuladas en 1la
literatura {(ver por ejemplo Mendoza, 1983} para varios lones, asi
que se hicieron ajustes polinomiales para obtener una funcién de

Te. El grado del ajuste realizado depende de la forma que presente

la curva a partir de los datos conocidos. Las energias de los
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donde J es el. nimero cuan

( momento angulaf ‘6rbital

resuelve el sistemaranalitiga

ecuaciones son las misinas que’

Se ‘toman’ para resolver “el
‘equilibrio ' estadistico de

excitacién y desexcitacién y:la de—'norrﬁaliZacién:
N+ N, + N+ N+ N = 1. ; : '»(_733.24>),

La solucién numérica encuentra los valores de N1 i = 1,.‘.',’5,»' y

entonces se pueden calcular los cocientes de las iineas deseadas,’

Para este caso se hicieron programas en C, tomando las
ecuaciones de equilibrio estadistico de excitacioén 'y desexcitacion -
de los primeros cuatro niveles y la de normalizacién, ec.(3.24).
Los datos necesarios al programa son los mismos que en el caso del
modelo de tres nlve_les, y se procedié de la misma manera. Para
cada valor de Te y Ne que se fije, el programa resuelve el sistema
de cinco incégnitas con -las cinco ecuaciones y calcula N‘. Se

puede entonces calcular el cociente de una linea de emisidén a otra
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Estos .modelos . fueron: utilizados por Torres—Peimbert y Pena

(Reporte Técnico #87 IAUNAM) para diferentes lones con el fin?def

diagnosticar temperaturas 'y densidades electrénicas’ en’ nebulos
Los cdlculos se hicieron para densidades menores a 10%cm 3; por<ld
que para realizar esta tesis fué necesario extenderlos _é

densidades mas altas y escribir nuevos programas.
3.3. APLICACIONES DE LOS MODELOS ATOMICOS.

3.3.1. Tres niveles de energia.

Se - hicleron  modelos. de ’tres’ niveles para OIII y NII. En
realidad estos iones tienen cinco niveles de energia, pero las
diferencias de energia entre ellos -son pequefias comparadas con
valores tipicos de kTe. Estos tres son los niveles 3P\. con 1 =
0,1,2. Agrupamos entonces estos niveles como el primero en el
modelo, el segundo es el 1Dz. y el tercero el 150, El coeficiente
de emisidén espontdnea A21 se vuelve la suma de los coeficientes
a('pz - ®P1), con 1 = 0,1,2 (en realidad sélo se tomaron dos de
los coeficientes porque hay uno que se puede despreciar en todos
los casos). La fuerza de colisién Q(1,2) es también la suma de las
fuerzas de colisién Q(aPtha). i = 0,1,2, y por ultimo para las

energias se calculd un promedio con la energia de cada transicién

pesado por las Aij. Los pesos estadisticos son w, = 1, w, = Sy
w = 9, porque se suman los de cada nivel 3P1 que se estan
Jjuntando.
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. En la Flgura 3.1 aparecen diagramas 'de' ener, ia. para OIIl:.y:

“NII. Se pueden observar algunas transiclones- mportantes;’ qu:é,s'on,_

las que aparecen en los espectros util'izé:dos,_en ‘el:ipresente

trabajo. Vemos que en realidad la transi(:lc‘):'_ -1 en ‘e'r_sl'f'.o‘slfio‘nes

esta compuesta de tres lineas, dos‘ de laé culesson generalménte
observables (la tercera no se ve porgque uno d‘&; lﬁs coeficientes de
Einstein que es mucho mas pequefic que los otros dos, y por lo
tanto esa linea es mucho méAs débll). Al resolver el sistema y
calcular la intensidad de la linea producida por esta transicién,
estaremos en realidad estimando el valor de la suma de las dos
lineas que podemos observar. Para el caso del OIII estas son AS007

y A4959 y para el NII son A6548 y A6583.

‘A6548

a) o111 . T By NI

Figura 3.1. Dliagramas de energia para OIII 'y:NII.

3.3.1.1. Oxigeno.
Se calculd mediante el programa el cociente:
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I1{A5007)+1(A4959)

TXI363) = £( Ne, Te).

log [

Los  parametros

- (3:25)

(1983).

definida en (3.25). De hecho se: grafice

valores de x y no de Ne (x‘esﬁa ‘definid

temperatura Te fija cuando Ne - w: la‘separaciénqentreflas curvas

imife es el de

quedan relacionadas por la ecu§c ;nﬂ‘(3.3), como ya se

mostrdé en § 3.2.2.

Para cada valor del cociéﬁté‘bhéervado;de la ecuacién (3.25)
podemos entonces constrﬁir uﬁa ﬁﬁfv; en el plano Te - x. Para ello
se buscan los puntos de interseccién entre 155 curvas de la Figura
3.2. (para el caso del OIII) y la recta horizontal definida por el
valor del coclente de la ecuaclon (3.25). Cada interseccién
produce una pareja de datos {(x,Te} y se obtiene 1la curva
mencionada. Este proceso se puede realizar para cada observacioéon
que se tenga y se hizo para todos los iones que se mencionan mas
adelante en este capitulo (NII, SII y ArivV). Los valores
observados de AS5S007 se corrigen con réspecto a la intensidad de

*A4959 utilizando el hecho de que como provienen del mismo nivel
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Figura 3.2, f(Ne, Te) para OIIl (ec., 3.29).
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superior ('Da, ver Figura 3.1.a) ), su coclente o depende - de. Ne

ni Te, sino so6lamente de los coeficle

tes. de Einstein y de 1la

energia de cada transiclén: ‘-

1(A5007)
1(A4959)"

3.3.1.2.°Nitrégeno. ="
En este caso de calculé-el cociente: 7
1(6583)+1(6548) ] oo L
lo [——Wﬁ)—————-] = f( Ne, -Te ). S (STZ?)

Los parametros atdémicos fueron tomados de la compilacién de

Mendoza (1983].

Dado que en los espectros utlilizados A6548 se confunde con la
linea de hidrégeno Ha (transicién del nivel 3 al 2 para el
hidrégeno, correspondiente a la serie de Balmer), en la mayoria de
los casos sb6lo se mide A6583. Se realiza entonces una correccién
analoga a la del oxigeno, ya que A6583 y A6548 provienen de
transiciones del mismo nivel superior (‘Dz. ver Figura 3.1.b) ).

Se tiene entonces:

1(A6583) ACDz-"P2) hv(26583)

1(x6548) A(*D2-"P1) hv(A6548)

=2.94 . (3.28)
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Figura 3.3, f(Ne, Te) para NII (ec, 3,27).
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De la misma forma que con el oxigego, se construye una linea en el
plano Te - x para éada,opséfvaciéﬁ; %eg6§‘e} v;lof observado del
cociente de la ecuacién (3;27j. En”;é Figuré 3.3 aparecen algunas
curvas del cociente de-la chaciéﬁv(3.27) como funcién de Te para

varios valores de x:

3.3.2. Cinco niveles de energia.

Para.- cinco niveles, se hicleron programas para SII y Arliv. En‘

la Figura 3 4 aparecen los diagramas de energia de estos 1ones,

asi como las transiciones observadas en los espectros.

En este caso se consideraron todos los niveles. por separado para

todos los lones.
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3.3.2.1. Azufre."

Se calg:uié, el coclente: .

: 1 7(3.29)

log. [ L(24069)+1(24076) *
S8 | T(RET31I+T(AG717)

'Las‘ lineas A4076 vy )\406§ estén‘: cérjtﬁundi’d‘aﬁsﬁ: él") ’ibs espectros
utllizadoys, asi que representan unk s;zlé dato :VLas’" lineas nebulares
(A6717 y A6731) se distinguen por separa‘cics. Para el programa, se
utilizaron los parametros atémicos de la complilacién de Mendoza
(1983). Con cada valor observacionatl del coclente de la ecuacién
(3.29), se construye una linea en el planc Te - x, de manera
andloga a los iones anterlorés. ’Eh“‘la' Figura 3.5 se muestran
algunas curvas de f( Ne, Te ) defiﬁlda en (3.29) como funcidn de

Te para varlos valores de x.
3.3.2.2. Argédn.

