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ABSTRACT

The main motivations for the present investigation are the limited spectroscopic studies of
objects in transition from AGB to planetary nebula, and the importance of understanding
the mechanisms present in them. The physical, chemical and morphological conditions in a
planetary nebula, and thus also in the future of stars like the Sun are determined in phases
previous to white dwarf. : .

The work presented here is divided in two parts, the first consists in characterizing
the optical spectrum of objects which are in an evolutionary state between the asymptotic
giant branch and planetary nebulae. For this purpose echelle spectroscopy was performed
on a sample of 58 objects reported in the literature as future planetary nebulae. Given
the properties of the Ha line profile, the physical mechanisms present in these objects
are discussed. In the second part the dynamic properties of the young bipolar planetary
nebulae M 2-9, M 1-91 and M 1-92 are discussed. The dynamic characterization of these
objects is achieved with echelle spectroscopy using a long slit placed along the bipolar axis.
Direct image optical observations with nebular filters were also done for the planetary
nebulae M 2-9 y M 1-91, as weli ag direct image observations in the near infrared of M 2-
9. These observations are discussed relative to the actuval wind collimation models for
planetary nebulae.

The main resulis are:

(a) The main spectral properties of objects in the process of becoming planetary nebulae
are discussed in terms of the phenomena occurring in the star and the gas ejected by it.
This is done mainly using the Heline profile.

(b) Very wide wings are detected in the He line for 13 of the objects. in 10 of these, this
is the first time this is reported. The FWZI are greater than 1000 km s~*. Four mechanisms
which could produce the widening of the wings are studied. These are: accretion disks,
stellar winds, electronic dispersion and Raman dispersion. For IRAS 20462--3416 a wind
with a mass loss rate of 10~% Mg afio™? explains the shape and width of the wings. Raman
dispersion is the most likely mechanism for producing the wings in the remaining 12 objects.

(c) The presence of highly collimated gas (jet) is confirmed in the planetary nebula
M 2-9 based on observation of the lobes of this object. The double peak in the Balmer
Hydrogen lines is found to be related to a high optical depth in these lines. In the region
near the exciting star a ionization structure is found which shows a dependence of density,



Abstract

temperature and pressure with the velocity of each ion. This ionization structure is pro-
duced within 18 AU in the direction of the equator. Evidence of an expansion wind in a
region of this size leads us to think there is not an accretion disk as it is believed in some
theoretical models for the formation of planetary nebulae.

(d) We report the existence of highly collimated, high density gas in the lobes of M 1-
91. This object also shows properties which are very similar to those of M 2-9: highlj?
collimated gas, high optical depth in the Balmer lines and an ionization structure which
can be explained with a wind in the equatorial direction with an inner radius of ~ 16 AU.
From these results it can be expected that this object does not present an accretion disk
either. ' ' ' '

(e) Great similarities are found between the planetary nebula M 1-92 and the symbiotic
star MWC 560. Based on these similarities a jet with velocity 700 km s is'deduced. The
binary nature of the ob ject is discussed. We propose that M 1-92 is in a later evolutionary
state than MWC 560 and an age difference of 900 years is calculated.
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RESUMEN

Las motivaciones principales para la realizacién del presente trabajo fué la limitada canti-
dad de estudics espectroscépicos realizados en objetos que se encuentran en la transicion
de la AGB a nebulosa planetaria, y la importancia de entender los mecanismos que en ellos
existen. Esto debido a que las condiciones fisicas, quimicas y morfologicas de una nebulosa
planetaria, y por lo tanto el futuro de estrellas como nuestro Sol, se determinan en fases
anteriores a la de enana blanca, _

El presente trabajo se realiza en dos partes, la primera consiste en caracterizar el
espectro 6ptico de objetos que se encuentran en algin estado evolutivo intermedio entre la
rama asintotica de las gigantes y nebulosa planetaria. Para este fin se hicieron observaciones
de especiroscopia echelle en una muestra de 58 objetos que han sido reportados en la
literatura como futuras nebulosas planetarias. Se discuten los mecanismos fisicos que
acttian en estos objetos a partir de las caracteristicas de los diferentes perfiles en la linea He.
En la segunda parte se describen las caracteristicas dindmicas de las nebulosas planetarias
bipolares jovenes M 2-9, M 1-91 y M 1-92. La caracterizacion dinédmica de dichos objetos
se realiza a partir de observaciones con espectroscopia echelle de rendija larga a lo largo del
eje bipolar. También se realizaron observaciones de imégenes directas con filtros nebulares
en el 6ptico de las nebulosas planetarias M 2-9 y M 1-91 y observaciones de iméigen directa
en el infrarrojo cercano de M 2-9. Se discuten las cbservaciones en términos de los modelos
aciuales de colimacidén de vientos en nebulosas planetarias.

Los resultados principales de este trabajo son los siguientes:

(a) Se describen las principales caracteristicas espectrales de los objetos en proceso
de formacién de una nebulosa planetaria en términos de los fendmenos que ocurren en la
estrella y en el gas expulsado por ésta. Se discute lo anterior principalmente a partir del
perfil en la linea He.

(b) Se detectan alas muy anchas en la linea Hea de 13 de los objetos de la muesira.
En 10 objetos esta es la primera vez que se reportan. Los anchos a potencia cero en
esta linea son mayores a los 1000 km s~!. Se estudian cuatro mecanismos que pueden
producir el ensanchamiento de las alas. HEstos mecanismos son: discos de acrecion, vientos
estelares, dispersion eléctronica y dispersion Raman. Se encuentra que en el objeto IRAS
20462+3416 un viento con una tasa de pérdida de masa de 1075 Mg afio™! puede explicar
la forma y el ancho de las alas. En los 12 objetos restantes el mecanismo més probable

para la producir las alas es la dispersién Raman.

11




Resumen

(c) Se confirma la existencia de gas altamente colimado (jet) en la nebulosa planetaria
bipolar M 2-9 a partir de las observaciones en los lébulos de dicho objeto. En el ntcleo, se
encuentra que el perfil de doble pico en las lineas de Balmer del hidrégeno esté asociado a
una profundidad éptica alta en estas lineas. En una regién cercana a la estrella excitadora
se encuentra una estructura de ionizacién que tiene una dependencia de la densidad, la
temperatura y la presién con la velocidad de cada i6n. Esta estructura de ionizacién se
produce en una zona interior a 18 AU en la direccién del ecuador. La evidencia de un
viento en expansidn en una region de este tamafo nos lleva a pensar que no existe un
disco de acrecién como suponen algunos de los modelos téoricos de formacion de nebulosas
planetarias bipolares.

(d) Se reporta la existencia de gas de-alta densidad altamente colimado en los 16bulos
de M 1-91. Ademés este objeto muestra caracteristicas muy similares a las de M 2-9: gas
altamente colimado, profundidad éptica alta en las lineas de Balmer y una estructura de
iomizacion qué se puede explicar a partir de un viento en la direccién ecnatorial con un
radio interior ~ 16 AU. De los resultados se espera que en este objeto tampoco exista un
disco de acrecién en el nicleo que colime el gas eyectado. ‘

(e) Se encuentran grandes similitudes entre la nebulosa planetaria M 1-92'y la estrella
simbidtica MWC 560. De estas similitudes se dedice la existencia de un jet con velocidad
de 700 km s!. Se discute la naturaleza binaria del objeto. Se propone que M 1-92
corresponde a un estado evelutivo posterior al de MWC 560 y se estima una diferencia en
la edad de 900 anos.

12



INTRODUCCION

1. Nebulosas planetarias dentro del contexto de evolucién es-
telar | | |

 En el contexto de la evolucion de estrellas de masa baja e intermedia (hasta 8 masas
- solares) las nebulosas planetarias (NP} conforman uno de los tltimos estados evolutivos.
La duracién de esta fase es extremadamente corta en comparacién con el tiempo consumido
previamente en lo que la teoria de evolucién estelar denomina, la secuencie principal, y es
inmediatamente anterior a la fase de enana blanca, estado final al que Hegan este t1po de
estrellas una vez que el combustible nuclear ha dejado de produdir energfa.

Inicialmente, las estrellas se forman en el interior de nubes moleculares gracias a una
~ contraceién que provoca la produccion de reacciones nucleares en su interior. Con estas

reacciones se inicia la fase maés estable y de mayor duracién de la vida estelar en la que
el hidrégeno del nicleo se transforma en helio mediante reacciones nucleares. En este
momento la estrella se encuentra en la secuencia principal y la duracién de esta fase depende
fundamentalmente de la masa inicial. Para el caso de una estrella como el Sol, por ejemplo,
este tiemipo es de 10*? afios, aunque puede legar a ser mucho menor para estrellas de masa
més elevada o mucho mayor para estrellas-de masa menor que la solar.

Una vez que la mayor parte del hidrogeno en el nficleo de la estrella ha sido convertido
en helio, la combustion del hidrogeno se produce en una corteza que rodea al niicleo inerte
de helio. Fu este momento la envoltura exterior de hidrogeno se expande enfridndose, y el
nticleo de helio se contrae calentdndose. A esta etapa ‘evolutiva se le denomina de gigante
roja. Para el caso de las estrellas de baja masa el niicleo de helio se encuentra en estado
degenerado, mientras que las éstrellas de masa intermedia (M> 2.3 Mg) poseen un nicleo
no degenerado. El comienzo de la fase de combustién de helio nuclear se produce de forma
explosiva en el caso de las estrellas menos masivas, en lo que s¢ denomina el flash de helio,
mientras que, en el caso de lag estrellas de masa intermedia, la ignicién del helio se produce
de forrna no-explosiva, bajo condiciones de no-degeneracion. Durante esta fase las estrellas
evolucionan en el diagrama H-R a lo largo de una trayectoria aproximadamente horizontal,
en lo que las teorias de evolucién estelar llaman la rama horizontal de los gigantes.

Finalmente, y en ambos casos, como consecuencia de la combustién del helio nuclear, se
desarrolla ahora un nicleo degenerado de carbono y oxigeno, rodeado de una fina capa de
combustién de helio. La estrella vuelve a sufrir un proceso similar al produc1do en la etapa
de gigante roja con la expansién de las capas exteriores ricas en hidrégeno v la contraccion
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del ndcleo en lo que se denomina fase de la rama asintdtica de las gigantes 0 AGB (por sus
siglas en inglés).

. Si la estrella tiene menos de 8 My, la combustion del helio provoca el calentamiento del
hidrégeno y el helio en capas diferentes. Cada vez que la combustién del helio comienza se
produce un pulse térmico que provoca la inestabilidad de las capas exteriores y la acelera-

cién de la tasa de pérdida de masa. Ello produce la expulsion de las capas exteriores dela .

atmosfera estelar formandose una envoltura circunestelar. La tasa de pérdida de masa se
reduce cuando la masa de H en la envolvente tiene un valor por debajo de 10™% Mg (para
una masa en el nicleo de 0.60 M, Schonberner 1983). Entonces la temperatura efectiva
de la estrella aumenta también como resultado de la disminucién de la masa de H en la
envolvente y la estrella comienza a evolucionar hacia el lado azul del diagrama H-R (Figura
1.1}. Esta fase dura hasta que la estrella central es lo suficiente caliente (~ 30000°K) para -
ionizar la nebulosa circunestelar. Esta tiltima etapa es detectable por la presencia de lfneas
de emisién en el rango 6ptico o por la emisién de radio continuo. Es en este momento
cuando el gas que ha sido expulsado por la estrella de lugar a lo que Hamamos nebulosa
planetaria. Después la temperatura de la estrella central disminuye considerablemente en
un corto tiempo a la vez que el material circunestelar se disuelve en el medio intereste-
lar. Ahora el niicleo ya desnudo o enene blance sigue enfridndose lentamente perdiendo
luminosidad hasta que deja de ser visible y la estrella muere convirtiéndose en un residuo
cbsmico inerte y oscuro.

Aunque hace muchos afios estas teonas de evolucién estelar fueron formulada.s y ac-
tualmente son cominmente aceptadas, atin son muchos los interrogantes que permanecen
sin respuesta adecuada y abundantes las lagunas que impiden obtener una visién global
del proceso evolutivo. Kstas lagunas son méas pronunciadas cuando se habla de los pro-
cesos fisicos que ocurren entre las fases de AGB a nebulosa planetaria, donde a veces los
modelos tedricos no concuerdan con las observaciones. En otras ocasiones, ni siquiera ha
sido posible efectuar comprobaciones observacionales de determinados fenémenos. Una de .
las motivaciones para la realizacién de este trabajo fué la escasez de estudios sisteméticos
en el dptico de pre-nebulosas planetarias.

_ En este trabajo se realiﬁa_n estudios de objetos con estado evolutivo intermedio entre

la AGB y la nebulosa planetaria. En la tesis se ha hace referencia a estos objetos con
. el término pre-nebulosa planetaria. No se emplea el término proto-nebulosa planctaria
pues Kwok (1993} lo utiliza para describir una fase muy especifica dentro de este periodo ,
evolutivo. e sabe que ¢l tiempo que tarda la transicién depende la masa de la estrella en_"‘
la secuencia principal y se estima entre 102 y 10% afios (Kwok 1993).

2. Esta tesis

El presente trabajo se dividié en dos pa.rtes prmmpales en la prlmera se describen los
estudios rea,hzados con espectroscopla de medlana a alta. resolucién espectral de 58 pre-
nebulosas planetanas Enla segu_uda parte se estudian con mayor cuidado a.lgunas carac-
tenstmas de tres nebulosa,s p]anetamas Jévenes que muestran morfologla bipolar. ' '
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Parte I: Estudios espectroscopicos de pre-nebulosas planetarias

A partir de las observaciones de galaxias cercanas se ha estimado que en nuestra galaxia
deben existir alrededor de 20,000 nebulosas planetarias {Isaacman 1982). Sin embargo,
actualmente solo se conocen unag 1500 (Machado et al. 1996). Por otra parte, de acunerdo
con los estudios evolutivos de Schénberner {1983), el tiempo gue una estrella evoluciona
de la AGB a nebulosa planetaria es ignal al 10% del $iempo que pasa en la fase de NP. Lo
anterior da poca oportunidad de encontrar objetos en este corto periodo de transicién.