El cocliente calculado fué:

I1(A7263) _
lg[m)—]—f( Ne, Te }. (3.30)

No se utilizaron las demas lineas observadas debido a que se
encuentran contaminadas per contribuciones de otros 1iocnes. La
linea én A4711 tiene contribucién de Nelv, A7332 tlene
contribucién de OII, A7169 de Fell y A7236 de.CII. Los parémetros
atémicos fueron tomados de Mendoza (1983) para los coeficlentes de
Einstein A” y de Zeippen et al. (1987) para las fuer.-zas de
colisién. Con los cocientes observados se construye una linea en

el plano Te - x para cada observacién. Las graficas de f( Ne, Te )
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Figura 3.5. f(Ne, Te) para §II (ec. 3.29).
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definida-en .(3.30) como funcién de Te

ara diferentes Qalores de x

aparecen en la Figura 3.6.

los niveles 5 y 4 ( 2P;s/2,1/éy“ )y 2los .niv 3
(ver Figura 3.4.b}),la temperaiura' thlﬁyej3 u

poblaciones de estos niveles, uno con respecﬁo

efectos colisionales se producen diferencISs
poblaciones. Entonces, para un valor de X fijo;:.'
cocientes de transiciones que no dependen de Te; Eh:ﬁar@

hicieron los calculos ﬁara los siguientes coclientes

1o 1(A7169)
& | T(A7263)

£ x)),

.(3231)%

=f(x). . (3.32)

1o 1(A7236)
T{(A7263)

Los resultados obtenidos coinciden con lo que se esperaria en
los limltes de alta y baja densidad. Consideremos primero el caso
de alta densidad, i.e. Ne » ®. Las colisiones llevan al gas al
equilibric termodinamico y entonces las poblacliones de los niveles
estan relacionadas por la ecuacién de Boltzmann (3.3). Tendremos
entonces, para las poblaciones de los niveles 2?3/2 y %pasz (5 y 2

respectivamente en el modelo), vy P12 y %pasz (4 y 2 en el

modelo):
N W, .
L ‘ (3.33)
‘N , .
2 2 . v .
N e . b R, -
y AL AT Bx42, S (3.34)
. N2 w . : . L

N
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Figura 3.6, f(Ne, Te) para AriV ec(3.30).
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2|,z
€| &

=» e-.'Bxsa. ,f ESE I (‘3."_35>) :

o
I

Si  la diferencia de 'energias es mu)} pequefia cbﬁ resﬁécyi'é a"
kTe, entonces se puede hacer 1la apro#imacién' e Py, = "'p(araA:
cualquier valor de la temperatura para los niveles 4 y S en la
ecuacién (3.35). El coclente de las poblaciones de los niveles asi
considerados queda dado entonces por el cociente de los pesos
estadisticos. Se sigue entonces que el coclente entre las lineas

producidas por las transiclones 5 - 2 y 4 - 2 estid dado por:

1(A7169) N, A_, hv(A7169)
T(a7263) N A hv(r7263)’
4 42

v A52 hv(A7169)

w, A42 hv (A7263)

2.65 . . (3.36)

De igual manera, para el cociente de las transi'clohes,s -3y
4 - 2 se obtiene: :

1(A7236)
T(A7263)

=1.99 , L EELTTT(3U3T)

donde los valores para las ecuacliones (3.36) y '(3'.37) se han

tomado de Mendoza (1983).

Veamos ahora el caso de baja densidad, Ne -+ 0. Cada excltacién
colisional ‘es seguida por una desexcitaclién radiativa, y por lo
tanto por la emisién de un fotén {la concentracién de electrones
‘es tan baja que no hay ninguna deSexcitacién colisional). La
desexcitacién se puede producir a cualquier nivel, y esto depende

de los valores de los coeficlentes AU" La intensidad de la linea
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que nos interesa sera entonces proporcional . al coclente’ . del

coeficiente de la linea observada y de la suma de ips_‘édéflclentg; B

correspondientes a todas las maneras pdslblés e'ﬁrqd\ic‘if das e s

desexcitacién, y al peso estadistice ‘del ‘nivel ’s‘uﬁéridr 'zb;l‘e‘ la

transicién. Tendremos entonces:

T7169)  wy Ag, (A eAtA ] - hv(A7169)

I1(A7263) w qu [AS\fAszfAisafA‘slayl’] hv§7\7‘2‘673‘)"‘

4

1.2,

Para el coclente de las transiciones 5= 3y
* T(a7236)

Tx7ze3y = 0%

Los-valores de Aij y A para las ecuaclonejs},,(3:38,)‘ y_ e

tomado de Mendoza (1983).

Las graficas correspondientes aparecen en las Figuras 3.7(a) y
~ 3.7(b) y fueron hechas con Te =15,000 °K., pero no se desplazan
apreciablemente si se varia Te. S1 se tiene un valor para alguno
de los coclentes mencionados, se puede obtener directamente el

valor de x, y por lo tanto una relacidén entre Ne y Te.
3.4. DETERMINACION DE TEMPERATURAS CON Hel.

Hasta este punto hemos considerado uUnicamente lineas .de
" emisién .producidas por' iones excitados colisionalmente. Vamos:a
vér ahora el caso de lineas producidas por recombinaciones, en

particular' de helio una vez ionizado. Al capturar un electrén
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Figura 3.7.a) f(x) para fArlV (ec, 3..31) .
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Figura 3.7.b) £(x) para ArlV (ec.3.32).
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libre, el helio se desexcita. de .mahérah gépoipén§§, ;em;£1epdo,
radiacién a clertas 1ohgitudeé'de bﬁda.;Laé*in;eﬁsidades;defiaéz -
lineas producidas son también funcidén de . la temperéﬁurél'ys 1a;.
densidad en general. Para el caso estudiado en esté trabajo; la
dependencla en densidad es practicamente nula, acercandose al,casd
de densidad Infinita. Es por esto que se puede realizar una

determinacion de temperatura, que se explicarda a continuacion.

En la Figura 3.8 se muestra un diagrama de niveles de energia
para Hel, con algunas transiciones y sus longitudes de onda
respectivas sefialadas. El nivel 235 del triplete resulta ser

metaestable, con una poblacidén relativamente grande. Esto se debe

515 m— s'p 55 — ——5’,D
'
4's 4'D 435 4°’D
35 3'p 3'p
3%
A3965 Ad922 - A3889 AS876
AS016 AG678
2'p
A206u
2's
\
|
w ‘l s 23s
- ! wi''s T
1
Figura 3.8, Diagrama de los niveles de energla de Hel. Se pueden
apreciar las transiclones - utlilizadas en esta secplbn péra 1a

determinacion de temperaturas.

‘a que todas las recombinaciones a niveles del tripléte en ultima

instancia decaen a este nivel, que solo se puede despoblar por
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fotoionizacién, por translclyo,nesa iﬁéucidasV_COZVl‘isironalvmenté o por

transiciones radiativas al nivel -1's. »_;Sin"‘,ginbargo estas Ultimas

son practicamente prqhiﬁ;das -dac que’ ‘€1 coeficiente de emisién

espontanea de Einstein es

por:lo que centraremos  la

atencién sobre los efectos’colisionales.”

todos ldsnive]‘.’es'»'
del triplete, t4 = Te / 10* Yy DT' ?s,‘ : ’eispob‘lacrirén ;

del nivel 235, que queda dada por:

D (2%) = A(2%,1'S) + Nelq(2%s,1's): + q(2%5,2'S) + q(2%s,2'P)],

A(28,1'S) + Ne D,

1.13x107% + Ne 3.5x107% t4%-2% ¢!

despreciando otros efectos, Vcomo ionizacién por el campo de
radiacién y colisiones ionizantes. los valores se han tomado de
Drake (1971} para A(l1, j) y de Berrington y Kingston {(1987) para
Dc’ que representa el intercambio colisional entre el triplete y

el singulete.

De esta manera la ecuacién (3.40) queda escritaA como:
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_f(73.4"1) -

La excitacién’ cblisi‘oﬁal’ de umeyx'ito.: en

la intensidad de las 11 heas remos: sus

efectos sobre 7\5876 (3 D - 2 P) y 7\4471 (4 D -

2°p).

Para el caso de AS5876, una excitaclén colisional de 2°8 a 3D
puede decaer al nivel 33P o al 2%, La segunda forma es la que
produce un fotén de longitud de "onda 5876 % Por otro lado, una

excltacion colisional de 2% a 43F puede decaer a 43D o .a ‘3?13. y

de ahi a 23P, dando 1'ugar a otro fotén AS876. El ‘cociente: de

emisiones inducidas colisionalmente a las de recombinaclon qg@eda‘fé

dado entonces por (ec. (3.42)):

1(A5876)c _N(27S)Ne{ [q(2 S,3 D)+q(2 S.4 *rPR(a’rF, 3% D)]R(3 D
1(A5876)R N(He') Ne a(A5876)err

27P)}

3 3 i
con R(4F,3%) = —AUFID)____ 3.3y
AW4°F,3%D) + A(4%F,4D) ,

R(3%p,2%) = A(3TD2TP) T s st g )

A(3°,2%p) + A(3, 3%y -

y a(A5876)err es el

transicién 3°D - 2%p.

Se tiene entonces, utilizande: los’ valore A de Welse et
al. (1966), «(AS876)err de Brocklehirst (1972) 3] de Peimbert
‘y Torres-Peimbert (1987): s

1(as876)c _ 7.27 ta% %7 Srerts, 3.01 t4

1(AS876)R (1+ 3229 t4"0 28 N‘e‘-‘) g

-‘4'. saarta

7 (3.45)

49’



;?ér ‘A6678 se  considerd la contribucion ‘d q(2 S 3! D) y

Sq(Z S 4 F) “despreciando qIZJS a'p). Una excltacion colisional “del
; nivel 2%s a1 3'p puede decaer solamente a 2'P y producir un fotén
A6678. Por otro lado, una excitacioéon colisional:de 2 S a a'p puede
decaer a 4D o a 31D, y luego a 21P. produciendo otro fotén A6678.
El coclente de emisiones debidas a colisiones a las debidas a

recombinaciones estd dado entonces por (ec (3.46)):

1(A6678)c _N(2 S)Ne([q(z s,3! D)+q(2 s,4'FIR(a'F3'D))A3'D, 2! P))

1(A6678)R N(He") Ne’ a(26678)ecc -
donde R(4'F,3'D) = A(4~F 3'D) LAy
A'Fa'D +A(4F4D)

y. a(A6678)err es el coeficiente efectivo de recombinacion para~f

esta transicién. -’

De la misma forma que para AS5876, se obtlene:

1(A6678)c - 3.25 t4-0.168-3.777/t4+ 0.99 t4-0.25e-4.544/t4

1(26678)R (1+ 3229 ta7% % N.™)

(3.48)

Es importante notar que en los espectros "utilizados, -A6678-
estd contaminada por una linea de Hell en 6683 % y para obtener
resultados correctos hay que restar esta contribucién. Para -ello,
se utiliza el hecho de que loglI(A6683)/1(A4686)] = -2.14 (Aller,
1987). Los datos utilizados para la determinacién de' Te se

corrigieron de esta manera.
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Por~‘dltimo, para 24471 se consldero 1a co’nrtribuclé'n' de
qtz:‘s 43D) Una excitacién colisional del nlvel 2%s a1 4% puede
decaer a 3° P oa2® P, produciendo de la segunda manera un fotén de
longitud c:'.Aonda 4471 R. El cociente de 1as_ emisiones debidas a

colisiones a las producidas por recombinaciones es entonces:

1(22471)c _N{(2°SINe q(2°s, 4°n) R(4%p;2%p)

(3.49)

1(A4471)R N(He™) Ne a(A4471)etr -

donde R(4%d,2%P) =

En las Figuras 39(;) Lan 9(e) se’ grafican las’ ecuacionesl N

{3.45), (3.48}, (3.51) y los cocientes

(I(A58761/1(A6678) Inec _ PR ol R
TT(AS876)/TIh66T8 TR~ fer Tedio oo o (3.52)

(I{A6678)/1(24471)]RsC _ s
[T(A6678)/TCABa7TT TR ~ & (New Ted. {3.53

Las curvas se hicieron como funcién de la temperatura, manteniendo
la densldad constante para cada una de ellas. S} se conoce el
valor de algun cocienté considerando unicamente recombinaciones,
se puede determinar la temperatura y la densidad a partir del
valor observado del mismo cociente, wutilizando las graficas
mencionadas. De hecho para densidades altas (Ne > 10° em™3) no se '
necesita un valor preciso de Ne porq\ie las curvas ya casi no se

mueven, acercandose al limite de alta densidad. Se obtiene
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X C3BZ76>2C"ICSB76>R

entonces un diagndstico de temperaturas para.el gas.en emisioén.

Los valores teéricos considerando recombinaciones son; para

los cocientes uti lizadoé:

1(a6678) 1 _ o
log [ T2a7y ] = -0.11 . (:.3.54)

I1(A5876) ] _ B
log [m] T0.54 . £243:98)

Figura 3.9.a).

Ne = 10900
Linite de alta densidad
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Figura 3.3.b).

Ne = 10808
'~ Limite de alta densidad
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Figura 3.9.¢).

®

-Ne = 19008
— Linite de alta densidad
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" - Figura 3.9.d).

Ne = 10009
—Linite de alta densidad
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Figura 3.9.e),
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Ne = 19008
Linite de alta densidad
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CAPITULO 4

ABUNDANCIAS QUIMICAS

:Este capitulo estad dedicado a exponer la manera en la cual se
lleva a cabo el calculo de las abundancias quimicas de algunos de‘
los  elementos presentes en nebulosas gaseosas. Los resultados
generales se pueden aplicar a cualquier objeto pero los calculoes
aqui presentados se hicleron para los intervalos de temperaturas y

densidades correspondientes a HM Sge.
4.1. GENERALIDADES.

Al determinar temperaturas y densidades electrénicas, se
utilizaron lineas de emislion producidas por un mismo 1ién, para
evitar el tener que conocer su abundancia. Una vez determinadas Ne
y Te podemos calcular las abundancias iénicas justamente con ayuda
de coclentes de lineas de diferentes especies. Las abundancias
quimicas se calculan con respecto al hidrégeno, por ser este el
elemento mas abundante en una nebulosa gaseosa y en fjodo el
universo. Veamos primero como se relaciona la 1ntensidad. de las

lineas de este elemento con su abundancia, Ne y Te.

Las lineas de emisidén observadas en los espectros para H son
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las de la serie de Balmer, 'i.e. transiciones de” algun nivel - n, :con
n > 2 al nivel 2. Estas 1ineas se producen al recombinarse los
nicleos de hidrégeno con electrones libres en la nebulosa. La

emisividad de estas lineas esta dada‘ por;r.(OstV.erbvrock 1989):
e(A) = N(H") Ne hw(A) oerr, . Uiy

en ergs em™3 s-l. donde N(H) éS» la '_'ab'und‘ancla' de hidrégeno

ionizado, v es la frecuencia de la radiacién emitida con longitud
de onda A y oaerr es el coeficiente efectivo de recomblnaclon para

la transicién considerada.

En el presente tratajo se utilizé la linea producida por la
transicién 9 - 2 (H9) para determinar las abundancias de los
elementos. La longitud de onda asociada a esta transicién es de
3835 R. Se acostumbra utilizar HB para este fin, pero en este caso
estaba afectada por problemas de autoabsorcion. Esto se debe a
que un fotén emitido por esta transicién es reabsorbido por el gas
de la nebulosa, no escapa, y por lo tanto no puede ser observado.
La intensidad de HB se ve entonces disminuida con respecto a su
valor tedérico y las abundanclas calculadas con esta radiacién no
serian correctas. Este efecto dlsminuye al tomar lineas de la
serie de Balmer provenientes de niveles cada vez mas elevados del
adtomo de hidrégeno, por lo que se utilizd la linea ya mencionada.
Los valores de los coeficientes de recombinacién varian
aproximadamente como Te ! ¥ se realizdé un ajuste para calcular -
«(A3835)ersr a partir de los datos de Hummer y Storey (1987). Se

encontré:
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aerr(A3835) = 1.06 x 107" T72%, (a.2)

3 _~1
en cm” s .
4.2, HELIO.

Dentro de la region lonlzada de la nebulosa, se puede tener
helio una o dos veces ionizado, que produce lineas de emisién al

recombinarse y formar helio neutro o una vez ionizado.

+

4,2.1. He .

La émisi?idad de >u£a iinea de recombinacién de He® esta dada

por:

e(A) = N(He") Ne hv(A) aerr. (4.3)

Se utilizé la linea provenlente de la transicién 3'p - 21P.

con longitud de onda 6678 X. Para el coeficiente efectivo de
recombinacién se utilizaron los datos de Brocklehurst {1972) y se

obtuvo:

cert(A6678) = 4.99 x 10710 77112, (4.4)

en cm® s™'. El coclente de He® a H' queda entonces dado por:
N(He") _ aerr(23835) hv(A3835) Irec(A6678) . (4.8)
“N(H) aerc (X6678) hr(A6678) 1(A3835) .
donde Irec(A6678) = —L(A6678) (4.6)
. . 1 + Yec B

Aqui 7yec es el exceso colisional que depende de la temperatura y

59



la densidad a la que. se encuentra el gas.‘ comb sé expllcé en el

ntensidad ‘que 'se  tendria.

capitulo anterior, Irec(?«6678) ‘es 1a q
considerando solamente recomblnaclones e I(?\6678) es’ la 1ntensidad

El valor de Yec se calcula

observada ya corregida por extlncion.

con la ecuacién (3.48), dada enf~eli’ C;p;tulo '3, Sustituyendo los

valores para los Aef{"ecv'r;:lbvos‘ de recombinacién se

obtiene:
N(He*) 0.19. 1(A6678)rec o
e ) = . 4.7
 Hoeeies (4.7
N(HY) 1{a3835) —
4.2.2, Ha™t.

En este caso 'se utillzé A4686. El ajuste para a(?\4686)err se.

hizo a partir de los datos de Hummer y Storey (1987) y se obtuvo

aerr(A4686) = 4.67 x 107° Te %3, ‘ o (a.8) ,

en cm® s™'. El cociente de He™ a H' queda entonces dado ﬁor:

+4 B i .
N(Hf ) - 2.76 x 1073 T 1(14686)_ (a.9) -
N(H") 1(A3835) .

Conociendo 1los valores observados de 1los coclentes aqui
mencionados, se puede calcular la abundancia del He® y He"™ con
respecto al hidrégeno. La abundancia total .de helio a hidrégenc

quedara dada entonces por:

N(He) _ N(He') + N(He'") " (410
N(H) N(HT) : o

Esta ecuacion no toma en cuenta: la. presencia de helio neutro. porr

lo que para que sea valida se requiere que la temperatura de la'
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estrella que ioniza al gas sea mayor a 40,000 °K, evitando asi la
presencia de He® ya que se produce:el suficiente numero de fotones
para lonizar todo el helio al menos una vez.

4.3 OXIGENO.

Para el caso del oxigeno, se pueden observar en ivs espectros

las lineas producidas por excitacién colisional de OII y OIII. La:

determinacién de abundancias es un poco mas complicada que para ei
helio porque se deben de usar los midelos de tres y cinco niveles
de energia ya que las lineas son producidas por excitacioén
colisiconal de los diferentes iones. Se determinaron las
abundancias de estas dos especies iénicas utilizando los mismos
programas que para la determinacién de densidades y temperaturas.
Se hizo un programa andloge al de ArlV y SII para OIl con cinco
niveles de energia, tomando los parametros atémicos de Mendoza

(1983).