Las pre-nebulosas planetarias experimentan una gran diversidad de fenémenos {isicos
que se manifiestan a diferentes longitudes de onda del espectro. Se han realizado un buen
namero de estudios en pre-nebulosas planetarias en longitudes de onda ultravicleta, en
el infrarrojo y en radio. Sin embargo no existen estudios sistematicos en el Optico de
una muestra grande de objetos que permitan ubicar caracteristicas comunes que ayuden a
comprender los mecanismos que ocurren en las fases previas a la de nebulosa planetaria.
Dichas fases sin duda determinan la condiciones fisicas, quimicas y morfologicas de la futura
nebulosa planetaria.

Por lo anterior, en este trabajo se observaron con espectroscopia echelle 58 objetos
que han sido reportados en la literatura por estar en alguna fase de transicién entre la
AGB y la nebulosa planetaria. En el Capitulo 1 se hace una descripcién de los procesos
fisicos involucrados en este tipo de objetos. En el Capitulo 2 se describen las observaciones
v las reducciones de los datos obtenidos para el trabajo de toda la tesis. También se
describen los criterios con los cuales fueron seleccionados cada unco de los objetos. Fn el
Capitulo 3 se hace la descripcién de los espectros observados y una clasificacion de los
objetos dependiendo de la forma del perfil observado. Se da una interpretacién de dichos
perfiles en términos de los procesos que estan presentes de las fases evolutivas previas a la
de nebulosa planetaria. En el Capitulo 4 se estudian trece de los objetos que muestran alas
muy anchas en el perfil de He y se estudian los posibles mecanismos que las producen.

Parte Il: Tres nebulosas planetarias bipolares

Desde las primeras observaciones de nebulosas planetarias realizadas con placas fotogréaficas
se hizo evidente gue no todas comparten una misma morfologia. Existe una gran cantidad
de estructuras en este tipo de objetos que a grandes rasgos se pueden clasificar como
redondas, elipticas y bipolares (ver catdlogos de Machado et al. 1996 y Corradi & Schwarz
1993). Al clasificar las NPs por la estructura mostrada se descubrié que las que tienen
forma bipolar estadisticamente cormparten una serie de caracteristicas.

En el contexto hidrodindmico se han desarrollado una serie de estudios para encontrar
los mecanismos responsables de estas diferencias morfolégicas. En los dltimos afios los
expertos en este tema han propuesto diversos mecanismos causantes de la asimetria en las
NPs; por ejemplo, existen teorias en las que la presencia de un niicleo binario, el campo
magnético y la rotacién estelar son factores capaces de causar asimetria de formas distintas.

Por otra parte, la gran mayoria de las imagenes de nebulosas planetarias joévenes y pre-
nebulosas planetarias realizadas en los fitimos tiempos muestran morfologias no esféricas.
Existen muchos ejemplos de estos objetos jovenes que muestran estructuras altamente
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colimadas, chorros y asas, muchas de éstas con simetria respecto a un punto. Por ejemplo
de los resultados del Capitulo 3 de este trabajo, el 70% de las prdto~nebulosas planetarias
y nebulosas planetarias jovenes que se han podido resolver muestran morfologfa bipolar.
Esto contrasta con las estadisticas realizadas para nebulosas planetarias evolucionadas.

Se ha propuesto (Morris & Sabai 2000) que los principales agentes que dan lugar a tan
complejas estructuras en las NPs operan durante los estados tardios de la AGB y/o en
etapas evolutivas anteriores de la estrella enana blanca. Por lo anterior, el estudio espec-
troscopico con alta resolucién espectral de los niicleos en nebulosas planetarias bipolares
jévenes es de gran importancia pues da una oportunidad finica para poder discernir entre
las teorias existentes de la colimacién de nebulosas planetarias.

Para el estudio de las tres NP bipolares mencionadas anteriormente se realizaron las
~ siguientes observaciones: espectroscopia echelle de M 2-9 y M 1-91 colocando la rendija en
1a orientacién de la bipolaridad y usando una méascara de ~ 80 seg arc (en adelante se hard -
referencia a este tipo de observaciones como rendija larga); espectroscopia echelle usando .

" una méscara de ~ 7 seg arc de la nebnlosa bipolar M 1-92 y la simbiotica MWC 560;
. iméagen directa con filtros nebulares del 6ptico en las planetarias M 2-9 y M 1-92; e 1mé,gen
L chrecta en el infrarrojo cercano de M 2-9.

- BEn los Capitulos 6, 7'y 8 se estudia el micleo de tres nebulosas planetarias jévenes que. - -
" muestran caracterfsticas muy similares: morfologfa bipolar, evidencia de jets, alas anchas
en la linea Ha y perfiles complejos en las lineas mas briliantes. Se encuentra evidencia de

< alta colimacién en el gas eyectado de la estrella. Se estudian las condiciones de los nicleos

y se discuten en términos de los modelos tedricos existentes (presentados en el Capitulo 5).
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Capitulo 1

EVOLUCION DE LA RAMA
ASINTOTICA DE LAS GIGANTES
A NEBULOSA PLANETARIA

Una estrella con una masa en Secuencia Principal entre 1 v 8 M@' evoluciona a lo largo de
dos fases de gigante roja. En la primera fase quema hidrégeno en un cascarén alrededor
de su niicleo de helio. Cuando el helio en el niicleo se enciende la estrella experimenta la
fase de rama horizontal. Esta es una fase relativamente corta en la cual ésta se contrae
de nuevo y se vuelve azul. Después de que el helio se ha agota.do, la estrella regresa a la
fase de gigante 10ja pOr segunda vez. Aesta segunda fase de glga.nte rOJa se le llama rama
asintética de las gigantes (6 AGB por sus 51g1as en mgles)

1.1 Cinco etapas evolutivas

Haciendo un esfuerzo por describir la evolucion de la estrella a partir de esta fase de AGB
hasta llegar a nebulosa planetaria hemos dividido este periodo en 5 ctapas que se describen
a contintacién. Fr esta seccion se hace referencia a la Figura 1.1 donde se sefiala la posicion
de las estrellas en el diaigirama'H R de cada una de las etapas descritas. Como se puede
apremar de'la figura una pre-nebulosa planétaria puede tener tipos espectrales que van
desdela M a Ia. B y clases de Iummomdad entre Ib y Iv. -

1.1.1 Fase en la AGB

Fu esta fase la estrella quema hidrogeno y helio en un cascarén sobre un nicleo degenerado.
Las estrellas en la AGB se caracterizan por pulsaciones y pérdida. de masa alta, hasta de
1074 Mg yr~, con velocida,des:de aproximadamente 10 krﬁ . (Kwok 2000). El viento
en esta fase de la estrella es combnmente llamado super viento. En esta etapa las estrellas '
son rojas y estdn obscuremdas por sus evolventes de polvo estas son més brillantes en

longitudes de onda del IR cercano que el éptico.
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Tipo espectral
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Ficura L.1: Diagrama Herztsprung Russell (H-R) mostrando las trayectorias evolutwas para
dos estrellas de distintas masas. Se muestra una pOSlCilf)ﬂ aproximada de 5 las etapas descrltas err "
este capitulo (Adaptacion de la figura reportada por Kwok 1993)

1.1.2 Fase post-AGB

Fn la estrella AGB aumenta su luminosidad bolométrica, entonces la tasa de pérdida
de masa en su superficie se acelera. Este mecanismo de perchda de masa involucra, no
solamente inflacion de la atmosfera estelar por choques producidos por las pu_lsamones ‘
. de la envolvente, sino también presién de radiacién sobre los granos for_mados en varias

partes-de la atmosfera. Eventualmente una. remanente estelar que se contrae se desliga del

cascardn eyectado que se expande. Las estrellas con masas de 1 a 8 Mg en la secuencia
principal terminardn con una remanente estelar de 0.4 a 0.8 Mg. Las condiciones fisicas
en esta etapa evolutiva favorecen la formacion de moléculas en el material eyectado.

1.1.3 Fase de Proto-Nebulosa Planetaria

Kwolk (1993) define esta fase como aqueﬂa. en la cual la estrella ha’ detenido si pérdida
de masa a gran escala mientras la tempera.tura. efectiva de la estrelia ngue aumentando
a 1um1n051dad constante. Tin esta fase la temperatura no es aun lo suﬁczentemente alta
como para emitir una cantidad 51gn1ﬁcat1va de fotones Lyman que I.OIIICEB la remanente de
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Evolucion de la AGB a NP

la envolvente AGB. La fraccién de masa nebular en forma molecular relativa a la fraccién
en forma ionizada depende, enlre otros pardmetros, de la temperatura superficial de la
remanente v de la cantidad de masa en la nebulosa que impida el paso de la radiacién a
las capas externas del gas.

1.1.4 Fase de Nebulosa Planetaria Joven

La radiacién de la estrella comienza a ionizar el material perdido por la AGB; al mismo
tiempo la estrella pierde masa a una tasa modesta (menor a 1077 Mgyr~t ) pero a muy
altas velocidades (hasta de 3500 kms™1). El viento en esta fase es Hamado viento rdpido.

Kwok (1993) define a una NP joven como una NP con muy alta densidad y gran brillo
superficial, implicando una edad dindmica corta {aproximadamente de 10° afios). En las
nebulosas planetarias jévenes la proporcidn de gas molecular respecto al gas ionizado es
mayor que para el caso de nebulosas planetarias evolucionadas.
' Esimportante sefialar que el tiempo que tarda la estrella central en recorrer el diagrama.
HR desde las gigantes rojas hasta las estrellas calientes (cruzar el diagrama H-R)} no es
el mismo en todos los casos. La escala de tiempo para cruzar el diagrama H-R esta
determinada por la cantidad de hidrégeno que continta quemaéndose en las capas superiores
de la estrella asf como de la tasa de quemado nuclear (M,). Los modslos (Iben 1984;
Tylenda 1989} predicen que una remanente estelar con masa baja (~ 0.4 Mg} cruzard el
diagrama H-R en un tiempo ~ 10% afios, mientras que una masiva (~ 0.8 Mg) lo haré en
un tiempo del orden de 10% afios.

Por otro lado, la expansién de la nebulosa tiene sus propios tiempos dinidmicos, con lo
cual, una NP con edad dindmica (nebular) corta puede tener una estrella central evolucio-
nada {es decir, de temperatura alta) si la estrella central es masiva, 6 viceversa.

1.1.5 Fase de Nebulosa Planetaria,

La interaccidén entre fases consecutivas de pérdida de masa produce el fénomeno de NP que
consiste de una estreila rodeada por un cascarén de gas ionizado expandiéndosé. Como el
quemado de hidrégeno en las capas superiores se termina, la estrella rapidamente se apaga
y comienza a enfriarse. La nebulosa se dispersa en el medio interestelar v gueda una enana
blanca. La fase de NP es una etapa corta de la vida de una estrella. En este periodo la
estrella es brillante (10%~10%Lg) v azul (Tefs = 3 x 10° —2 x 10° K) y puede ser facilmente
reconocida por el gas ionizado alrededor de ésta. Esta etapa dura entre 10° y 10% afios.

1.2 Estudio espectroscopico de pre-nebulosas planetarias

La clasificacién en la seccién anterior es un esfuerzo por establecer fronteras entre los
diferentes fen6menos que ocurren durante la evolucion de una estrella a nebulosa planetaria.
En los préximos capitulos se emplean los nombres anteriores para hablar de objetos que
cumplen con algunas de las caracteristicas descritas en esta seccidn.
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Capfitulo 2
OBSERVACIONES Y REDUCCION
DE LOS DATOS

En este capitulo se reportan las observaciones que se realizaron para el estudio de esta
tesis y se describe el proceso de reduccion de los datos obtemdos Antes se hacen algunas
aclaraciones sobre la seleccion de la muestra

2.1 Seleccitn d'e la muestra

No existe un catlogo de pre-nebulosas planetarias, de hecho no existe en la literatura
un acuerdo sobre la nomenclatura empleada para istingiiir a objetos con unas mismas
caracterfsticas. Frecuentemente se asigna un nombre en funcién de alguna caracteristica
observada a una longitud de onda especifica. De lo anterior, es comiin encontrar a un
mismo objéto bajo diferentes nombres cuando este ha sido estudiado en varias longitudes
de onda del! espectro. Algunos ejemplos‘ de los diferentes nombres son: post-AGB, miras,
estrellas de carbono, estrellas OH/IR, proto-nebulosas planetarias, estrellas supergigantes
de alta latitud, estrellas del tipo 89 Her, estrellas variables del tipo RV Tau o nebulosas
planetarias jovenes. Lag caracteristicas observacionales que definen la membresia a cada
una de las clasificaciones anteriores se basan principalmente en longitudes de onda del
infrarrojo y radio o en variabilidades fotmétricas en el éptic'o' (ver Apéndice A de esta tesis
como referencia a dichos estudios). En pocos casos se hace una clasificacion a alguno de los
grupos anteriores a partir de esPé'c_t'ros en el optico. Es important{_a mencion_ar lo anterior
para aclarar que la seleccion de la muestra se hizo a partir de una biisqueda exhaustiva en
la literatura de estudios realizados por ofros autores. Uno de los objetivos de la primera
parte de la tesis es realizar una caracterisacion del espectro éptlco de estrellas en esta etapa
de sus vidas. Y que de los resultados que se obtienen en el Capitulo 3 no siempre es p051ble
dzstlngulr entre una pre-nebulosa planetaria de una que no lo es.

Como resultado de la biisqueda en la literatura de pre-nebulosas planetarias, se encon-
traron alrededor de 130 objetos. También se incluyeron en este estudio algunas estrellas
simbidticas pues con frecuencia algunas de éstas han sido relacionadas con diferentes eta-
pas evolutivas previas a la de nebulosa planetaria. De los 130 objetos, se seleccionaron
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los que se encuentran en el hemisferio norte y de éstos los mas brillantes en luz visible.
Seguramente existen sesgos resultado de la forma como fue seleccionada la muestra. Uno
evidente es que no estardn presentes en este estudio objetos que se encuentran en la fase de
OH/IR. debido a que son débiles o invisibles en el intervalo éptico. De resultados arrojados
en este estudio no se pretende hacer una estadistica cuantitativa, sclamente se hard una
caracterizacion espectroscopica de ciertas fases evolutivas.