4.3.1. OIII.

Para la determinacién de abundancia de OIII, se utilizé la
linea producida por la transicién g, - 1Dz. con longitud de onda
4363 & (ver Figura 3.1(a)). Como se explicé en el capitulo

anterior, dados un valor de Te y de Ne se puede calcular ‘la

poblacién del nivel .donde se origina la transicién (lSo en este’

caso). Haciendo el cociente con'A3835 HI tendremos:

1(24363) _ N(O'") N3 A3z hv(a4363) a1
1(A3835) N(H") Ne «{A3835)err hy(A3835) R
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SNy 1(24363)

y.por. lo'ta to = K(Nq}ffe}‘off) - (4.12)°
AR SOme T I(A0838) T
donde K(Ne Te, 0*) = Ne @(A3835)err hu(A3835) (4.13)

N3 A32 hv(A4363)

- La ndpeﬁ¢latﬁra de los niveles de energia es la misma que en
el Caﬁifulo 3, siendo A3z el coeficiente de emisién espontanea de
Einstein para la transicién considerada y Nﬁ la poblacién del
niQeI en el cual se origina la transicién, con respecto al primer
nivel (aqui se trata de poblaclones relativas). En la Figura 4.1
se grafica log(K) como funcién de Te. La graflca se hizo con' x ==
400 pero esta funcién practicamente no depende de Ne y la curva es;
valida para x > 100. Conociendo los valores de Ne y Te y el valof
observado del cociente de intensidades en la ecuacién (4.12) se’

puede determinar la abundancia de 0™ con respecto a H*.

4.3.2. OII.

Para OIl se hizo un programa de cinco niveles de energia
completamente andlogo al de ArlV y SII. Los parédmetros atémlicos se
tomaron de la compilacién de Mendoza (1983). En la Figura 4.2 se

muestra un diagrama de niveles de energia para OII.

2
Pis2
Pasz
A7332 A7322 A7333 A7322

2
a Das2
— Dss2

A3727 Aa7zg

Flgura 4.2. Dlagrama ‘de eperg!g~
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log<K>

Figura 4.1, Log{K) vs., Te para OIII.

0IT1[43631/H913835]

—

5 7.5 10 12
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Para los cdlculos de abundancias. se vu't;lllzré la-linea en 73221,

que de hecho es la suma de las »iirjriéas"‘px"g:)'ducidas, por las

transiciones “Pasz - “Dss2 y 2prs2- -2 -Se' utivli‘zé s6lo esta

linea ya que la que se .-nhcuentra ‘en:7332 s;é.ééntaminada por

ArlV, como se mencioné en el capitﬁl ‘Sve‘tl‘en'e entonces:

1(A7322) N(O ) INs Asz huv(A7322) + Na'Asz hv(k7322)]
I1(A3835) N(H") Ne a(?\3835)=rt hv(k3835

(4:14)

¥

ety
~W;N(Hf)

I (A7322

y por lo tantov -
: I(A3835

K(Ne. Te. O )

Ne «{X3835)err hv{A3835)
'Ns Asz hw(A7322) + Na As2 hv(A7322)

“(ai16)”

donde “K(Ne, Te, O)

En 1la Figura 4.3 se graflca log(K) como funcién de 1la
temperatura para varlios valores de x. De la misma manera que para
el OI1I, conociendo Te, Ne y un valor observado del cociente de la

_ecuacién (4.14) se puede determinar la abundancia de OII con

respecto a la de H*.

En principio para conocer la abundancia de oxigeno (o
cualquier otro elemento) con respecto a la de hidrégeno,
deberiamos tener valores observados para las lineas de cada
especie idénica. En la practica esto no es siempre posible, asi que
hay que corregir de alguna manera para tomar en cuenta las
- especies que no se observan. Se usan los potenciales de ionizacién
para lograrlo,.ya que si son similares para dos éspecles ‘estas se
encontraran en aproximadamente las mismas proporciones.' Para elh

oxigeno esta correccion toma entonces la siguiente forma (Peimbert
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Figura 4.3. Log(K) vs. Te para OI1.

011073281/H913835]
— X = 188
X = 500

7.9
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1990):

(H) N(H")

© N(O) _ N(O') + N(O™) N(He').+ N(He™)
. QTN(Hé_);,_j

(4.17)

z

y . se puede entonces conocer la ‘abuﬁdariéia':jtbt'al de oxigeno con

respecto a la de hidrégeno.

4.4. NITROGENO.

En este caso sélo  se ,de:erm;éé 1 iabqndahéia;~de NII con

respecto a la de hidrégeno..Se ﬂtliizu lallingérbroveniente'de la
transicién 'so - D2, con 1ongitud de-onda.5755 % (ver la Figura
3.1.(b) para un diagrama de lOS»nivelés,devenergia). Se  tiene

entonces:

1(AS755) _ N(N") N3 A3z hv(rS755)

' , (4.18)
1(A38358) N(H') Ne a{A3835)ers hr(A3835) S
+*
y por lo tanto BN o gNe, Te, Ny LASTSS) g 99y
: N(H") 1(A3835) . '
donde K(Ne, To, N*) = Ne x(A3835)ers hv(A3835)

(4.20)
N3 As2 hv(A5755) :

En la Figura 4.4 se ha graficado log(K) como funcién de Te
para x = 100 y x = 500 y como se puede apreciar, la variacién con
Ne es pequefia. Para encontrar la abundancia de N* con respecto a
la de H® se procede de igual manera que para los iones mencionados
anteriormente. Como no se tiene la abundancia de las demas
espec}es Lbnigas de nitrégeno, se necesita hacer una correccioén
andloga a la que se utilizd para el oxigeno para encontrar la

abundancia total, como sigue (Peimbert 1990):
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Figura 4.4, Log(K) vs, Te para NII,
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NON) | NON®) N(QD) ¥ N(O'
N(H) © N(H™): " N(0T)

donde las abundancias: de 0’,‘:yu0

resultados de § 4.3.
4.5. NEON.

Para determinar la abundancia de Ne se ut‘i]‘,‘i‘.zbnyyeIII.’ En la’
Figura 4.5 se muestra un diagrama de 1os“niveles de’ energia. Se
resolvid un sistema de tres niveles andlogo al que se usd para
OIII y NII. Los parametros atémicos se obtuvieron de Mendoza

(1983). La linea producida por la transicién 'Da - Pz, de

longitud de onda 3870 2 fue la que se usé para determinar la
abundancia de Nelll. Como se han agrupado los tres niveles mas
bajos en uno solo, al calcular la intensidad de la transicién 2 -
1 se estan tomando en cuenta las transiciones 'D2 - 3P|, con 1 =
0,1,2. Para corregir es necesario entonces restar la linea en 3969
% ('b2 - 1) al resultado (la tercera transicién, Dz - Po, se
puede despreciar ya que su coeficiente de emisidén espontanea es
mucho mAs pequefio que los otros dos). Para llevar a cabo esta
correccién, recordamos que las dos lineas provienen del mismo
nivel superior y por lo tanto como se ha mencionado antes su
cociente depende scolamente de las energias de las transiciones y
de los coeficientes A1j. Para este cociente se tiene:

1(23870) _ AC'D2 - “P2) hw(aA3870)
1(23969)  A('Dz2 - *P1) hw(A3969)

=3.24 , . (4.22)
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donde los valores 'se han tomado de Mendoza ‘»119;33')”'

entonces, definiendo y = 3.24:

1(A3870) _ N(Ne'')[ Nz Az1 hwai J g/ (y+1)
1(A3835)  N(H') Ne w(A3835)err hv(A3835)

con

Flgura 4.5.° Diagrama ‘de energia para NelIl.

En estas ecuaciones hemos tomado Az1 = A{'D2-"Pz) + A(’D2-P1)

AC'D2-"P2) v(A3870) + A D2-2P1) v(A3969)

y vair =
AC'D2-%p2) + ACD2-"P1)

Estos promedios

pesados co.n los coeficientes de emisidén esponténea se hicieron
para todos los sistemas de tres niveles de energia, como se
mencioné en el capifulo anterior. El factor [y/(y+1)] tlene éor
¢.ijeto restar .la contribucién de A3969 al resultado. En la Figura
4.6. se grafica log(K) como funcién de Te para varios valores de’
%. Para realizar los calculos de abundancias de Nelll es necesario

primero hacer una correccién ya que en 3869 % hay también una
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linea 'de Hel que contamina la que se‘qui‘tlere_k observvér.‘.Pa’r;‘a .

restarla, se ‘tlene (Osterbrock, 1992):

1{A3869)Hel

Taaa7hier - 0:0203 o4 26)

Los datos fueron corregidos . de: esta :7 para:: calcular

N(Ne)/N(H).

P:ra obtener la abundancia t,ov:galv de  neén - con rersp'e;:tév,;a~yf

hidrégeno se corrige de la siguieij.tezm_éril ra aﬁélogémente  a los

iones anteriores (Peimbert 1990):

N(Ne) _ N(Ne**) N(O"
N(H) N(H")

& 4.3.
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““CAPITULO 5

RESULTADOS

En este capitulo se expondrdan los resultados del presente
trabajo, obtenidos mediante 1la teoria desarrollada en . los
Capitulos 3 y 4. Se calculan las temperaturas, densidades. .y
abundancias quimicas de helio, oxigeno, nitrégeno y neén, asi como

el parametro colisional q(235,43D) de Hel.
S5.1. DIAGRAMAS DE DIAGNOSTICO.

Utilizando los resultados del Capitulo 3, se cbnstrﬁyeron las
lineas de dlagnéstico en el plano X - Te para cada espectro .y los
diferentes cocientes mencionados dé OII1, ArIV, SII y NII. Estos
diagramas aparecen en las Figuras 5.1.(a) a. 5.1.(i), ¥y nos
permiten determinar las temperaturas y densidades en la nebulosa.
En principlo, las curvas de diagnostico de iones diferentes pero
con potenciales de ionizacién se cruzan, y la interseccién
determina Te y Ne. Esto se debe a que si requieren de energias
similares para tener un cierto grado de ionizacién, se encontraran

en la misma regién dentro de la cascara de gas y por lo tanto las
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Figura 5:1.a) Diagrama de diagndstico para 1977,
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. Figura 5,1.d) Diagrama de diagndstico para 1979,
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Figura 5.1,e) Diagrama de diagnostico para 1980,
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Figura 5.1.i) Diagrama de.diagnostico- para 1989. 4
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no estan>senciL10~y se puede -apreciar en las Figur§5’5{lta)ra
5;1.ijﬂdue~ias curvas no siempre se cortan'y no ‘se pﬁede;obﬁgnér

T la ihfbrﬁacién'deseada.
5.2, fEHPERATURAS Y DENSIDADES.

La temperatura electrénica se determindé en primera instancia
con He’, utilizando los resultados del Capitule 3, en particular
la Figura 3.9.(d) y el cociente dado por la ecuacién 3.52. Las
temperaturas obtenidas de esta manera aparecen en la Tabla 5.1. Se
puede apreciar una clerta tendencia a un aumento en temperatura al
pasar el tiempo pero también variaciones debidas a errores de
medicioén. Para simplificar se supuso una temperatura uniforme
dentro de toda la nebulosa y dos regiones esféricas de densidad,

cumpliéndose la relacidn:
Ne(alta) = 2 Ne(baja) (5.1)

En la regién de alta densidad se agruparon los iones OITI

CArIv)

NeIIl y He', y en la de baja densidad OII, SII, NIl y He'.'La = —

region de alta densidad es la mas cercana a la estrella’cenifél'y;

la de menor densidad se encuentra mas alejada.

Con estas temperaturas se puede entonces determinar la
densidad electrénica utilizando los diagramas de diagnéstico para
las dos regiones. Se determindé Ne(alta) utilizando las lineas de
diagnéstico de OIII y se sigue inmediatamente Ne{baja). Las
densidades electrénicas asi calculadas (Ne {alta) ) aparecen en la

Tabla 5.1. junto con las temperaturas electrénicas.
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1978-11 1979

Te(10%°K) " 11,8 9.7

Ne(10%cm™®): " - 6.9 18"

Las incertidumbres en las femperaturas elect

y en las densidades electrénicas de tsxiosc

Con las temperaturas y densidades de 1a'.Ta procedid

a calcular la abundancia de oxigeno, utiliiand os T sulyados del -

Capitulo "4; ya que conociendo Ne.y. Te:

funciones K(Ne, Te, 0111), K(Ne'—~T°;—;q;¥:l,Xi— jpﬁ;o; con ‘laéﬂu
observaciones, las abundancias de 0" '9 de 0. '?inalmente ‘se
determina la abundancia total de oxigeno con respecto a la de
hidrégeno N(O)/N(H). La abundancia calculada no resulté constante,
contrarioc a lo que se esperaba., Esto es porque en la nebulosa no
se producen reacciones nucleares que puedan transformar un
elemento en otro y alterar la composicion quimica al pasar el
tiempo porque no se tiene una temperatura suficientemente alta
(para transformar hidrégeno en helio se necesita de al menos 10
millones de grados Kelvin, y para fusionar elementos mas pesados
hacen falta temperaturas aun mas elevadas. La abundancia no fué
constante porque las temperaturas y densidades calculadas no
reflejan con suficiente precisién las condiciones fisicas en el
gas. Dado el aumento en luminosidad que presentd HM Sge en 1975 y

las caracteristicas conocidas del sistema, se esperaria un aumento

en temperatura de la estrella central y por lo tanto del gas, asi
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como  una disminucion de la densidad ya que la ‘cascra‘ que rodea a

la estrella caliente se esta’ expandiendo. se tomé 1a

. abundancia - constante e 1gual al promedio; -q dé‘~de 8 71 en

unidades de 12*103[N(0)/N(H)} y ‘se. procedié a recalcular Te y Ne.

Manteniendo N(O)/N(H) constante . se calculo nﬁevamente la
temperatura y la dénsidad, El procedimiento fue él siguiente:
suponiendo la densidad obtenida a partir de las temperaturas del
He' y de los dlagramas de diagndéstico (utilizando las curvas de
OIII)}, se buscé un valor de Te tal que la abundancia de oxigeno
fuera de 8.71, calculando las funciones K(Ne, Te, OIII) y K(Ne,
Te, OII) (se mantuvo Ne constante y se calculdé la abundancia de
oxigeno como funcién de la temperatura, tomande el valor de Te que
correspondiera a 8.71 para 12+log[N(D)/N(H)]). Con este vaior de
Te, mediante los diagramas de diagnéstico se determiné un nuevo
valor de Ne y se repitié el proceso hasta eliminar las
variaciones. La convergencia fué rapida, y se requirieron tres o
menos lteraclones para todos los ca: s. Los resultados asi
obtenidos aparecen en la Tabla 5.2 (las densidades tabuladas son
Ne(alta) ). Las tendencias antes mencionadas son mucho mas claras.
La temperatura aumenta como funcién del tiempo y la densidad
disminuye. En las Figuras 5.2.(a) y 5.2.(b) se muestran estas
variaciones. Se ha incluido también en esta tabla la variaciéon del
cociente de He'” a He*+He' . Este coclente es un indicador del
grado de ionlzacién del gas en la nebulosa, y claramente crece

como funcién del tiempo.
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Te(10%°K)

Ne(10%cm )
" He™/(He'+He'™) 0.009-:0.082:70.284 0,20
Los errores en temperaturas y densidades son 1smos” que ‘en 1a

Tabla S.1.
5.3. ABUNDANCIAS QUIMICAS.

Para determinar las abundancias, se procedidé como se explicé
en el Capitule 4, conociendo las temperaturas vy densidades
electrénicas de la Tabla 5.2. . Se realizaron los calculos para
cada observacién y se tomé la abundancia total como el promedio de
los datos. Se calcularon las abundancias para helio, nitrégeno y
neén ademds de oxigeno. Estas aparecen en la Tabla 5.3., en
unidades de 12 + logIN(X)/N(H)}, junto con las abundancias solares

como comparacién.

TABLA 5.3. ABUNDANCIAS QUIMICAS.

HM Sge Sol
He 10.93 *0.1 10.99 #0.035
o 8.71 0.2 8.93 %0.035
N 8.65 0.1 8.00 #0.05
Ne 8.07 0.07 8.09 0.1

Las abundancias solares se han tomado de Grevesse & Anders (1989)

y Grevesse et al. (1990).
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Figura 5.2.a) Te como funcidn del tiempo,
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Figura 3.2,b) Ne como funcidn del t.iénpo.
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5.4. .EFECTOS.COLISIONALES EN Hel.

Cc.:>m:o. ya. se ha menclonado, lgs colisi,.oé':ev_si‘e‘ntre{‘H’e‘AI«. y. les
electrong;s ‘libres 'de  1la nebulosa‘l;dan\ lu‘gar".v"a*'excésos en. la
intensidad Ae' algunas lineas de émisic’m con- rvespecto al caso de
recorr;binacién sin colisiones (ver Capitulo 3). La linea producida
por la transiclén 4%p-2°%p (R4471)‘ ;10 se utilizé para determinar
temperaturas, densidades o abundancias porque el parametro
colisional necesario, q(238.43D). no se conoce con precisién. Sin
embargo, una vez determinadas las condiciones fisicas por otros
métodos se puede recalcular este parametro para encontrar un nuevo
valor. Ademas de esto, hay otro factor que interviene, ya que
puede haber desviacliones de la poblacién del nivel 2%s del Hel con
respecto a la que se usa en la ecuacién (3.40). Estas desviaciones
pueden deberse a ionizaciones a partir del nivel 235,. ya sea por
radiacién de la estrella central o por colisiones, que se habian
despreciado en un principio (ver ecuacién (3.40) y la expresién
para DT que le sigue). Para tomar en cuenta estos cambios en
N(2%s) podemos  reescribir (3.40) como (ver Peimbert vy
Torres-Peimbert, 1987):

N(He") Ne o

T Do
T

N(2%s) = o {(5.2)

donde 7y es el factor que indica el cambio en la poblacién. Este
factor se tomé como 1la unidad para todos 1los calculos de
temperaturas y densidades, pero si ¥ # 1 los camblos se propagan a
todas 1las lineas mencionadas en el Capitulo 3. Al tomar las
temperaturas de la Tabla 5.2. y buscar de nuevo el exceso medido

como ‘funcic’m de 7 para el cocilente [5876/6678]r+c/15876/6678]n
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(ver .ecuacién (3.52) .y Figura. 3‘.9.'d),>s‘e' ‘encontré 'q\‘.{e, 7diferia

ligeramente de la -unidad, obteniendé: 7= 0,91 l-istg dato :é;_ el
promedio de los diferentes yalbor'es‘ que  se” objtuv'iéron,"(xho para
'(:ada observacién. Después se introdujo 'este valor de ¥ én ‘la
ecuacion (3.51), correspbndiente a A4471 y se buscd el exceso
promedio medide, pero esta vez como funcién del parametro
colisional que en la ecuacidén (3.51) aparece como 12.25, que
proviene de q(235,43D). Todos estos calculos se hicleron
manteniendo la temperatura constante e lgual al promedio de los
datos obtenidos de 1la Tabla 5.1., que es de 12,700 °k. El -

parametro colisional pasé asi de 12.25 a 9.2 . Este anallsis se -

repitié dos veces mas, aumentando y disminuyendo la temperaturaen. i

1,000°K. Los resultados aparecen en la Tabla 5.4.