La Tabla 2.2 muestra los objetos que se observaron con espectroscopia de alta, dlsper—
sion. En ésta tabla la columna (1) se refiere al objeto con el nombre que usaremos en este
trabajo, en la columna (2) se listan ofros nombres y la columna (3 ) es la referencia que lo
cita como pre-nebulosa planetana ' :

2.1.1 Ohbservaciones

Lasg observaciones fueron realizadas en el telescopio de 2.1-m de San Pedro Mértir, B&]&
California. Se us6 el espectrografo echelle REOSC de resolucién espectral R ~ 18,000 a
5,000 A (Levine & Chakrabarty 1994) y un detector Tektronix de 1024x1024 pixeles. La
combinacién del telescopio a /7.5, el espectrografo y el detector nos da una resolucién

espacial de 0.99 " /pix y espectral de 10.6 km s~ /pix. El angulo de mchnacmn de la re;uﬂa, .

fué de 353°10' cubriendo el espectro de 3600 a 6800 A en 29 ¢rdenes.

Las observaciones fueron llevadas a cabo en cuatro diferentes temporadas de observacion
(septiembre de 1995, abril de 1996, junio de 1997 y septiembre de 1997). Se tomaron para
cada objeto varias exposiciones con tiempos siempre menores de 20 minutos para evitar
llenar de rayos cosmicos la imagen. Las fechas de observacién, el tiempo total de integracién
v las coordenadas de cada uno de los objetos se muestran en la Tabla 2.2.

Para tener resolucion espectral comparable en toda la muestra se usé el mismo ancho
. de la rendija en todos los objetos (igual a 150 pm). En los objetos puntuales se coloc6 la,
rendija en la direccién este-oeste. Para los objetos extendidos con morfologia bipolar se.

orientd la rendija en la direccion de la bipolaridad. Se tuvo especial cuidado de centrar la. - - ;

rendija en la zona nuclear para todos los objetos extendidos.

2.2 Observaciones y reducciones de espectroscopia echelle de
todos los objetos de la muestra )

Con el propésito de caractérizar el espectzo éptico de las diferentes fases evolutivas entre a
la rama asintética de las gigantes y la nebulosa planetarie, se realizaron observacmnes de "
mediana-alta resolicién a todos los objetos de la miuestra. )

Se emplearon méscaras de diférentes tamafios dependiendo de Ia extension del objeto.
Para los objetos puntuales se coloco u.na méscara de 0.5 mm (6.7 seg arc). En los objetos '
extendldos el tamafio de la méscara depend_té de la extensmn del ob;eto cu1dando no
trasiapar los 6rdenes en el detector o ' ‘
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Objeto Otros Nombres ) Ref.
R And TRAS00213+-3817, SAO 53860, IRC -+40009, RAFGL 59 1
EG And IRAS00415+4024, HD 4174, SAO 36618 10
BS 382 NGC 457, SAO 22191, HD 7927, IRC +60046 ' 12
R Scl TRAS01246-3248, HD 8879, HR. 423, IRC -30015, RAFGL 215

IRAS 0214345852
IRAS 02528+4350
IRC -+50096
NML Tau

CRL 618

IRAS 093711212
CIT 6

HI> 89353

HD 105262

RU Crv

R Vir

RU Vir

HD 112374

Me 2-1 '

WX Ser _
TRAS 1546542818
Sn 1

M 2-g

Na i

NGC 6302

M2-11

TRAS 17395-0841
HD 161796

89 Her

TRAS 180622410
TRAS 18095--2704
NGO 6572

SwSt 1 -

IRAS 18186-0833
AC Her
M 3-28

Hu 2-1

NGC 6720

BS 7193

HD 179821

IRAS 191540809

1
- T
- ‘ 7
TRAS0322944721, IRC 50096, RAFGL 489, CIT 5 1
IRAS03507+1115, RAFGL 529, IRC 410050, OH 178.0-31.4 =~ 1

IRAS04395-+-3601, PK166-061, G166.4-06.5, WESTBROOXK 1,2,8,9
FROSTY LEO ' o 4.8
TRC+30219, RAFGL 1403, IRAS 1013143049 1,4,5
SAO 178644, IRAS 10158-2844, HR. 4049 4,5
TRAS11385-5517, SAQ 239288 6
TRAS12323-2033, SAO 180922, IRC -20241 4,5
IRAS12350+0715, HD 109914, SAO119509, RAFGL 4157 4,5
IRAS124474-0425, HD 111166, IRC +00224, RAFGL 1579 4,5
TRAS12538-2611, HD 11237, SAO 181244, HR 4912 LN Hya  ~ 3,58

TRAS15193-2326, PK 342427 1, PN G342.14-27.5, Hen 2-126 4

TRAS15255-+1044, TRC +20281, RAFGL 1773, CIT 7 45
RCrB, HD 141527, SAQ 84015, HR. 5880, RAFGL 4219 3,5

' TRAS16185-0009, PK 0134-32 1, PN G013.3432.7 4

- IRAS17028-1004, PK010+182, PNG010.8+18.0, BUTTERFLY 9
TRAS17102-0812, PK 01820 1, PN G349.54+01.0 ' 4
IRAS17103-3702, PK 349-+01 1, HD 155520 9
TRAS17173-2857, PK 35604 1, PN G356.94-04.5 4
GO17.0+11.1 . 7
TRAS17436--5003, SAO 30548, RAFGL 5384, V814 Her © 23,58
TRAS17534+2603, HD163506, SAO85545, HR6685, RAFGL2028  2,3,5,6,8
HD 341617, SAO 85766, BD+24 3337 T
OH 53.8+20.2 . : . _ 3,5,8
TRAS18096--0650, PK 034-+11 1, PN G034.64+11.8, HD 166802 14
IRAS18129-3053, PX 001-06 2, PN G001.5-06.7, HD 167362 - . 9,11
PK 021+02 I, MaC 1-12 7
TRAS18281--2149, HD 170756, SAQ 86134, AGKR. 16495 6
PK 021-00 1, PN Sa 3-136 ' ' i
TRAS18476--2047, PK 051409 1, PN G051.4-+09.6 49
TRAS18517+3257, PK063+131, PNG063.1+13.9, RING 29
‘TRAS18589-0548, HD176678, SA0142031, HR7193, IRC-10483 12
TRAS19114+0002, SAO 124414, RAFGL 2343 3,5,8
- : 7
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TaBLA 2.1: Lista de objetos observados con el espectrografo echelle en este trabajo. La columna

(2) lista otros nombres de este objeto y la (3) la fuente que lo cita como objeto en la transicion de
AGB a Nebulosa Planetaria
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Objeso Otros Nombres Ref.
Vy 2-2 - TRAS19219+0947, PK045-02 1, PNG045.4-02.7, ML-70 24811
IRC +10420 TRAS19244+1115, V1302 Aql . 2,3,4,5
M 1-91 IRAS10309-+2646, PK 061+03 1, PN G061.3-+-03.6, Hen2-437 13
BD 4303639 TRAS19327+3024, PK064+051, PNG064.74-05.0, RAFGL4251 9
M 1-92 1RAS19343+2926, MIN FOOTPRINT 2,3
HM Sge IRAS19396+1637, PK 053-03 2 4,10
IRAS 1947543119 HD331319, BD+31 3797, LS IT +31 9 .8
HD 187885 IRAS19500-1709, SAO 163075, BD-17 5779 3,58
M 3-60 ' TRAS20024+3330 - 3,7
IC 4997 TRAS20178+1634, PK 058-10 1, PN G058.3-10.9 9,10
IRAS 2046243416 LS II +34 26, V1853 Cyg | T
CRL 2638 PK 080-06 1, EGG NEBULA , 1,28
TRAS 2222344327 - 7,8
SAO 34504 TRAS22272+5435, HD 235858, BD+54 2787, V354 Lac 3,5
BD +394926 SAOT2704 o 6
. HB 12 IRAS23239-+5754, PK 111-02 1, PN G111.8-02.8 10,11
... 7 And TRAS23312+4832, HD) 221650, SAO 53146 ' 10
. R Agr TRAS23412-1533, HD 222800, HR 8992, RAFGL 3136 10

N (1) Zuckerman 1978, {2} Kuapp 19889, (3} Volk & Kwok 1989, (4) Johnson & Jones.1981, (5 ’I&"a.mmell et al. 1994,

{ﬁ Waters et al. 1997, (7) Garcia-Lario et al. 1997, (8) Kwok 1993, (9) Gussie & Taylor 1594, {10} Gutierrez-Moreno
et al. 1895, (11) Zhang & Kwok 1990, {12) Hrivnak et al. 1994, (13) Goodrich 1991, (14) Kwak et al. 1997 ‘

TaBLa 2.1: Lista de objetos observados con el espectrdgrafo echelle en este trabajo. La columna. .
(2) lista otros nombres de este objeto ¥ la (3) la fuente que lo cita como objeto en la transicion de.
AGB a Nebulosa Planetaria

Para las nebulosas planetarias bipolares M 2-9 y M 1-91, de las cuales se hablardn en
los Capitulos 6 y 7, respectivamente, se emplearon dos diferentes tamafios de mM&gearas.
Una de 6 mm (79.8 seg arc) cubriendo la nebulosa a lo largo de su eje mayor y otra de
0.5 mm (6.7 seg arc) en la misma direccién. Las observaciones de M.2-9 y M 1-91 con la
mascara larga se emplean en los estudios de la cinématica de los 16bulos. Mientras que
las de méscara corta se usan para estudiar las condiciones fisicas del nicleo sin tener el
problema de la sobreposicién de los 6rdenes.

‘ Con el objetivo de obtener informacién de las lineas de la serie de Paschen, se abservé
la nebulosa planetaria M 2-9 con oiro 4ngulo de la rejilla (355%40"), cubriendo el espectro
de 6450 a 9460 A en 11 6rdenes. Para diferenciar ambos espectros en este trabajo se llama,
espectro rojo al tomado en longitudes de onda de 6450 a 9460 A y-espectro azul al de -
3600-6800 A. El ancho v la posicién de la rejilla, en el espectro rojo, fueron los mismos que
para el azul. El tamafio de la mascara fué de 6 mm (79.8 seg'arc). En estas observaciones

no se hicieron observaciones con la mascara chica pues los 6rdenes en estas longitudes de -

onda no se traslapan. La fecha de observacién fué el 25 de abril de 1995 y el tiempo de
integracion fué de 900 segundos.

Para Ja calibracién en longitud de onda se hicieron cada noche observaciones de la-
Jampara de calibracién de HeAr. Con el propésito de obtener la misma resolucion espectral
que en los objetos de la muestra, se empled el mismo ancho en la rendija (150 pm). Se
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empled una mascara de 0.5 mm (6.7 seg arc).

Para la calibracién en flujo se observaron estrellas estandares espectrofotométricas del
catélogo de Hamuy et al. (1992). Cada noche se observé un promedio de cinco estretlas
estandares con alrededor de cuatro exposiciones cada una. El ancho de la rendija varié
dependiendo del seeing de la noche, intentando que toda la luz proveniente de la estrella
entrara por la rendija. El tamafio de la mascara fue el mismo gue para objetos puntuales
de la muestra.

Se hicieron observaciones de campos planos y corriente oscura en cada una de lag noches
de observacion. ' '

2.2.1 Reducciones

Los espectros obtenidos se procesaron ufilizando el paguete de reduccién IRAF! usando
las tareas contenidas en las paqueterias de echelle y cedred.

Para el estudio de los nicleos de todos los objetos de la muestra se empled el proce-
dimiento de reduccidn tradicional que consiste en: sustraccidn del bias, aplanamiento de
los espectros, extraccion del espectro, correccién por luz dispersa, calibracion en longitud
de onda y calibracién en flujo. Dado que existen manuales muy completos que describen
cuidadosamente el procedimiento de la reduccion (Hamuy & Wells 1989, Penia 1990, Will-
marth & Barnes 1994, Valdes 1990, 1992) en esta seccién solo se discuten algunos detalles
de la reduccién. ; :

No fué necesario corregir por luz dispersada, pues el porcentaje de luz fuera de los
érdenes fué siempre menor al 1% de la luz dentro de los érdenes.

La extraccion de los 6rdenes se hizo usando un ancho de 10 pixeles (~10 seg arc). Para
cada noche se hicieron las extracciones primeramente para estrellas esténdares pues gracias
a su continuo brillante sirven como trazadaores de los 6rdenes de objetos de la muestra con
nicleos poco brillantes. Se tuvo especial cuidado en extraer la zona central en nebulosas
extendidas. Para estos, primero se encontrd la posicién. del nticleo guiados por las lineas
de emisién brillantes y después se hizo el centrado manualmente. Se restd la emision de
cielo en objetos puntuales de manera automatica, haciendo la extraccion de fondo en una
ventana del mismo tamafio que la del ntcleo. Para objetos extendidos donde no es posible
distinguir la sefial del cielo de la de la nebulosa no se restd el cielo. En el caso de la
nebulosas extendidas M 2-9 y M 1-91, que se discuten. en los capitulos 6 y 7, se tomé en
cuenta la emisién del cielo en el momento de la identificacién de las lineas ya calibradas en
longitud de onda y flujo. Un listado de las lineas del cielo en San Pedro Mértir se encuentra
en Marziani (1996).