TABLA 5.4. s
7 <Te 10%K> qobs/qteo N(O)/N(H)
0.68 13.7 0.710 a0
0.91 12.7 0.751 :

1.29 11.7 0.792 L . “g.97

En la ultima columna se ha tabulado la abundancia de oxigeno
en unidades de 12 + 1og[N(OS;N(H)] rparAar 17<V>s7 diferentes valorrrers de
¥. El1 cociente qobs/qtec es el resultado del parametro colisional
para la transicién 235—430 calculado como -se explicé arriba (9.2
para 7=0.91) dividido entre el valor inicial de 12.25, tomado de
los calculos no publicados de Berrington y Kingston (1987) vy
mencionado por Peimbert y Torres- Péimbert (1987) y Clegg (1987).

Es muy interesante notar que este cociente es practicamente
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independiente del valor de 7, " lo que podria representar una

diferencia real con respecto al valor_dg 12.25
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CAPITULO 6

CONCLUSIONES

Los resultados' obtenidos muestran claramente una tendencia
hacia una mayor temperatura electrénica en la nebulosa en HM Sge,
asi como una disminucién en densidad sobre los doce afios para los

cuales se tienen observaciones.

La disminucidon en Ne se debe a la expansidén de la cascara de
gas que rodea la estrella central. Las densidades encontradas
fueron relativamente altas (por haber comenzado 1la expansién
recientemente) y esté llevo a realizar calculos para valores mas
>h1tos de % que los que se encontraban comunmente en la literatura
(Torres-Peimbert y Pefia, Reporte Técnico #87, IAUNAM). Los
resultados pueden ser de utilidad para otros objetos, y en
particular las curvas 3.7.a) y 3.7.b) definidas por las ecuaciones
(3.31) y (3.32), con la tabla correspondiente, A-5, proporcionan
un diagnoéstico de densidad de utilidad para el intervalo
105cm_3<Ne<107cm_3. complementando las curvas bien conocidas (ver

Osterbrock, 1989, de OII, C[11I], SII} para Ne<10%cm™>.

El aumento observado en 1la tempefatura se’ debe  al
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. calentamiento .de.’la estrella central que produce la ‘radiacién

ionizante.‘ Esto queda ademas confirmado por el hecho que el grado

de ionizacién del helio (ver Tabla aumgnta considerablemente

"ai pasar el tiempo Como v_,’s,e v‘ranrt;.eriorn;ehte.. "las
'determinaciones de Te se hicieron en primera 1nstancia utilizando
.. los efectos colisionales en HeI. El  cdlculo. del parametro
colisional para la transicién 235—43D muestra que el valor
anterior estaba sobreestimado por aproximadamente un factor cie 1.3
(ver Tabla 5.4.) y por 1lo tanto determinaciones realizadas
anteriormente de Te y Ne usando A4471 para otros objetes pueden
resultar afectadas, siendo mayor 1la nueva estimacién. En. el
Apéndice aparecen los datos calculados para A4471 (Tabla A-6 c) ¥y
A-6 e) )} con el valor anterior de 12.25 para q(23S-'43D) y en’la
Tabla A~6 f) los valores para 1(A4471)c/I(A4471)r utilizando la_r
nueva determinacién de q(235-43D) (qobs/qteo=0.751). E1 hecho de
que q no dependa de ¥ es de gran importancia ya que podria
representar una prediccién a nivel de calculos de fisica atéymica,

siendo ¥ un parametro puramente observacional.

La comparacién de las abundancias quimicas obtenidas con las
solares {(ver Tabla 5.3.) muestra que estas son similares en
priméra aproximacién, El nitrogeno se encuentra ‘en sobreabundancia
(por un factor de 4.5 aproximadamente con respecto al sol) y el
oxigeno ligeramente enrarecido mientras que el neén y el helio
presentan valores practicamente iguales a los solares, dentro de
las incertidumbres. Las diferencias se podrian explicar utilizando
el modelo de Mikolajewska y Kenyon (1992) mencionado en la

Introduccién. El exceso de nitrdégeno es debido al ciclo del CNO: a
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bajas temperaturas el carbono eq transformado

altas temperaturas es posible que parteﬂdel oxigeno tambien‘se
transforme en nitrégeno. La transformacion de carbono en nitrégenc
'se da en estrellas con masas entre una,y ocho,yeces la masa del
"sol en 1la sébuencie principal (si la masa es mayor, la estrella
explota como una supernova) y la ‘transformacién de oxigeno en
nitrégeno sélamente se prodﬁce en egtrellas con masas entre tres y
ocho veces la masa del sol. La evidencia en favor de la
transformacién de oxigeno en nitrégeno se basa en el alto valor de
N(N)}/N(H) y en el valor de N(O)/N(H) que es marginalmente menor
que el solar (ver Tabla 5.3.). Si se confirma el hecho de la
transformacién de oxigenoc en nitrégeno, suponiendo que el exceso
de nitrégeno se produjo en la gigante roja, esto implicaria que la
gigante proviene de una estrella de mas de tres masas solares en
la secuencia principal, y por lo tanto la enana blanca también. Si
la enana blanca tuvo una progenitora de mas de tres masas solares
en la secuencia principal su masa actual seria mayor a 0.6 masas
solares y este parece ser el caso, ya que Mikolajewska y Kenyon
(1992) estiman una masa de 0.9 masas solares para la enana blanca
en HM Sge. Queda por averiguar si el exceso de nitrégeno se
predujo en la gligante roja o en la enana blanca durante la
explosién. La escala de tiempo sobre la cual se han observado los
cambios sugiere que este objeto no es una protonebulosa planetaria
ya que en esos casos la evolucién es mucho mas lenta. En la Figura
5.3. se muestra la trayectoria que habria seguido HM Sge en un
diagrama Hertzprung - Russell antes de que se presentara el
aumento observado en luminosidad y durante el periodo comprendido

en laé observaciones utilizadas para este trabajo. Material de la
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log Luminosity {Lo) -

5.5 50 . . 45 4.0 3.5
log Effective Temperature

Figura 5.3. Trayectoria de HM Sge en un diagrama Hertzprung -

Russell, La exploslbn del material adquirido de la glgante roja
llevd 2 1a estrella central del punto B al punto C y despucs = se
desplazd hacia la izquierda, aumentando su temperatura y
manteniendo luminosidad aproximadamente constante, Tomade de

Mlkolajewska y Kenyon 1992.

gigante roja (principalmente hidrégeno) se encontraba cayendo
haclia la enana blanca, calentandola y cuando la temperatura se
elevo lo suficiente se produjo una explosién, expulsando el gas
para formar una cdascara alrededor de la enana. lLas lineas de
emision observadas provienen de esta cascara que se estd
expandiendo. La estrella central esta aumentando su temperatura a
luminosidad aproximadamente constante, y después de cierto tiempo
se podra repetir el fendmeno, si la enana blanca sigue acumulando

gas de la glgante roja.

En conclusién, los resultados de esta tesis muestran que la
estrella simbidtica HM Sge estd evolucionando hacia una
temperatura mas alta y la nebulosa de gas que rodea a la enana
blanca se esta expandiendo, disminuyendo su densidad. Las

abundancias quimicas encontradas para helio, oxigeno, nitrogeno y
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neén sugleren que ha operado el ciclo CNO . en el matefial; ya sed

en la -gigante roja o en la gnﬁﬁa ~blanca’. al:,{;prbdu'cirsg el

pronunciado aumento’ en luminos:idéd ot_'nisevrvédby ‘en 1975,
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APENDICE

En este apéndice se han incluido tablas que contienen los datos utilizados
para la determinacidén de temperaturas, densidades y abundancias en este
trabajo. Primero aparecen las tablas correspondient-es a las figuras dei

Capitulo 3 y a continuacién las del Capitulo 4.

En las tablas A-1 a A-4 se tabulan. los datos de las’ funqiones:§de
temperatura y densidad definidas en:las ecuaciones (3.25)'p§raf01ii.Af3,27)7'

para NII, (3.29) para SlI y (3.30) para: ArlV respectivamente;~

TABLA A-1.
log[1(A5007)+1(24959)]/1(A4363) -~ OIII

TeU'K) x=100 x=200 x=300 x=400 x=500 x=600 %x=700 x=800

S000 3.077 2.834 2.688 2.584 2.505 2.441 2.389 2.345
. 6000 2.582 2.338 2.191 2.088 2.009 1.946 1.894 1.850
7000 2.226 1.982 1.835 1.732 1.653 1.591 1.539 1.495
8000 1.959 1.714 1.567 1.464 1.386 1.324 1.272 1.229
9000 1.751 1.506 1.359 1.256 1.178 1.116 1.065 1.022
10000 1.584 1.339 1.193 1.090 1.012 0.950 0.899 0.856
11000 1.448 1.203 1.057 0.954 0.876 0.814 0.763 0.721
12000 1.335 1.090 0.944 0.841 0.764 0.702 0.651 0.608
13000 1.240 0.994 0.848 0.746 0.668 0.607 0.556 0.513
14000 1.159 0.913 0.767 0.665 0.587 0.525 0.475 0.432
15000 1.088 0.843 0.697 0.594 0.517 0.455 0.405 0.362
16000 1.027 0.781 0.635 0.533 0.455 0.394 0.343 0.301
17000 0.973 0.728 0.581 0.479 0.402 0.340 0.290 0.247
18000 0.926 0.680 0.534 0.431 0.354 0.292 0.242 0.199
19000 0.883 0.637 0.491 0.389 0.311 0.250 0.199 0.157
20000 0.844 0.599 0.452 0.350 0.273 0.212 0.161 0.118



Te(°K)

S000
6000
7000
8000
9000
10000
11000
12000
13000
14000
15000
16000
17000
18000
19000
20000

Te(°K)

5000
6000
7000
8000
9000
10000
11000
12000
13000
14000
15000
16000
17000
18000
19000
20000

x=100

1.626
1.263
1.003
0.808
0.657
0.535
0.436
0.353
0.282
0.221
0.169
0.123
0.081
0.045
0.012
-0.018

x=100

.807
.011
. 157
.267
.352
.420
.476
.522
.561
.594
.622
.647
. 668
. 687
.703
717

P e b e B e e O

TABLA A-2. '

log[I(A6548)+1(A6583)1/1(A5755) - NII

%=150

[eRoNeoNoNeNoNoNoleN ol ol

.467

104

.844
.649
.498
.376
.277
.193
.123
.062
.010
.036
.077
114
.147
.178

x=200

e NoNoNoNoNeNeRae

| L L e e L
[eNeNeNeNoloNa]

.356
.993
.733
.538
.387
.265
.166
.083
.012
.048
.101
.147
.188
.225
.258
.288

x=250

1.272
0.909
0.649
0.454
0. 302
0.181
0.081
-0.002
-0.072
-0.133
~0.185
=-0.231
-0.272
~-0.309
-0.342
-0.372

TABLA A-3.

%x=300

.205
.841
.582
L3677
.235
114
.014
.069
.139
. 200
.253
.299
.340
.376
.409
.439

x=350 .

log(1(24076)+1(A4069)]/[1(A6731)+1(A6717)] -

%=150

A e b e b e e b b e e pa b O

0
N
w

.126
272
.382
. 467
.§35
.590
.637
.675
. 709
.737
.762
.783
.802
.818
.833

x=200

e b e e D e e e bl e = O

.995
.198
.344
. 453
.538
. 606
.662
.708
.747
.780
.808
.833
.855
.873
. 890
.904

%=250

.044
. 248
.393
.502
.587
.655
711
.757
. 796
. 829
.857
.882
.904
.923
.939
.954

= I I e e e

%x=300

O e

.081
.284
.430
.539
.623
. 691
.747
.793
.832
.865
.894
.918
.940
.959
.976
.991

x=350

. 109
.312
.458
.567
. 651
.719
775
.821
.860
.893
.921
. 946
. 968
.987
.004
.019

VN = e 2 e 2 S o

%x=400

1.102
0.738
0.479
0.284
0.132
0.011
-0.089
-0.172
-0.242
~0.303
-0.355
-0.402
=-0.442
-0.479
~0.512
-0.542

SIt

x=400

1.132
1.335
1.480
1.589
1.674
1.741
1.797
1.843
1.882
1.915
1.944
1.968
1.990
2.009
2.026
2.041

x

1
COO0O0O0O

-0.
-0.
-0.
-0.
-0.
-0.
-0.
-0.
-0.
-0.

1
1

NN DN P = = e b e

=450

.061
. 698
.438
.243
.091
.030
130
213
283
343
396
442
483
520
552
582

=450

. 150
.353
.498
. 607
.692
.759
.815
.861
. 900
933
962
.987
.008
028
045
.060



TABLA A-4.
logl (A7263)/1(A4740) - ArlV
Te(°k)  x=100 = x=200  x=300  x=400  x=500  x=600 . x=700  x=BOO

S000 -1.821 -1.575 -1.442 -1.354 ~1.290 -1,241 -1.202 ~-1.169

6000 -1.530 -1.285 -1.153 -1.065 ~1.001 ~0.952 -0.913 -0.881
7000 -1.323 -1.078 -0.946 -0.858 -0.795 -0.746 -0.707 -0.675
8000 ~-1.167 -0.923 -0.791 -0.703 -0.640 -0.591 -0.552 ~0.520
9000 ~-1.047 -0.802 -0.670 -0.583 -0.520 -0.471 -0.432 ~-0.400

10000 ~0.950 -0.706 -0.574 -0.487 -0.424 ~0.376 -0.337 -0.305
11000 -0,872 -0.628 -0.496 -0. 409 ~0.346 -0.298 -0.25¢9 -0.227
12000 -0.807 -0.564 -0.432 -0.345 -0.282 -0.233 -0.194 -0.162
13000 -0.754 ~0.510 -0.379 -0.292 -0.228 -0.180 -0.141 ~-0.109
14000 ~-0.707 -0.464 -0.332 ~-0.245 -0.182 -0.133 -0.095 -0.062
15000 -0.667 -0.424 -0.292 -0.205 -0.142 -0.0983 ~-0.054 -0.022

16000 ~0.632 -0.389 -0.257 ~-0.170 -0.107 -0.058 -0.019 0.013
17000 =0.600 -0.358 -0.226 -0.139 -0.076 -0.028 0.011 0.044
18000 -0.573 -0.330 -0.199 -0.112 ~0.049 0.000 0.039 0.071
19000 -0.548 -0.306 -0.175 -0.088 ~0.025 0.024 0.063 0.095
20000 -0.526 -0.284 -0.153 -0.066 -0.003 0.046 0.085 0.117



3.7.a) y'k§.7.b)':d.e'~fArIV

AFIVE S

og[I(A7169)/T(A7263] T 1og[1(A7236)/1(A7263)
0.01 [0.071 : : Sal -0, 0530
0.11. % 0.076 S -0.0480
004021, 55 0.080 ° -0.0440
2 0:31: * 0.084 -0.0400
0,81 0.087 -0.0370
20,51 st 0.091 : -0.0340
0.61 0.093 -0.0310
0.71 0.096 -0.0280
0.81 0.098 -0.0260
0.91 0.100 -0.0240
s 0.124 -0.0001
10 0.123 -0.0013
15 0.119 -0.0054
20 0.115 -0.0093
25 0.112 -0.0126
30 0.109 -0.0153
35 0.107 -0.0175
40 0.105 -0.0193
45 0.104 -0.0207
50 0.102 -0.0218
60 0. 101 ~-0.0234
70 0.100 -0.0243
80 0.099 -0.0247
90 0.099 -0.0247
100 0.099 S ) -0.0245
200 0,108 ~-0.0159
300 0.120 -0.0040
400 0.132 0.0080
500 0.144 0.0194
600 0.154 0.0300
700 0.164 0.0400
800 0.174 0.0492
900 0.182 0.0578
1000 0.190 0.0659
5000 0.321 0.1960
10000 0.360 0.2360
100000 0.409 0.2850
1000000 0.415 0.2910
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En las tablas A-6 a) a A-6 e) se muestran 165 datos utilizados para las
Figuras 3.9~§) a 3.9.e}, incluyeédo ademds un valor adicional para la densidad
en Ne = 165 em™. En la tabla A-6 f) se muestran 1los cdlculos para
1(A4471)c/1(A4471)r como funcién de Te y Ne utilizando el nuevo parametro
colisional determinado en el Capitulo 5. En todas estas tablas se usa la mi;ma

convencién que en el texto, con ta = Te/lO4 y en todas las tablas Ne esta dado

-3
en cm .

TABLA A-6 a).

1(A5876)c/I1(AS5876)R

ta Ne=10" Ne=10° Nezam

1.0 - 0.150 » _0.192 . .0.199
1.1 0,222 0.283 ‘0.292
1.2 0.308 0.391 0.403
1.3 0.408 0.516 0.531
1.4 0.520 0.655 0.674
1.5 0.642 0.807 0.830
1.6 0.774 0.969 0.997
1.7 0.914 1.141 1.173
1.8 1.060 1.321 1.358
1.9 1.213 1.506 1.548
2.0 1.369 1.698 1.744

TABLA A-6 b).
1{A6678)c/1(A6678)R

te - Ne=10* Ne=10° Ne=w

1.0 0.064 0.082 0.085
1.1 0.090 0.115 0.119
1.2 0.120 0.152 0.157
1.3 0.152 0.193 0.198
1.4 0.187 0.235 0.242
1.5 0.223 0.280 0.288
1.6 0.260 0.326 : . 0.335
1.7 ‘0.298 0.372 0.383
1.8 0.336 0.418 0.430
1.9 0.374 0.465 0.477
2.0 0:412 0.510 0.524



TABLA A-6 c).