1Imoge Reduction and Analysis Facility es un sistema de paqueterias para la reduccién y anslisis de
datos astrondmicos, distribuido por NOAQ que es operado por AURA, Inc. bajo contrato con la NSF.
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Observaciones y reducciones

Objeto AR DEC Fecha T. Exp.
(2000)  {2000) Observacien  (seg)
R And 0024 02 -+38 3440 04/9/97 1800
EG And 00 44 37 -+40 40 47  26/9/95 280
BS 382 012005  +58 13 54 03/9/97 900
R Scl 012658 —323234 26/9/95 210
IRAS 0214345852 02 1758 +59 0551 03/9/97 1800
IRAS 025284350 02 56 11 +44 02 51 04/9/97 1800
IRC 50096 03 26 30 +47 3148 27/9/95 600
NML Tau 035328 +112420 27/9/95 900
CRL 618 04 42 53 +36 06 53 26,27/9/95 900
TRAS 09371+1212 09 39 54 11 58 54  23/4/96 3600
CIT 6 1016 02 430 34 19 23/4/96 - - 900
HD 89353 1018 08 285932 24/4/96 200
. HD 105262 120711 +125910 10/6/97 300
RU Crv 12 34 57 —2050 10  24/4/96 900. .
R Vir o 123830 -+06 59 18 23/4/96 1800
RU Vir 1247 18 +04 08 41 -~ 23/4/96 600
HD 112374 12 56 30 —26 27 35 24/4/96 -300
Me 2-1 152219 —23 3729 23/4/96 1800
WX Ser 1527 47 +19 33 48  24/4/96 . 180
'IRAS 15465+2818 1548 34  +28'00 24 23/4/96 600
Sn 1 | 16 21 04 -00 16 13  10/6/97 900
M 2-9 170538 —1008 27 23,25/4/96
Na 1 1712 51" —031555 09/6/97 - - 1200
NGC 6302 171344 "—3706 14 - 24/4/96 1000
M 2-11 172033 —290038 11/6/97 2400
TRAS 17395-0841 17 42 14 —08 43 22 - 10/6/97 1500
HD 161796 17 44 55 +50 0240 07/9/97 600
89 Her 175525 +26 0300 06/9/97 . 600
TRAS 1806242410 180820 +24 1044 07/9/97 2700
IRAS 18095-+-2704 18 1131 +270516 07/9/97 1800
NGC 6572 18 12 06 --+06 51 13 ~ 09/6/97 60
SwSt 1 1816 12 —305208 10/6/97 600
IRAS 18186-0833 182121 —08 31 42 10/6/97 1800
AC Her 18 30 16 +21 5200 10/6/97 300
M 3-28 183241 —100549 23/4/96 300
Hu 2-1 18 49 48 +20 50 43  24/4/96 300
NGC 6720 18 53 35 33 0143  10/6/97 600
BS 7193 19 01 41 —0544 19 09/6/97 60
HD 179821 1913 59 +000732 11/6/97 300

- TABLA 2.2: Listé- de objetos observados con el echelle
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Objeto AR DEC Fecha T. Exp.
(2000) (2000) Observacién (seg)
TRAS 19154+0809 191751 +08 1506 09/6/97 1800
Vy 2-2 | 192422 +09 53 55  26/9/95 900
IRC -+10420 1926 48 +1121 17 27/9/95 1800
M 1-91 1932 57 +26 5240 11/6/97 2700
BD --303639 193445 -+303059 27/9/95 60
M 1-92 1936 18 +29 3249 10/6/97 600
HM Sge 194157 +16 44 40  24/4/96 600
IRAS 19475+3119 1904724 42928 12 10/6/97 300
HD 187885 1952 53 —17 01 50 27/9/95 300
M 3-60 200422 +33 3859 27/9/95 900
IC 4997 2020 03 +16 43 58 09/9/97 180
IRAS 2046243416 2048 16 +34 2730 02/9/97 1800 |
CRL 2688 210219 4364138 06/9/97 2700 |
IRAS 22223+4327 2224 31 -+43 43 03 02/9/97 1800
SAO 34504 222910 +54 5106 03/9/97 1200
BD 4394926 22 46 11 -+40 06 27 06/9/97 1800
HB 12 9326 15 -+58 10 54 26/9/95 480
7 And 933340 +48 4906 26/9/95 900
R Aqr 234349 —151703 27/9/95 1100

TABLA 2.2: Lista de objetos observados con €l echelle (continuacién)

Para calibracién de longitud de onda se hizo la extraccion de los espectros de la lJampara .

HeAr. Se usé una funcién de Chebyshev de orden 6 a lo largo de la dispersién y una de

orden 5 perpendicular a ésta. Se consiguid un ajuste en la longitud de onda con precisién.

~0.2 pixeles, esto equivale a ~2 km s™* a cualquier longitud de onda. Para determinar la
incertidumbre en la longitud de onda en los espectros se midieron las lineas producidas en
la. atmoésfera terrestre y se encontrd que su posicién concuerda con un error de 5 km s~L.
Este valor es mayor que la precision del ajuste (2 km s7'); la diferencia tiene origen en

flexiones mecédnicas del espectrégrafo.

Se usaron todas las estrellas estdndares observadas de cada noche para conseguir la -
funcion de sensibilidad del detector. Una vez obtenida, esta funcién se usé para calibrar .

los espectros de cada noche. Se calculd la masa de aire er cada espectro y se corrigio por
extincion atmosférica. _ . o

Para los objetos M 2-9 y M 1-91 cuya fotometria se reporta en los Capitulos 6 y 7 se
tubo un cuidado especial en la calibracion del flujo de los e3pectros; Para probar que la
calibracién en flujo es confiable se calibraron las estrellas estandares de cada noche y se

compararon con el espectro reportado por Hamuy et al (1992). La Figura 2.1 muestra esta

comparacién para el caso de una estrella estandar (HR 5501) observada la misma noche
de observacién de M 2-9. La coincidencia entre ambos espectros es buena, la diferencia
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es menor al 3%. De esta manera se muestra que las intensidades relativas de las lineas
medidas en diferentes 6rdenes del espectro es confiable. Sin embargo, el ajuste a la funcén
de sensibilidad a las longitudes de onda de las lineas de Balmer del HI es ligeramente
mas complicado que en el resto del espectro debido a que la linea es muy intensa en estas
estrellas. Se estima que debido a este efecto el ajuste de la funcidén de sensibilidad en las
lineas de H I puede tener un error de hasta el 10%, el cual serd considerado en los estudios
de estos objetos. Ademas para determinar el error en €l flujo relativo de las lineas en los
objetos M 2-9 y M 1-91 se tomé en cuenta el error debida a la medida de la linea, Ia cual
“es consecuencia de la senal a ruido de ésta. ' : o
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FiGURA 2.1: Espectro azul de la estrella estindar HR5501. Se sobreponen log valores reportados
por Hamuy et al. (1992) para la misma estrella, La figura muestra que la calibracién en flujo en

los 29 érdenes del espectro echelle es adecuada

El método de reduccién descrito anteriormente se empled también en los-espectros rojos
tomados para la nebulosa planetaria M 2-9.

Para el caso de las observaciones con rendija larga de los especiros abtenidos en los
objetos M 2-9 y M 1-91 se calibro6 en longitud de onda usando la calibracién descrita para
los espectros de los nicleos. La escala de placa para este equipo se estimd a partir de
tamafio proyectado en el detector de las lineas del cielo con diferentes tamafios de méscara.

2.3 Observaciones y reducciones de imigen directa en luz vi-

sible de las nebulosa planetarias bip olares M 2-9y M 1-91

Para comparar la cinematica de los lobulos obtenidos a partir de los espectros de rendija

larga se hicieron observaciones de las nebilosas pl:_inétarias bipolares M 2-9 y M 1-91 en

imagen directa de luz visible. En esta seccién se describen las observaciones, asi como él
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Filtro g AN TM. TL. M29M29 MI101 MI191

A A % % Fecha T.Exp.  Fecha T. Exp.

[O 1] 4365 10 47 46 4/06/97 600 - -
continuo 4772 44 50 - 5/06,/97 300 - -
HB 4871 49 71 70 5,6/06/97 2100 5/06/97 1200
[O1II] 5016 51 72 69 5,6/06/97 1500 5/06/97 1200
continuo 5050 50 - - 4/06/97 600 - -
INIT] 5789 27 60 59 4/06/97 600 6/06/97 900
Hel 5881 32 63 62 4/06/97 600 6/06/97 900
continuo 5954 36 75 - 4/06/97 600 - -
Ha 6564 11 38 36 4,6/06/97 2700 5/06/97 - 1200
[NII] 6586 11 57 55 5,6/06/97 1800 5/06/97 900
. continuo 6650 47 64 . 5/06/97 1200 5/06/97 900
[S 11] 6717 10 59 59 . 5,6/06/97 2400 5/06/97 1800
[S 17] 6733 11 65 63 4/06/97 1200 6/06/97 - 1500

TaBrLa 2.3: Caracteristicas de cada uno de los filtros, fechas de observacién y tiempos de exposi-
cion de las observaciones de imagen direcia en luz visible para las nebulosas M 2-9 y M 1-91. Las
caracteristicas en los filtros se refieren a la longitud de onda central, ancho del filtro, transmitancia
porcentual en el maximo y transmitancia porcentual centrada en la longitud de onda de la linea
observada (Bohigas 1992).

procesamiento de las imdgenes.

2.3.1 Observaciones

Las observaciones fueron realizadas durante los dias 4, 8 y 6 de junio de 1996 en el Obser-
vatorio Astronémico Nacional de San Pedro Mértir, usando el telescopio de 1.5-m de razén
focal £/13.5. Se us6 un CCD Tektronix TK1024AB de 1024x1024 pixeles. La configura-
cion del telescopio y el detector dan una escala de placa de 0.24" /pixel. Mediante filtros
angostos centrados en las longitudes de onda de algunas lineas importantes, se obtuvieron
imagenes con una buena relacion sefial a ruido. En la Tabla 2.3.1 se reporta la longitud
de onda. central {Ag}, ancho {AX), transmitancia porcentual en el méximo (A)) y transmi-
tancia porcentual en la linea (AX) para cada uno de los filtros. Esta tabla también reporta
las fechas v el txempo de EXpOSIClén de las observacmnes en las dos nebulosas planetarias.

Se obtuvaero_n observacicnes d_e campqs ‘planos y corriente oscura en cada una de las
noches. Los campos planos se realizaron en cada filtro utilizando el brillo del cielo durante
el crepasculo.
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2.3.2 TReducciones

Las imégenes se pfocesérdu utiliia;ndo el paqiiete de reduccién IRAF. Todo el proceso de
depurado de las imagenes que ge tealizd fué el habitual para este tipo de datos y por ello
finicamente se cita cada uno dé los procesos, sin entrar en detalles

El procesado consisti6 en la sustraccion del bias y el aplanaxmento de las imégenes.
Tanto el bias como los campos planos empleados fueron el promecho de varias observaciones
con el fin de conseguir una buena relacién de sefal a ruido. Se limpiaron las imégenes de
rayos cosmicos y se restod la, contribuccion del cielo en cada imagen haciendo pré)medios
de las cuentas en zonas de la imagen donde no hay estrellas. Se alinearon y rotaron las
iméagenes para conseguir la misma posicién y orientacién en todas las imégenes y se sumamn
las imédgenes de un mismo filtro. Para correglr las imégenes por diferencias en el tzempo
de exposici6n, variacion de las condiciones fotometmca,s de-la atmésfera, ancho del filtro y
transmitancia de éste, se calculd un factor de normalizacién. El factor de norma.hz,a.mén
que mejor resultado tuvo fué el obtenido a partir de 1a fotometria, realizada a todag las
estrellas del campo. Una vez normalizadas todas las magenes se resto el continuo. La
calibracién del flujo en cada linea se hizo comparando el nitmero de cuentas obtenidas en
el niicleo con el flujo obtenido de la espectroscopia echelle en esta misma zona. El seeing
resultante de las imdgenes, medido a partir de FWHM en obJetos estela.res del campo,
varia entre 0. 6 1.1 seg arc. - -

2.4 Observaciones y reducciones de imagen directa en el in-
frarrojo cercano de la nebulosa bipolar M 2-9

Con el propésito de comparar la imégenes obtenidas en luz visible de la nebuwlosa planéﬁaria,
bipolar M 2-9 se realizaron observaciones en el infrarrojo cercano de este mismo objeto.

2.4.1 Observaciones

Las observaciones se hl(:leron el 30 de ma.yo de 1998 en el Observatomo Astronomlco Na~ _ |
cional en San Pedro Martlr usando el telescopm de 2.1-m con una razén focal f/ 13.5. Se
empleo la cdmara. mfrarmJa CAMILA (Cruz~(?ronzalez el al. 1994a, 1994b). La conﬁgura_ N
cién del 51stema consiste de un detector NICMOS.3 de HgCdTe 256x256 pixeles con una.
respuesta espectra.l 1-2.5 ym. El mstema proporciona, una. escala. de placa de 0, 3"p1:-ce1 -1
Para las observaciones se empled un juego de filtros cuyas ca.ractenstlcas se describen en la
Tabla 2.4. En esta tabla se reporta también el tiempo total de mtegracmn para cada filtro.

Corio se recomienda para observaciones en el 1Ilf1’&1‘1‘030, se alternaron a las observacmnes
de la nebulosa con observaciones de cielo. Esto con el proposzto de extraer la radiacién de
fondo. Para cancelar la émision térmica del telescopio se tomaron campos planos del c1e10
con cada filtro bajo condiciornies de alta y baja iluminacién. : 3
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Filtro A SA T. Baxp.
i i seg

Hel 1.083 (.01 360

Pary 1.004 001 720

Pags 1.282 0.12 500

[Fell] 1.644 0.016 480

Hy,v=1.0,5(1) 2122 002 270
Ho,v=2-1,5(1) 2.248 0024 360

Bry 2.166 0.02 500
J 12 028 150
H 1.6 027 55
K’ 226 035 38

Tasra 2.4: Caracteristicas de los filiros de imagen directa infrarroja CAMILA y tiempo
- de exposicion de M 2-9.

2.4.2 HReducciones

La imagenes presentadas en el Capitulo 6 son la combinacién de varias imigenes tomadas
con cada filtro. Bl proceso de reduccion para cada imagen consistié en la extraccion del
bias, correccién por no-linealidad del detector, aplanamiento de las irndgenes y sustraccion
del cielo. ' '

La correccién por no-linealidad del detector se realizé como lo sugiere el manual de
CAMILA {Cruz-Gonzélez et al. 1996). Se emplearon los valores de los pardmetros de
linealizacién y ®ffset" electrénico para cada umo de los cuadrantes reportados en dicho
manual. Para el aplanamiento de las imagénes se combinaron separadamente los campos
planos de alta y baja iluminacién de cada filtro. La diferencia entre estas dos iméagenes se
restd tanto a imégenes del objeto como del cielo. Para corregir por la radiacién de fondo se
combinaron todas las imagenes tomadas en posiciones cercanas al objeto. La cancelacion
de la contribucién de estrellas en el cielo se hizo usando un filtro de mediana.

Se alinearon y rofaron las imagenes para conseguir la misma posicién y se sumaron las
de un mismo filtro.
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Capitulo 3

CARACTERISTICAS
ESPECTRALES DE 1.OS OBJETOS

En este capitulo se reportan las caracteristicas generales de los dato tomados con el espec-
trografo echelle de los objetos de la muestra. Se describe la naturaleza de los perfiles en la
linea Ha. Se clasifican dependiendo. de sus rasgos principales y se discuten en términos de
su estado evolutive. Con ayuda del diagrama color-color de IRAS se discuten los diferentes
estados evolutivos en furncién de las cascaras de polvo que log rodean. nuo

3.1 Clasificacion de los espectros

Se busco el tipo espectral de todos los objetos para relacionarlo con las caracteristicas de
los perfiles en la linea Hee. Dado que, tanto el tipo espectral como la clase de luminosidad,
varia de autor a autor, en este trabajo se reporta la clasificacién espectral tomada de la
base de datos SIMBAD?! . Hsta informacién se reporta en la columna (2) de la Tabla 3.1.
Es importante notar que algunos de los objetos han sido clasificados como super gigantes.
Esto contradice a los modelos de evolucién de estrellas de 1 a 8 Mg (ver por ejemplo,
Schénberner 1987) que predicen que no es posible obtener luminosidades tan altas. En este
trabajo no se discutiré esta discrepancia pues no es de importancia para los resultados de
esta fesis. ' | )
Los especiros en luz visible tomados para este trabajo con el echelle a los diferentes
objetos de la muestra exhiben caracteristicas muy diversas. Mientras que unos aparecen
como estrellas frias gigantes de tipo Mira, otros muestran claramente espectros tipicos de
nebulosas planetarias. Intermedio a estos dos extremos evolutivos se pueden distinguir en
la muestra objetos con caracteristicas muy diversas. Para su descnpcmn en esta seccién
ge separan los objetos con espectro predommantemente estelar de aguellos con espectro de
tipo nebular. La Tabla 3.1 resume esta informacién. Las colummnas (3), (4) y (5) indican
diferentes caracteristicas de los objetos que tiemen continuo estelar brlllante n:uentra,s que
la columna (6) indica los objetos que muestran un espectro de tipo nebular.

'Base de datos operada por CDS, Strasbourg, Francia
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TaBLA 3.1: Resumen de las caracteristicas espectrales de los objetos de la muestra.

(1) (2) (3) (4 {5y (6 (7) (8 {9) (10
Me 2-1 ? A emis B3 NP
Sn 1 ? A emis ES NP
Na 1 ? B  emis R* NP
NGC 6302 ? A emis BT NP
M 2-11 -7 A emis E' NP
IRAS 17395-0841 ? A emis + - NP
NGC 6572 0 A emis R' NP
IRAS 18186-0833 ? A cemis - NP
M 3-28 ? ‘A emis B* NP
Hu 2-1 ? A emis B® NP
NGC 6720 " B emis E* . NP
IRAS 19154-4-0809 - 7 B’ emis NP
Vy 22 Be B emis + BY NP
HB 12 - 7 A emis + - BY - NP
IRAS 1806242410  Bllllpe "t B emis . NP
SwSt 1 T WC + A emis + NPWC
BD +303639 WC + A emis 4+ RI® NPWC
R Aqr MT7llpevar 4+ 4+ 4+ A  emis B®  simb
R And Se e emis simb
R Scl Ci1 O S emis carb.
IRC +50006 G + o+ o+ emis carb.
CRL 618 B0 B dob + "B NP
M 2-9 Be A dob + B! NP
M 1-91 Be A dob + B! NP
M 3-60 - B B - dob +. NP
1C 4997 7 A dob + B NP
M 1-92 - B0O.5IV + B dob + B2 NP
HM Sge M + 4+ 4+ A dob + B®* simb
7 And ' k M6.5 4+ 4+ -+ B dob i simb .
EGAnd -~ ~  M2le + + 4+ - dob © 0 simb
89 Her . . F2lbe + ~ PCyg . PAGB
ACHer Pdlbpvar + ‘PCyg . PAGB
TRAS 2046243416  BL5la 4+ B PCyg + NP
TRAS 0252844350 A 4  comp ~ PAGB
BS 382 Fola + " comp  PAGB
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@ . (2) (3) & (5 (6 (7} (8 (9 (10)

IRAS 0214345852 A - + comp PAGB
HI> 89353 . B9.5Ib-11 + comp PAGB
HD 105262 B9 + comip PAGB
HD 112374 F3la + comp PAGB
HD 161796 F3lb -+ comp B PAGB
IRAS 18095--2704  F3lb ok comp .PAGB
HD 179821 Gbla + comp PAGB
IRAS 1947543119 F3Ib + comip PAGB
HD 187885 -F2/F3lab + comp PAGB
IRAS 2222344327 G0la + comp ‘ PAGB
SAO 34504 G5la + ‘comp  PAGB
BD +394926 B8 + comp ~ PAGB
CRL 2688 F5Tae +  + comp B’ PAGB
IRC +10420 F8la +  + comp + B! PAGB
IRAS 09371+1212 M4 + 4+ abs B*  mira
RU Cry M2 + -+ abs mira
CIT 8 : C -+ abs carb.
TRAS 15465+2818 - GQlab:pe + ‘ abs carb.
BS 7193 KiIII 4 abs - carb.
NML Tau . M6me + A+ " mira
R Vir M4.5ille +  +  + mira
RU Vir Rpevar + + mira
WX Ser MS8.5 + + mira

1 Hste trabajo *Trammell & Goodrich (1996) 3Gorny et al. (1957) *Machado st l. (1996) 3Stafighellini et al.
(1992) SCorradi & Schwarz (1995) THST Archive ®Zhang & Kwok (1998) 9Corradi et al. (1999) ll’Sa.ha] & Trauper
(1998) 1Jones et al. (1993) 1% Skinner ef al. {1994) ‘

TaBLA 3.1: Resumen de las caracterfstié‘as espectrales de los objetos de la muestra (ver
secciones 3.1 y 3.2). Las columnas se refieren a la siguiente informacion: (1) nombre del
objeto, (2) tipo espectral, {3} evidencia de contmuo estelar y bandas moleculares, (4} evi- -
dencia de continuo estelar y lineas atémicas en absorcion, (5) evidencia de continuo estelar
y lineas permitidas en emision (las lineas prohibidas estdn ausentes), (6) evidencia de es-
pectro nebular {A=alto grado de ionizacién, B= bajo grado de ionizacién), (7} clasificacién
de perfil en la linea Hea, (8) evidencia de alas extendidas en la linea Hey, (9) morfologfa del
objeto (B=bipolar, E==eliptica, R==redonda), (10) clasificacién dada al objeto. El simbolo
-+ indican la evidencia positiva. :
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3.1.1 Espectro predominantemente estelar

Continuo y lineas en absorcién _

La evidencia del continuo estelar, o la ausencia del mismo, es uno de los rasgos que
més sobresalen en los espectros de los objetos de la muestra. Lo anterior depende de
que tipo de radiacion es la que domina el espectro: las lineas en emisidn o el continuo. En
ausencia de lineas en emisién el espectro es dominado por un continuo y lineas de absorcién

correspondientes a la temperatura de la estrella con un enmJemmlen{:o producido por una -

cascara de polvo formada durante la fase del superviento.

Algunos de los objetos que muestran el continuo estelar presentan bandas moleculares
de Ti0, Ca, CN, y CH caracteristicas de estrellas frias con tipos espectrales M, C y § (Tabla
3.1 columna 3). Ocho de los objetos con bandas moleculares ademés muestran lineas en
emision. Estos objetos se pueden clasificar en dos grupos. En el primero las lineas de
emision son las lineas de resonancia H y K del Call y la linea He, estas estrellas son
conocidas como estrellas de carbono, son estrellas frias y la existencia de lineas de emisién
son indicadores de actividad cromosférica. En la muestra encontramos 3 de estos objetos:
R Sel, IRC+50096 y R Vir . En el segundo grupo las lineas en emisién son practicamente
las mismas que se encuenfran en nebulosas planetarias, lo que indica la presencia de una
envolvente de‘baja densidad ionizada y de alta medida de emisién. Este grupo de .Obj'etos
son estrellas simbidticas, las cuales estdn compuestas de una estrella fria de tipo espectral
M y otra caliente més evolucionada que produce la ionizacion del gas que las rodea. En la
muestra encontramos 5 objetos de este tipo: R And, EG And, HM Sge, Z And y R Aqr.

Se encontraron 17 objetos con caracteristicas de estrellas gigantes con tipos espectlales
B, A, F y G. Sus espectros muestran un continuo brillante y lineas de absorcién princi-
palmente de hidrogeno. Gran parte de estos ob;etos muestran una componente débil en
emision en la linea He.

Continuo y lineas en emisién

En 2 objetos se encontraron lineas permitidas en emisién de baja ionizacién (Fe II y
St IT), sobrepuestas a un continuo estelar. La ausencia de lineas prohibidas en sus espectros
indica que la emision proviene de un gas de alta densidad que rodea una estrella que no ha
* alcanzado la temperatura suficiente para ionizar el gas (T.rp < 35000 °K). Los objetos con
estas caracteristicas son IRC+10420 y CRL 2688. Sus tipos espectrales son F8la y Fblae
respectivamente. Ambas muestran enuszén extendlda de una céscara de polvo reﬁectora N
son indicio de un gla.do evolutivo inmediato anterzor al de nebulosa planetaria.

3.1.2 Espectro predominantementé néb'ulall." ,. ,

En esta clasificacién entran los objetos que muestran un espectro de emisién sobre un
continuo débil o no detectable. Estos espectros muestran lineas prohibidas ([N 1], [O 11j,
[S IT] [O 111}, entre otras) y permitidas (H I, He I principalmente). El grado de ioniza-
cién del gas varia de objeto a objeto. Dada la manera de seleccién de la muestra, gran
parte de los objetos muestran bajo grado de iomizacién o un especiro en emisién més
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pobre que el de una nebulosa planetaria evolucionada. El grado de ionizacion ests corre-
lacionado con la temperatura de la estrella central. De tal manera que estrellas de baja
temperatura no serdn capaces de producir lineas de [O III], por gjemplo. Es el caso de las
pre-nebulosas planetarias CRL 618, Na 1, Vy 2-2, IRAS 17395-0841, IRAS 19154-+0809,
IRAS 1806242410, IRAS 204623416, M 3-60, M 1-92, NGC 6720 y la estrella simbi6ti-
ca 7 And. Por el contrario, las nebulosas planetarias Me 2-1; Sn 1, NGC 6302, M 2-13,
NGC 6572, IRAS 18186-0833, M 3-28, Hu 2-1, Hb 12 SwSt 1, BD+303639, M 2-9, M 1-91,
1C 4997 y las estrellas simb6ticas HM Sge y R Aqr presentan un espectro méas parecido al
de una nebulosa planetaria evolucionada.

Para que se produzcan las lineas prohibidas se requieren densidades relativamente bajas
~ 10% cm™3. Por lo tanto la presencia de estas lineas en los objetos de esta clasificacion
nos indica que ha disminuido la densidad del cascardn de gas y polvo circunestelar como
resultado de su expansion.

En la columna (6) de la Tabla 3.1 se indican los objetos que muestran emisién nebular.
En esta columna se hace diferencia entre el alto (A) o bajo (B) grado de ionizacién.

3.2 Caracteristicas de la linea Hao

Gracias & la abundancia del 4tomo de hidrogeno y a la alta probabilidad de transicion de ! S

la linea Ho, ésta linea es el rasgo mAs comin en toda la muestra. La linea Ha exhibe B
caracteristicas muy diversas en los objetos de la muestra. En algunos objetos la linea @70 =7

muestra un perfil simple en absorcién o emision, en otros los perfiles son mucho mas
complejos v sugieren una superposicién de diferentes componentes. Sobrepuestos al perfil
central algunos objetos ademds exhiben perfiles anchos en esta linea.

3.2.1 Perfil central

Basados en la forma de la parte central de la linea Ho se han clasificado los perfiles en
5 grupos que se describen a continuacién. En algunos casos se usé también la linea HA
para distinguir entre una clasificacidn y otra pues Ho mostraba caracteristicas de dos
clasificaciones.

Perfiles en emisién de una sola componente (emisién simple)

Los objetos en esta clasificacién muestran (a esta resolucién espectral) una sola compo-
nente en la linea Ha en emisién. La Hnea es intensa y est4 sobrepuesta, en la mayor parte
de los casos, a un continuo débil {(Figura 3.1) . El perfil puede ajustarse satisfactoriamente
con un perfil gaussiano. La Tabla 3.2 muestra los anchos a potencia media (FWHM) en
unidades de km 8! y estos tienen un valor entre 17 y 64 km s~1. El ancho reportado en
esta tabla se ha corregido poy el ancho instrumental.

Comn este tipo de perfil se encontraron 21 objetos. De estos, 17 son nebulosas planetarias,
dos de éstas tienen micleo de Wolf-Rayet (SwSt 1 y BD-+30 3639). También hay dos
estrellas simbidticas (R Aqr y R And) y dos estrellas de carbono {R Scl e IRC-+50096}
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El origen de los perﬁles He es nebular, excepto en el caso de las estrellas de carbono
donde la hnea He proviene de actividad cromosférica.