1(A4471)c/1(A2471 )R

4 .

ta T Ne=10 Ne=10° Ne=o
1.0 0.098 0.126 0.130
BN B 0.154 0.197 0.203
Eeh B -0.225 0.286 0.294
1.3 0.310 0.392 0.404
BERYS 0.409 0.516 0.531
5 0.522 0.655 0.674
1.6 0.646 0.809 0.832
1.7 0.781 0.975 1.002
1.8 0.925 1.152 1.184
1.9 % 1.078 1.339 1.376
Trele 1.238 1.535 1.577
TABLA A-6 d).
[1(A5876)/1(A6678) Irsc/ [1(A5876)/1(A6678) IR
ts Ne=10° , Ne=10° Ne=w
1.0 1.081 1,102 1.105
1.1 1.121 71,150 1.155
1.2 1.168 ©-1u207 1.213
1.3 1.222 1.271 1.278
1.4 1.280 1.339 1.348
1.5 1.343 S 1w4a1d 1.421
1.6 1.408 1.485 1.496
1.7 1.474 1:560 1.572
1.8 1.542 1.636 1.649
1.9 1.610 1.711 1.725
2.0 1.679 *.786 1.800
TABLA A-6 e).
[1(A6678)/1(A4471) Irsc/ [1(A6678)/1(A4471) )R

ta Ne=10" Ne=10° Ne=co
1.0 0.969 0.961. 0. 960
1.1 0.945 0.932 0.930
1.2 0.914 0.896 0.894
1.3 0.880 0.857 0.853
1.4 0.842 0.815 0.811
1.5 0.804 0.773 0.769
1.6 0.766 ' 0.733 0.729
1.7 0.729 0.695 0.690
1.8° 0.694 0:659 0.655
1.9 0.661 0.626 0.622
2.0 0.631 0.596 0.592



“TABLA A=6 £);

O Ty

‘Ne=w

.098
152
.221
.304
.399
. 506
. 625
.753
.889
.034
.184

== 000000000

En las tablas A-7 a A-10 se tabulan las funciones de temperatura y
densidad utilizadas para determinar las abundancias quimicas. Las tablas son
de las funcliones definidas en las ecuaciones (4.13) para OIIl, (4.16) para

011, (4.20) para NIl y (4.25) para Nelll respectivamente.

TABLA A-7.

log(K)(A4363/H9] - OII!

Te (K) x=100 x=200 X=300 =400 x=500 x=600 =700 x=800
-5000 -0.815 -0.863 -0.875 -0.876 -0.872 -0.865 -0.856 -0.850
6000 ~1.766 -1.812 -1.823 -1.824 -1.819 -1.813 -1.804 -1.796
7000 -2.451 -2.496 -2.507 -2.506 -2.501 -2.494 ~2.486 -2.476
8000 -2.968 -3.013 -3.022 -3.022 ~3 016 -3.008 -3.000 -2.990
9000 -3.373 -3.417 -3.426 -3.424 -3.418 -3.410 ~3.401 -3.391

10000 -3.699 -3.741 -3.750 -3.748 -3.741 -3.733 -3.723 -3.713
11000 -3.968 ~4.008 -4.016 -4.013 -4.007 -3.998 -3.988 -3.978
12000 -4.192 ~4.231 -4.238 -4.235 -4.228 -4.219 -4.209 ~4.198
13000 -4.382 -4.420 ~4.427 -4.423 -4.416 -4.406 -4.396 -4,385
14000 -4.546 -4.583 -4,.589 -4.585 -4.577 -4.568 ~-4.557 ~4.546
15000 —4.689 -4.724 -4.729 -4.725 -4.717 -4.707 -4.697 -4.686
16000 -4.814 -4.848 -4.853 -4.848 -4.840 -4.830 -4.819 ~-4.808
17000 -4.924 -4.958 -4,962 -4.957 -4.948 -4.938 ~4.927 -4.916
18000 -5.023 -5.055 -5.059 -5.054 -5.045 -5.035 -5.024 -5.012
19000 -5.112 ~5.143 -5.146 -5.141 -5.132 -5.121 -5.110 -5.099
20000 -5.192 -5.222 -5.225 -5.219 -5.210 ~5.200 -5.188 -5.177



TABLA A-8.
log(K) [A7322/H9] ~ OII

Te (°K) x=100 x=150 *=200 ~x=250 %x=300 x=350 *x=400 x=450

5000 -1.489 -1.465 -1.442 -1.420 ~1.399 -1.378 -1.359 -1.341
6000 -2.366 -2.342 -2.319 ~2.297 -2.276 -2.256 -2.236 -2.218
7000 -2.996 -2.972 -2.949 -2.927 -2.905 -2.885 ~2.866 -2.847
8000 -3.470 ~3.446 -3.422 -3.400 -3.379 -3.359 -3.339 -3.321
9000 -3.839 -3.814 -3.791 -3.769 -3.747 =3.727 =3.707 -3.689

10000 -4.133 -4.109 -4.085 -4.063 -4.041 -4.021 -4.001 -3.983
11000 -4.373 -4.349 -4.325 -4.302 -4.281 -4.260 -4.241 -4.222
12000 -4,572 -4.547 -4.524 -4,501 -4.479 -4.459 -4.439 -4.420
13000 -4.740 -4,715 -4.691 -4.668 ~4.646 -4.625 -4.606 -4.587
14000 -4,882 ~-4,857 -4.833 -4.810 -4.788 -4.767 -4.747 -4.728
15000 -5.005 -4.979 -4.955 -4.932 -4.910 -4.889 -4.869 -4.850
16000 -5.112 -5.086 -5.061 -5.038 -5.016 -4,995 -4.974 -4.955
17000 -5.205 -5.179 -5.154 -5.131 -5.108 -5.087 -5.067 -5.047
18000 -5.288 =-5.261 ~5.236 -5.213 -5.190 -5.169 ~5.148 -5.129
19000 -5.361 -5.335 -5.309 -5.286 -5.263 -5.241 -5.221 -5.201
20000 -5.427 -5.400 -5.375 -5.351 -5.328 -5.306 -5.285 -5.266

TABLA A-9.
log (K) [A5755/H9] - NII

Te(°K) x=100 x=150 x=200 x=250 x=300 x=350 x=400 x=450

5000 -2.136 -2.130 -2.122 -2.113 ~2.104 -2.094 -2.085 -2.075
. 6000 -2.848 -2.842 -2.834 -2.825 ~2.816 -2.806 -2.797 -2.787
7000 -3.360 -2.354 -3.346 -3.337 -3.328 -3.318 -3.309 -3.299
8000 -3.746 =3.740 -3.732 -3.723 -3.713 -3.704 -3.694 -3.685
9000 -4.048 -4.042 -4.034 -4.025 -4.015 -4.005 -3.996 -3.986

10000 -4.,291 -4.285 -4.276 -4.267 -4.258 -4.,248 -4.238 -4.229
11000 -4.491 -4.485 -4.476 -4.467 -4.457 -4.447 -4.437 -4.428
12000 -4.659 -4.652 -4.643 -4.634 ~4.624 -4.614 -4.604 -4.595
13000 -4.801 -4.794 -4.785 -4.776 -4.766 ~-4.756 -4.746 -4.737
14000 -4.924 ~4.917 -4.908 -4.898 -4.889 -4.879 -4.869 -4,859
15000 -5.031 -5.024 -5.015 -5.005 -4.995 -4,985 -4.976 -4.966
16000 -5.126 =5.119 -5.109 -5.100 -5.090 ~5,080 -5.070 -5.060
17000 -5.210 -5.203 -5.193 -5.183 -5.173 -5.163 -5.1583 -5.143
18000 -5.285 -5.278 -5.268 -5.258 -5.248 -5.238 -5.228 ~-5.218
19000 -5.353 -5.346 -5.336 -5.326 -5.316 =5.305 -5.295 -5.285
20000 -5.415 -5.407 -5.398 -5.387 -5.377 -5.367 -5.357 -5.346

A-8



TABLA A-10.

log(K)[A3870/H9] - Nelll

Te(°K) x=100 =200 x=300 x=400 x=500 x=600 x=700 x=800
5000 -3.325 -3.286 -3.250 -3.217 -3.186 -3.157 -3.131 -3.105
6000 -3.893 -3.855 -3.819 ~-3.786 ~3.755 -3.726 ~3.700 -3.674
7000 ~-4.304 -4.265 -4.230 ~-4.197 -4.166 ~-4,137 -4.110 ~-4.085
8000 -4.615 -4.576 -4.541 -4.508 -4.477 -4.448 ~-4.421 -4,39%6
S000 -4.860 -4.821 -4.785 -4,752 -4.721 -4.693 -4.666 -4, 640

10000 -5.058 -5.018 -4.983 -4.949 -4,919 -4.890 -4.863 -4.837
11000 =5.221 -5.182 -5.146 -5.112 -5.081 -5.052 -5.025 ~5.000
12000 -5.358 ~-5.319 -5.283 -5.249 -5.218 -5.189 -5.162 -5.137
13000 -5.476 -5.436 -5.400 -5.366 ~-5.335 -5.306 -5.279 -5.253
14000 ~-5.877 -5.537 -5.501 ~5.467 -5.436 -5.407 -5.379 -5.354
15000 -5.666 -5.626 ~5.589 -5.555 -5.524 ~5.495 -5.467 -5.441
16000 -5.74S5 -5.704 -5.667 -5.633 -5.602 -5.872 -5.544 -5.519
17000 -5.81S5 -5.774 -5.737 -5.703 -5.671 -5.641 -5.614 -5.588
18000 -5.877 ~5.836 ~5.799 -5.765 -5.733 ~5.703 -5.675 -5.649
19000 -5.934 -5.893 -5.855 -5.820 -5.788 ~5.759 -5.731 -5.704
20000 ~-5.985 -5.944 -5.906 -5.871 -5.839 -5.809 ~5.781 ~5.755
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