Se conoce la morfologia de 13 de los objetos en esta clasificacién, de los cuales 6 son
bipolares, 4 son elipticas y 3 redondas.
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FiGURA 3.1: Perfiles simples de Hex en emision
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Objeto FWHM({Ha)
km g?
Me 2-1 62
Sn 1 ' 37
Na 1l B4
NGC 6302 49
M 2-11 o 25
IRAS 17395-0841 34
NGC 6572 28
IRAS 18186-0833 37
M 328 31
Hu 2-1 S 1
NGC 6720 - 84
IRAS 19154-+2410 46 -
Vy 2-2 . 46
HB 12 42
IRAS 180622410 35
SwSt 1 ' 17
BD4-30 3639 63
R Aqr 60
R And 60
. R Scl B4
IRC+50096 46
TRAS 15532-4210 243

TaBLA' 3.27 Ancho a potencia media de las lineas Ha que muestran emision simple.

Perfiles de doble pico

Los 'bbjetos en esta clasiﬁcacién muestré,n lag linea de Ho en emisién y para ajustar
el perfil es necesarm suponer dos Componentes a diferente velocidad. La linea Ho en los
objetos de esta CIaSIﬁcacmn es més ancha que para el caso de los objetos con perfiles
simples. La separa.cmn en velocidad entre los dos picos de los perfiles dobles se reporta en
la Tabla 3.3, la cual también reporta el cociente entre los flujos de las dos componentes Se
encontrd en todos los objetos que en la linea Ha el pico més brﬂlante se encuentra corrido
al rojo y el menocs brillante al azul (Figura 3.3). _

De los 9 objetos en esta clasificacion, 6 son nebulosas planetarias y 3 estrellas simbio-
ticas. Todos los objetos de los cuales se les conoce la morfologfa son bipolares. Ademas, 8
de los 9 muesi_:ra.ﬁ alas muy anchas en la linea He. En el Capitulo 4 se hace una discusion
de Ia naturaleza de estas alas. EG And, que es una estrella simbidtica, es el finico objeto
que no muestra alas exﬁendidas' posiblemente debido que el continuo intenso domina el
espectro a esta longztud de onda y no se puede chstmguu: una em1s:1én débil.

- Los perfiles de doble tlpo han sido comtumente relacsionados COn Una C43Cara en expan-
cién (Osterbrock 1989), o bien, con un viento bipolar. Esto producué una componente en’
emisién corrida al rojo, que corresponde al gas alejandose del observador, y otra corrida
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al azul, del gas que se acerca. Un viento con una tasa de pérdida de masa simétrica y en
ausencia de extincién producird un perﬁl simétrico respecto a la velocidad del sistema. Es
decir, la intensidad de las dos compon‘entés en emision serd la misma. En presencia de la
extincién local, la componente corrida al rojo serd maés débil que la corrida al azul debido
a que el gas que se aleja atraviesa una densidad columnar de polvo mayor. Sin embargo los
perfiles muestran lo contrario. La componente roja es mas brillante que la azul. Dado que
es poco probable que todos los objetos tengan una pérdida de masa mayor en la direccion
del gas alejandose, se espera que algtin otro mecanismo sea el responsable de la forma del
perdil.

La naturaleza de los perfiles de doble pico ha 51do interpretado en las estrellas simbiéti-
cas como el producto de 13 emision en un disco de acrecion alrededor de la estrella caliente
del sistema. Robinson et al. {1994) modelan perfiles de este tipo. Para explicar la asime-
tria en los perfiles de doble pico con uno de los picos mas brillante que el otro, ellos hacen
una suposicion adicional: o bien la asimetria es producida por una mancha caliente en el
material que esté acretando, o es generado por un eclipse en el gas del disco debido al paso
de la estrella compafiera. Tanto el eclipse como la mancha callente producirdn cambios
periddicos en los dos picos. Es decir, en algiin momento el pico brillante estard corrido al
rojo, ¥ en otro, al azul. Para este trabdjo se han realizado observaciones posteriores a las
que aquf se reportan a los objetos M 2-9, M 1-91, IC 4997 y M 1-92, y existen reportes de
alta resolucidn espectral en Hoa de M 2-9, 1C 4997, EG And v Z And y no hay evidencia
de cambios en la forma del perfil. De lo anterior se deduce que es poco probable que una
mancha caliente o eclipses en un disco de acrecién sean el origen de este tipo de perfiles.

En €] Capitulo 6 se hace un estudio méas detallado del perfil Ho en 1a NP M 2-9. Gracias
a que en este objeto se tiene una gran razoén sefial a ruido, se logré identificar un exceso
en la intensidad de Her que ni el enrojecimiento ni colisiones son capaces de explicar. Se
encontrd que una profundidad optica grande (r ~ 5} en la linea Ho puede explicar el
exceso en esta linea. Como consecuencia las lineas de Balmer {excepto He) se degradan en
diferentes fotones. Por gjemplo, un.fotén HF después de algunas dispersiones se degrada.
a un fotén Pao mas uno Ha, mientras que los fotones Ho no se pueden degradar. Estos,
.después de multiples dispersiones, logran escapar aumentando Ja intensidad de la linea. Un
resultado similar (exceso en la intensidad‘ y profundidad 6ptica grande) se encontrd para
_ el perfil de doble pico de Ho en el obJeto M 1-91, Capitulo 7. Este efecto de profundidad
6ptica puede formarse en un v1e11to con auto-absorcién. Este problema se ha. estudiado en
lineas de CO observada en discos en contraccion proto-estelares {Anglada et al. 1991) |

No fué pos1b1e realizar este estudio en todos los objetos con este tipo de perfil en Ho
pues el gran enrojemmlento en los objetos y la poca sensibilidad en el azul del detector s |
refleja en una msuﬁmente sefial en las lineas de Balmer provementes de niveles més altos al
de Hvy . Una manera smlple de estzmar el posﬂ)le efecto de profundidad optlca, es comparar
la forma de los perfiles en las lineas HS con los encontrados en Ho. Sila pmfundldad aptica
en esta linea es baja, es de esperarse que toda la serie de Balmer tenga. el mismo perfil. De
no ser asf se puede inferir que una profundlda.d 6ptica alta esté modificando el perﬁl Al
comparar ambas lineas (Ha con Hﬁ) se encuentran gra,ndes diferenicias en sus formas y/o
anchos. Solamente en los objetos CRL 618 ¥ HM Sge hay dzferenmas a.premables (a esta
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Objeto AV Intensidad Perfil
km s~t Relativa HA

EG And 50 0.31 simple
CRIL 618 57 0.22 dif.

M 2-9 70 0.27 dif.

M 1-91 45 0.25 simple
‘M 1-92 50 0.73 dif,
HM Sge 100 0.12 doble
M 3-60 95 0.40 simple
IC 4997 a0 0.22 simple
Z And 100 0.35 doble

‘TaBLA 3.3: Separaci6n e intensidad relativa entre las dos componentes (roja/azul) de los
tperﬁ_les Ha que muestran doble pico.

resolucién espectral). La Figura 3.2 muestra la comparacion de los perfiles Ha y HB. Como
se puede apreciar, en algunos objetos HZ muestra un perfil simple o diferente, ademés de
ser mas angosto que el de Ha. '

Existe al menos ofra nebulosa planetaria (ademas de las incluidas ex este estudio) que
muestran las mismas caracteristicas que los objetos con Ha de doble pico {bipolaridad,
aparente juventud en la fase de nebulosa planetaria, perfil ancho dé doble pico en Ha
y alas muy extendidas en esta linea). Es el caso de Mz 3 (Lopez & Meaburn, 1983).
Ademés existen otros 7 objetos reportados por Van de Steene et al. (2000) que curaplen
las mismas caracteristicas exc’eptb que la morfologia no se ha resuelto. Estos objetos sou:
IRAS 06053+1837, IRAS 08005-2356, IRAS 10348-6320, TRAS 11201-6545, TRAS 14488-
5405, TRAS 15155-5812 e IRAS 16594-4656. Esas caracteristicas tan peculiares observadas
en un grupo relativamente grande de nebulosas requerird de estudios sisteméticos méas
profundos en el futuro que expliquen la relacién del perfil con las condiciones fisicas de las
regiones centrales de estos objetos. |

Perfiles tlpo P Cyg o

Log objetos en esta c1a51ﬁca<:10n muestran perﬁles COD una componente en absorcién
corrida al azul ¥ una en emisitn corrida al rOJO (Figura 3.3). Estos perfiles son llamados
PCyey genera.lmente estan asociados a vientos producidos por la estrella. Més adelante se
discutird que un viento no es la mejor exphcac:lén para dos de los cuatro ob;etos que aqui
se reportan.

Los cuatro ob Jetos en esta clasxﬁcamén muestran caracteristicas espectrales poco homo-
géneas. La diferencia en las caracteristicas de los espectros requieren que sean discutidas
de manera independiente.

&9 Her y AC Her son estrellas Post-AGB de tipo espectral F1b. Son estrella,s variables y
su variabilidad tiene origen en pulsaciones de la estrella (Bakker et al., 1996} La forma del
perfil Ho varifa también y en algunas observaciones reportadas el perfil PCyg en esta linea
no esté presente en este par de objetos. En sulugar se observa un perfil de tipo cascarén. La
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TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

EG And CRL 618 M 2—9
Hex HB Ha HA Hot HA
—200 ~100 & !BO 200 -i00 0 100 zo0 —206 -0 G won 200 —-l‘(.‘ﬂ o 100 200 «200 -100 Q .IUO 700 -00 0 190 200
v (xms™") ¥ {kma™") v (kms™") ¥ {kma™") V {kma™'} v (ums™}
M 1-91 M 1-92 "~ HM Sge
He HfF Hex HE Hex HE
.Y - L L
=200 -00 O ¢ e ~100 O 100 200 —200 =300 @ 100 200-206100 4 10Q 200 300 200 100 Q 1an 2d0 ~oh o Ty o0
Vemsy ¥ {kma™) - - ¥ {uma™) v {ims™") . ¥ (kena™) ©v {ms*")
M 380 IC 4997 Z And
Ha HE Het HE Hex HE
. n h
200108 O 100 200 -100 O G0 200 ~i53100e50 @ 50100150 -100 0 100, 200 -30REURI000 1d020030¢ -100 O 100 200
: v {kma™") ¥ {ims™) v {kmey v (ums™") TV fums™) v {kma™') ' -

FicUura 3.2: Comparacién de los perfiles de las lineas Ho y Hf en los objetos con Ho de
doble pico. Todos los perfiles estan normalizados al méximo de cada linea. Sélamente el
objeto CRL 618 muestra perfiles iguales en ambas lineas. E1 FWHM y/o la forma del perfil

son diferentes en EG And, M 2-9, M 1-91, M 1-92, HM Sge, M 3-60, IC 4997 y Z And. Se
ha colocado e1 maximo de intencidad a v=0 km s .1,._

discusién de la naturaleza de este tipo de perfiles se rétomard en la siguiente sub-subseccién
donde se discuten perfiles que se han clasificado en este trabajo como compuestos. Por
ahora soio se dird que los perfiles de estos dos objetos tienen origen posiblemente en las
pulsaciones de la estrella.

IRAS 2046243416 es una nebulosa planetaria de muy reciente formacion. En los es-
. pectros obtenidos en este trabajo se detecta un perfil PCyg en las lineas de HI y He L
Existen estudlos reahzados anteriormente en este objeto que rep0rta.n grandes variaciones
con pemodos de tiempo de horas Yy ca.mblos 51gmﬁcat1vos en el espectro de dlferentes anos
‘ ».'11-552 _ m‘:.u:slznlalaz-lm.:.z:r

48 Her AC Har

6355 G560 585  BSY0
. AR Iy

6555 GSEC G963 6570 . B548 ES50 5555 BE60 BSES 6570 6553 6360 GMES 6570
O athy : R3%)] .

FIGURA 3.3: Perfiles Ha del tipo P Cyg.
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Objeto Voo M (Mgafo™!)
kmal Vo otrog

89 Her -250 10~9 10-7

AC Her. -320 5% 10710

TRAS 20462+3416 -180 3x 107 10-5

M1-92 - =760 . 10™% 5.6 x 10~¢

(2) Bujarrabal et al. (1998ab), (b) Capitulo 4, (c) Seaquist et al. {1991)

TaABLA 3.4: Velocidad terminal medida en lineas He con perfil del tipo PCyg

(Smith & Lambert, 1994; Garcia-Lario et al. 1997). Las variaciones de unos cuantos dias
son atribuidas a pulsaciones estela.rés y los cambios en afios, al cambio en la temperatura
estelar. La existencia de perfiles de tipo Pcyg observados tamubién en el espectro ulira-
violeta y alas en la linea He hacen suponer que se trata de una estrella que ha tenido un
episodio de pérdida de masa reciente. Ver més detalles sobre el perfil y su interpretacion
en este objeto en el Capitulo 4. .

M 1-92 es una nebulosa planetaria de muy baja ionizacién y muestra perﬁles muy
complejos en la mayor parte de lineas permitidas. La linea Ha {entre otras) tiene una com-
ponente en absorcion corrida al azul, una componente en emisién con doble pico separada,
mas de 500 km s71 de la absorcién y alas extendidas. Este tipo de perfil tiene origen en
pérdidas de masa asimétricas. Se discutiré la naturaleza de este objeto con mayor detalle
“en el Capitulo 8

Aungue no es claro que la naturaleza del perfil P Cyg indique un viento, a continuacién
se hace la estimacion de la tasa de pérdida de masa (M) a partir de la velocidad terminal
(V). La ecuacién que relaciona estas dos caracteristicas de los vientos supone que se
trata de un viento épticamente delgado y esta dado por (ver seccion 4.3.1)

log(MueRY®) = —1.37 + 2.07 log{L./10%), (3.1)

donde M esti dado en Mg afio™!, vee en km 871, Ry en Re y L, en Lg (Lamefs &
Cassinelli 1999). Se tomé Ry y L. de los modelos para cada tipo espectral {Allen 1991)
v se midié la velocidad terminal en la linea He en estos objetos. Las tasas de pérdida de
masa estimadas se reportan en la Tabla 3.4. Como se puede apreciar, la diferencia entre
ambas estimaciones es alrededor de dos érdenes de magnitud, de lo que se concluye que las
lineas estan formadas en un gas Opticamente grueso o que su origen no es necesariamente
un viento.

Perfiles compuestos .

Los objetos en esta clasificacion muestran perfiles complejos en la linea Ha (ver Figura
3.4). Aunque las formas son muy diversas todos los perfiles parecen ser el resultado de
upa o mas componentes en absormén v de una en emisién centradas apro}ama.da.mente a
la misma longltud de onda. '

Los obJetos de la muestra que entran en esta clasificacién son 16. Sus espectros estén

45




Caracteristicas espectrales de los objetos

dominados por un continuo estelar y lineas caracteristicas de estrellas giganfes con tipos
espectrales B, A, F y G. Solamente los cbjetos IRC+10420 y CRL 2688 muestran lineas en
emision en otros dtomos. IRC+10420 muestra ademas alas anchas en la linea He {Capitulo
4). A pesar de su espectro principalmente estelar, existen tres objetos a los cuales se les
ha detectado emisién extendida en longitudes de onda mayor a la del visible. Es el caso de
CRL 2688, HD161796 (observadas en el infrarrojo) y IRC+10420 (radio), todas muestran

morfologia bipolar.
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FiGURA 3.4: Perfiles Ha compuestos

La Figura 3.4 muestra los perfiles en Ha de los objetos en esta claéiﬁcacién Para su
descripcion se han clasificado en diferentes £Tupos depend1end0 de la forma del perfil. En
esta figura se mdma el tipo espectral del objeto y Ia clamﬁcamon de perﬁl que se ha dado.

La Clasificacién I pertenece a perfiles que parecen tener tres compouentes. dos en .
absorcién (una ancha y una angosta) y una en emision. Los objetos en esta clwﬁ_camén :
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son HD 89353, HD 187885, HD 112374, CRL 2688, IRAS 18095-+2704, IRAS 1947543119,
HD 161796, BS 382 HD 179821, IRAS 22223-+4327 y SAQ 34504. En la literatura este perfil
es comunmente referido como perfil de tipo cascarén (por ejemplo, Trams et al. 1989).

Se buscaron en la literatura espectros de los mismos objetos con resolucién espectral
similar a la de este trabajo. Se encontré que el perfil Ho en algunos de estos objetos
muestra cambios en la intensidad de la componente en emisién, mostrando a veces perfiles
de tipo PCyg, PCyg inverso, perfil de tipo cascardn-o perfiles donde la componente de
emision es poco obvia (ver por ejemplo: Trams et-al. 1989; Lébre et al. 1996) .

En la literatura existen dos explicaciones para este tipo de perfil. La interpretacion
mas comin es que los perfiles son formados en un viento. Sin embargo existen pocos
estudios que reproducen los perfiles. Uno de estos es el realizado por Trams et al. (1989).
Ellos toman una muestra de cuatro objetos y encuentran que la tasa de pérdida de masa
necesaria para reproducir el perfil es sustancialmente mas alta que la predicha por los -
modelos en este tipo de estrellas. Un problema que se puede detectar de la interpretacion
‘de estos perfiles a partir de un viento es que los auntores no consideran la variabilidad de
la linea. Para estimar, en términos del viento, las implicaciones que tiene la variabilidad
de la linea observada hacemos referencia al trabajo de Cidale & Ringuelet (1993). En
egte trabajo los autores resuelven el problema del transporte radiativo en vientos estelares
variando la temperatura efectiva y las leyes de velocidad y temperatura en el viento. Para
" reproducir los cambios en el perfil Ho de HD 89353 observados en espectros tomados con
una diferencia de dos meses, es necesario una diferencia en la tasa de pérdida de masa de
alrededor de un orden de magnitud y diferentes leyes de velocidad en el viento 1o que es
muy poco probable. ' '

En la otra explicacién a este tipo de perfiles Lébre et al. (1996) proponen que la com-
ponente ancha es producida en la fotésfera de la estrella mientras que la componente en
emision es producida en la cromésfera. Para su estudio, realizan un monitoreo espectrosco-
pico en la estrella post-AGB 5A0 96709. En sus 21 espectros, tomados durante un periodo
de 14 meses, encuentran que la linea es fuertemente variable en escalas de tiempo de unos
cuantos dias. Los diferentes perfiles que muestra este objeto en la linea Ha tienen formas
muy similares a los encontrados en los diferentes objetos de la clasificacién 1. Lébre et al.
(1996) atribuyen este cambio a ondas de choque producidas por las pulsaciones caracte-
risticas de este tipo de estrellas. En este modelo, la emisién se forma en una region de
desexcitacién de la onda de choque que se propaga en la atmoésfera de la estrella como
consecuencia de la pulsacién. Por otra parte, la componente ancha en absorcién permane-
ce constante, indicando'que la temperatura de la fotésfera no cambia en un intervalo de
tiempo de afios. _ . “

Los perfiles Hoa con Clasificacion 11 parecen ser una extension de la Clasificacién I en
la cual la componente de emisién estd ausente debido a que las puisaciones' han dejado de
ocurrir en la cromésfera de la estrella.

Existen tres objetos que, aunque tienen perfil Ha compuesto, podrian tener diferente na-
turaleza a la descrita para los objetos de la clasificacién I y I1. Estos son IRAS 025284350,
TRAS 0214345852 y IRC--10420. Se describen a continuacion: ' '

IRAS 0252844350 muestra un perfil PCyg inverso. Este perfil se puede apreciar tam-
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bién en la linea e I 4471, Este objeto ha sido muy poco estudiado y no existen espectros
reportados de este objeto que muestren que sus perfiles son variables. De no haber varia-
bilidad en el tipo de perfil es posible que el pexrfil tenga origen la acrecién de un gas.

IRC+10420 muestra dos componentes en emisién una corrida al rojo y otra al azul a
+50 km s~} de la velocidad de la estrella central. A partir de observaciones realizadas en
las lineas de H I en longitudes de onda del infrarrojo, Qudmaijer et al. (1994) concluyen
que el perfil estd formado en un viento bipolar donde la componente corrida al azul se ve
mas intensa gue la corrida al rojo (contrario a lo observado en los objetos de perfil de doble
pico discutidos en esta seccién) debido a un efecto de extincion.

IRAS 0214345852 es una estrella de tipo espectral A, Muestra una componente en
absorcién ancha aparentemente formada en la fotésfera de la estrella v una componente
angosta en emisién centradas a la misma longitnd de onda. Todas las lineas de Balmer en
este objeto muestran el m1smo perﬁl Se piensa que la emision es formada en 1a. cromosfera ‘

Perfiles en absorcidon _
Los objetos en esta clamﬁcacmn tlenen la linea, Ha con un perfil simple en a.bsorc:lén

sobre un continuo estelar tipico de estrellas tardias. Estas lineas se forman en la fotésfera
de la estrella. La Figura 3.5 muestra estos perfiles en absorcion.

'
IRAS 09371+1212 CiIT B IRAS 15455+2818° BS 7193

TESIS COR
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FIGUra 3.5 f’erﬁles Her en absorcion

3.2.2 Alas en la linea Ho

Como se ha mencionado en esta seccién algunos objetos muestran alas simétricas en la

linea Hee. Estas alas alcanzan velocidades de mas de 1000 km s71. M 2-9 es el caso mas

" extremo pues en los espectros que se obtuvieron en este trabajo se pueden detectar alas
con un ancho mayor a 5,000 km s~L.

Se encontraron alas extendidas en los siguientes objetos: CRL 618, M 2-9, IRAS 17395-

0841, Vy 2-2, IRC+10420, M 1-91, M 1-92, HM Sge, M 3-60, IC 4997. IRAS 204623418,

Hb 12, Z And, BD+30°3639 y SwSt 1. La Figura 3.6 muestra tres ejemplos. El mecanismo

que da lugar a la formacmn de estas alas se dlscutu:é, con mayor detalie en el cap1tu10 4.

3.3 Posicién de los objetos en el diagrama color-color de IRAS

Se han realizado muchos estudios para ob jetos que_.;sé eﬁguent_ran_en la t#aﬁsicién de AGB
a nebulosas planetarias a partir de los flujos en el infrarrojo lejano tomados por el satélite
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Fiaura 3.6: Tres ejemplos de objetos que muestran alas en la linea He. A cada perfil se sobre
pone un producto del espectro para poder apreciar el ancho de las alas. S

IRAS. En el Apéndice B se hace una breve revisién de estos estudios y de los avances que
han aportado al estudio de la evolucion de las cdscaras de gas y polvo que dan lugar a una
nebulosa planetaria. - : : S .

La representacién mds usual de los datos IRAS? en la b1b110graf1a, remente ¥ Que em-
plearemos en este estudio es a partir del diagrama de colores donde los indices de color
[12]-[25] y [24]-[60] est4n definidos como sigue:

02~ 25 = ~25 log (Fua/Fas) . (2)

8] (60l = ~25 log (Fos/F). (33

Donde Flg, Fog vy Fsg son los ﬂujos observados a 12, 25 y 60 pm. Se ut1hzo la base de datos
SIMBAD para encontrar los colores IRAS de los objetos en la muestra. De los 58 objetos -
de la muestra 5 no estdn incluidos en los catdlogos defuentes puntuales IRAS.. :
La Figura 3.7 indica la posicién de los objetos en el diagrama color-color de IRAS.
Se han dividido los objetos depéndiendo de las caracteristicas observadas en los espectros
tomados en este trabajo. En todas las figuras se indica la secuencia evolutiva, Hamada

2Infra Red Astrondmical Satellite
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Ficura 3.7 Posiciones ocupadas en el diagrama color-coior IRAS para diferentes objetos de
la muestra. Se hen separado dependiendo del grado evolutivo distinguiendo la forma del perfil y
ge muestra la posicion de las estrellas simbidticas. La curva corresponde a la secuencia principal
infrarroja propuesta por Bedijn an 1987 y descrita en el Apéndice B

_secuencia principal del infrarrojo, entre las estrellas Mira y las QH/IR no-variables predicha.
" por Bedijn en 1987 (ver Apéndice B). En la Figura 3.7, {a) muestra la posicién de los
objetos que se encuentran en la fase AGB: estrellas Mira y estrellas de Carbono; (b) indica
la posicién de las post-AGB que son las estrellas de tipo espectral B,AF y G donde la.
linea Ho muestra perfiles compuestos, P Cyg y P Cyg inverso; (c) muestra la posicién
de las nebulosas planetarias haciendo diferencia entre los objetos que muestran Ha con
perfil simple de los que tienen Ha con emisién de doble pico; y.(d). muestra las estrellas .
simbidticas cuyo espectro es la combinacion de una estrella Mira y una nebulosa planetaria.
Se compar6 la posicion en el diagrama color-color de estrellas Mira y estrellas de Car-
"bono y nébulosas planetarias con lo encontrado por atros autores (van der Veen & Habing
1988). Se encontrd que las posiciones concuerdan satisfactoriamente. ' Lo
Las nebulosas planetarias se graﬁcamn con diferente simbolo en’el diagrama de colores
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haciendo diferencia entre las que muestran la linea Ha con perfil doble de las de perfil
simple. -Se encontrd que las de perfil de doble pico ocupan una zona diferente a las de
perfil sencillo {excepto IC 4897 localizado en {12]-[25]~ 2.5 y [25]-[60]~ —1). Esta zona
corresponde a objetos que poseen una envolvente de gas y polvo de temperatura mayor
(~ 500 K) que la del resto de las nebulosas planetarias {~ 200 K) sugiriendo una reciente
fase de pérdida de masa (Olnon 1984; Kwok 1993). Aunque la validez estadistica es pobre,
debido a que son muy pocas nebulosas planetarias en este estudio, este resultado indica
que la naturaleza del doble pico estd relacionado con las caracteristicas de la cascara de
polvo. Una manera de interpretar lo anterior es con la suposicién de una fase de pérdida de
masa reciente. Esto se ve reflejado en una envolvente con una temperatura mayor debido
a que la envolvente se encuentra a una distancia menor a la estrella central que en el resto
de las nebulosas y por lo tanto con densidad mayor en el gas circunestelar. Este resultado
apoya la propuesta en este trabajo de que los perfiles de doble pico se formen en un gas
opticamente grueso (ver discusién de perfiles de doble pico y Seccién 6.3.2). Se requerird
de ampliar la muestra para ver y se conserva esta tendencia.

Se encontrd de gue los objetos aqui clasificados como post-AGB, de acuerdo a sus
caracteristicas en el é6ptico, ocupan una zona bien definida en el diagrama color-color. Esta
zona es una franja recta que ocupa el final de la posicidn de las estrellas Mira que va de
(-2,2) a {5,0.5) en e! diagrama ([12}-{25], [25]-[60]) como se ve en la Figura 3.7. Esta franja
se sobrepore a la secuencia principal en la parte azul y a la de nebulosas planetarias en
la parte roja. De acuerdo con la definicion de Kwok (1993), propuesta a partir de los
colores TRAS estos objetos son llamados proto-nebulosas planetarias (Apéndice B). La
confusién de nombres radica en que estos objetos presentan caracteristicas de diferentes
estados evolutivos dependiendo de la longitud de onda a la que se observa. Lo interesante
del estudio realizado en este trabajo es que los objetos con caracterisitcas tan similares en
el 6ptico presentan una zona bien definida en el diagrama de colores infrarrojos. Esta zona
no habia sido reportada anteriormente quizé porque los estudios anteriores habian estado
restringidos al andlisis de etapas muy concretas en la rama asintética de las gigantes o en
estrellas OH/IR y porque no habia estudios que ligaran las caracteristicas dpticas de estas
estrellas gigantes con el diagrama color-color de IRAS. '

. Intentando dar una intrepretacién la zona de Ias post-AGB se buscaron relaciones entre
la posicién que ocupan en la franja encontrada en este trabajo y las caracteristicas del
espectro en el éptico. Se comparé la posicién con el tipo espectral, la clase de luminosidad
y tipo de perfil en la linea Ha. No se encontrd alguna correlacion.

Finalmente se encontro que la zona ocupada por las estrellas simbidticas esté restringida
para colores [12]-[25] entre -2 y 0. Una combinacién de la erisién térmica del polvo de la
cascara que rodea a la estrella gigante y la emision de lineas de la nebulosa determinan su
posicién en el diagrama.

51



Objetos con perfiles muy anchos en la linea He

52



Capitulo 4

OBJETOS CON PERFILES MUY
ANCHOS EN LA LINEA DE Ho

En el Capitulo 3 se habld de la presencia de perfiles anchos en la linea Ho en algunos
de los objetos; en este capitulo se presentan en detalle estos perfiles y se estudian los
posibles mecanismos que dan lugar a tal ensanchamiento y las implicaciones de estos en la
evolucién de una nebulosa planetaria. Los mecanismos estudiados son viento estelar, disco
de acrecidm, dispersién electrénica y dispersion Raman. Se encuenfra que para, el caso de
IRAS 20462+3416 el perfil puede ser exphca.do con un viento Imentras que en los obJetos
restantes el mecanismo méas probable es la dxspersmn Raman. o
En este capftulo, al igual que en los capitulos 3, 6 y 7, se ha cuantificado el ancho de
las alas en unidades de velocidad (km s™1) aunque para el caso de la dispersién Raman el
ancho no esta relacionado con el movimiento de un gas a esas velocidades. -~ -

4.1 Evidenci_a de péfﬁles anchos en la '_linea de Hae
En esta tesis se habla de obJetos con alas en la hnea ch para hacer referenc;a, a aquelios que
tienen un ancho a intensidad cero (FWZI) conszderablemente mayor al del ajuste de una o

mAs ga,ussmnas al perﬁl de esta linea. En prirmer lugar, o8 necesario elzmmar la posﬂ:uhdad
de que el FWZI sea alterado por efectos mstrumentales Por ejemplo se observo en las

lineas en espectros tomados con ia lémpara, de comparamon que para lineas muy brlﬂantes )

o saturadas la luz es chspersada en la dlrecczon de la Iongltud de onda. Como resulta,do

las lineas mtensas aparecen muy anchas a baja mtens:adad Para descartar que las alas'
anchas en Hea que se observan sean efectos instrumentales hemos c:omparado el nimero
de cuentas en el maximo de las lmeas con el FWZI Esta comparamén se hizo tanto para
las lineas de las lamparas de compara.cmn como para la linea Ha de todos los obJetos de
la muestra. Para este ejercicio se emplearon las. lineas mas brillantes con long1tudes de
onda similar a la de Ha que no estaban saturadas de los espectros de l4mparas de HeAr

observadas durante las noches que se observaron los objetos. La Figura 4.1 muestra esta
comparacion. Los cuadrados corresponden a las lineas de las lamparas y log tridngulos a
linea Her de los objetos. La linea continua en la figura 4.1 muestra el ajuste de una recta
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FIGURA 4 1: Comparaciéu de los anchos de la hnea He (en kom s71) de los objetos observados "
de la muestra (tna.nguic}s) con el ancho observado lmeas de blﬂlan‘ces de la la.mpara de HeAz'

{cuadrados).

por minimos cuadrados. La linea punteada v la linea a trazos indican 3¢ el valor de la
dispersion. Para estudiar los posibles mecanismos que producen alas en la linea Ho se han
seleccionado aquellos objetos que estan a la derecha de las lineas a trazos. Asf se encuentra
que cumplen con esta condicion los signientes objetos: M 2-9, IC 4997, IRC 10420, M 1-
92, M 3-60, IRAS 20462+3416, M 1-91, CRL 618, IRAS 17395-0841. A la izquierda de
la. zona delineada por las lineas punteadas se encuentran aquellos objetos cuyo espectro
+ muestra un continuc brillante en estas longitudes de onda. Este continuo mo permite
distinguir si exxsten las alas 0 no. Dado que el ancho méximo de las hneas de la lampara

/ de comparacion es de 1300 km s~ , se tomaran también en cuenta para el estudio de este '
capitulo aquellos objetos que tengan el ancho en las alas de Hamayor a éste valor. Estos -
objetos son HM Sge, Z And, Hb 12y Vy 2-2. Se han excluido las nebulosas planetarias con
ntcleo de Wolf- Rayet BD—§«30°3639 y SwSt 1 pues las alas en Hey estan contaminadas por
las alas de otras lmeas de emlslon propla.s de’la estrella central HM Sge v Z And han sido
anter;ormente reportadas por tener alas anchas (Schmld et al. 2000; Fernandez-Castro et
al. 1995). De los obJetos que se encuentra.n entre las dos lmeas ¥ cuyas velocidades sean
menores a 130{)km s~ 1se dird que, dada la senal a ruido con que fueron Observa.dos 10 se
puede asegurar la exlstenma de perﬁles ensanchados por procesos mtrmsecos en la, reglon
de em1s1on _ '

PaIa asegurar que el perﬁl Ho: es rea.l y no un efecto mstrumental se hlzo Ia, deconvo--'
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Objetos con perﬁlés'muy anchos en la linea Ha

s} 200 400 600 aod

FicURA 4.2: Perfil He de M1-92 deconvolucionado.

lucién utilizando el método de Lucy-Richardson (Lucy 1974; Richardson 1972). Para ello
se emples una subrutina de IDL (Interactive Data Language) lamada LUCY_ GUESS la
cual restaura el perfil a partir de un método iterativo. Para la ejecucién de dicha subrutina
se requiere de la forma del perfil instrumental o PSF (de sus siglas en inglés point spread
function). Se usé la suma de lineas de comparacién con la mejor sefial a ruido como el
PSF. La Figura 4.2 muestra el perfil He de M 1-92 y el resultado de la deconvolucién
sobrepuesta. Se puede apreciar de la figura que no existe un efecto instrumental en el
complejo perfil de este objeto. Desafortunadamente no fue pogible realizar este ejercicio en
los perfiles de Ha para todos los objetos pues algunos tienen muy baja sehal a ruido.

En las secciones signientes se discuten los posibles mecanismos de ensanchamiento de la
lfnea Ho de 13 de los objetos seleccionados. La Figura 4.3 mmestra los perfiles de las lineas
He de los 13 objetos. A la lina con escala normalizada, se ha:sobrepuesto una grafica de
la misma con de la intensidad amplificada para apreciar la forma de las alas al minimo de

su intensidad.

4.2 Caracteristicas principales de los objet-bs

En el Apéndice C se describen con més detalle las principales caracteristicas de los 13
objetos, y en la Tabla 4.1 se muestran los rasgos principa.lés del espectro de cada uno de los
objetos seleccionados. En ésta se indican los iones que presentan lineas de emision, lineas
de absorcién y el tipo espectral. Esta tabla da idea del estado evolutivo y de la naturaleza
de los objetos. La Tabla 4.2 nos da informacién de las cardcteristicas generales de los
objetos, su clasificacién més comin en la literatura, su morfologfa, la probable binaridad
y el tipo espectral, asi como el tipo de perfil en la lnea He y el ancho de las alas en las
lineas Her y HpB. En secciones posteriores se haré referencia a esta informacién.

Se buscaron correlaciones entre el ancho de las alas con diferentes cantidades observables
{(fujo y FWHM de la linea Ha, cociente Ha/H S enrojecido y sin desenrojecer, intensidad
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Objetos con perfiles muy anchos en la linea Ho
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FlourA 4.3: Perfiles Ha de ob;etos con alas muy a,nchas en esta Imea En la figura se
muestra la seccion del espectro entre 2000 ¥ +2000 km s~
para mostrar el detalle de las alas. En la misma reglén espectral mostrada se aprecmn las

lineas de [N I1] A 6548,6583 A, entre otras.
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Objetos con perfiles muy anchosen la linea He

Lineas Emision

Lineas Absorcién

Objeto. TE.
CRL 618 HI,[Fell],[NII],[O1],[OI11],[SIT] no detectable B0
M 2.9 HI,HeI,HeII,[ArIII],[G;:II],[FeI],[FeII] no detectable Be
[FeII1],[FeIV],[NTL), [NiIT], [NiI11]
[NAIV],[OT],[OIT], [OII], [SI[SII],Sill
TRAS 17395-0841 HI;HeI,[NII],{NéIII],[OI],[OIII],[SII] 1o detectable . - _
Vy 2.2 HI Hell [ArIII] [NII] [NeIl1],iO1], [OII] no detectable Of
[OITI,[SIT),[81TT] | S |
IRC 10420 HIT, Cr 1L, Fel, FelT Mg, SclT, SrTT, Till H,Call,CrILFelFell, ¥ 1a
, - Nal,Sill, TSIl
M1-91 HI,HelL{FelT] [NTIL[O1],{OIIT [STO,[SII]  uo detectable " Be
M 1-92 HI, Hel,[Call],{CrTI], [Fell],[NI] {NH] [01] 'HI, Call, [Fell], Hel, NI ~ BO.SIV
' [0111] (S, TilI | T
HM Sge HI HelI, Hell [ArIV] CH CIII,{Fell], [FeIII no detectable M
[FeIV],[FeV],[FeVII},[KIV],0L,01I,0III
[NTI] NITT, N, [NeTT, MgI [SI}”. {SIII] SiII
M 3-60 HI,Fell {NII] [01],51]] no detectable B
IC 4997 HLHeI,{FeII},[NIE],{01},{OIIi],{sﬁ] no detectable -
TRAS20462+3416  HI,[NII] [SII] SiIT HHel HellAIL,Call, B
NIIL,Nel,OI1,S11,8iI1
Hb 12 HI,Hel HelT, ATV, C1I, CIIL,CIIIL, [Fell] no detectable -
 [FelII) Mgl [NII],NIIL (NI, [O1),[OT1] b e
(O, [STI STIT ST SITTT |
Z And HI, Hel, Hell, [Cr]], Fell, [FeVII] Ti0O M6.5

[KV), [MnII), [O1],Silf

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

TaBra 4.1: Caracteristicas espectrales nebulares y estelares de los objetos con alas muy anchas
en la linea He. c '
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Objetos con perfiles muy anchos en la linea Ho

Objeto Clasif. Morfologia Binariedad Perfil Alas Ha o Alag HJ
FWZI FWZI
(km s} (kms7!)

CRL 618 Proto-PN  bipolar - doble 2300 -
M 2-9 PNJ bipolar probable®  doble 3000 -
IRAS 17395-0841 Proto-PN no resuelta - simp. 800 -
Vy 2-2 PN bipolar - simp. 1400 -
JTRC4-10420 OH/IR bipolar no? ©comp. 2600 1750
M 1-91 PNJ bipolar robable®  doble 1100 -
M 1-92 PNJ bipolar 5i? doble 2900 600 -
HM Sge simb. bipolar si® " doble 3000 1300
M 3-60 PNJ no resuelta - doble 2400 800
IC 4997 PNJ bipolar - doble 5100 -
TRAS 20462+3416 PNJ oblata - "PCyg 2200 -
Hb 12 PNJ bipolar - simp. 1800 -
7 And simb. no resuelta sif - . doble 4000 1000

© (a) Schwarz et al, 1997; (b) Hrivnak et al. 1983; (c) Rodriguez et al. 2001, {d) Feibelman & Bruhweiler 1990; {&}
‘Taranova & Yudin 1983; (f) Mikolajewska & Kenyon 1996

- TaBLa 4.2: Caracteristicas de los objetos con alas (clasificacion, morfologia, binariedad)
- tipo de perfil y ancho en las alas de Ha y Hf

“de lineas prohibidas o cocientes de ellas, etc.) no encontrando evidencia de correlacion
alguna. Tampoco se encontré una region privilegiada o bien una tendencia especial en la
posicidn de estos objetos dentro del diagrama color-color de IRAS respecto al resto de los
objetos de la muestra total de esta tesis (ver Figura 4.4 ).

4.3 Interpretacion de las alas anchas en Ho

A continuacién se pregentan varias alternativas para explicar la presencia de alas extendidas
en la linea de Hey, estas son: vientos estelares, discos de acrecién, dispersién elecirénica y
dispersién Raman.

- 4.3.1 Viento estelar

Los estudios de estrellas centrales de nebulosas planetarias (ECNP) y simbi6ticas han
mostrado la existencia de vientos. Fn una estadistica realizada p_dr Patriarchi & Perinotto
{1991) en 159 nebulosas planetarias se encontré que el 60% de éstas muestran la presencia
de vientos. Ellos encontraron que las velocidades de expansion de los vientos estdn en un
rango de 600 a 3500 km s™1. Dado que el rango de velocidades concuerda con el ancho
de las alas de nuestros objetos, es necesario considerar a los vientos como un mecanismo
posible de produccién de alas. '

Por otra parte, es sabido que estrellas con pérdida de masa alta, > 10 M ano™t,
pueden mostrar lineas de emisién en su espectro 6ptico. Fl ejemplo mejor conocido es la
linea Ho en el espectro de estrellas tipo O y B supergigantes. Estas lineas de emisién son
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Figura 4.4: Posicion de los objetos con alas anchas en el diagrama, color-color de TRAS.,

aproximadamente simétricas alrededor de su longitud de onda en reposo con FWHM de
unos cuantos cientos de km s~
los obJetos de este capifulo.

El indicador mé4s sensitivo de vientos son las lmeas espectra.les produmdas por transi-.
ciones atomicas permitidas del primer estado excitado al estado base de iones abundantes.

Estas lineas son llamadas resonantes y en varios casos tienen su longitud de onda.en la
zona del espectro ultravioleta. Los gjemplos mejor conocidos son las lineas resonantes de
CIV, NV, 811V, CILy Mg Il. La gran abundancia de estos iones, combinada con una
fuerza de oscilador grande, produce lineas de absorcién que muestran corrimientos Doppler
debidos al gas en expansién, atin si la tasa de pérdida de masa es pequefia. Si la densidad
columpar de los iones absorbedores en el viento entre la fuente y el observador es pequefia
(1012 ¥ 10'* iones cm~?) las lineas resonantes. producirdn componentes de absorcién con
corrimientos al azul débiles, pero observables (Lamers & Cassinelli, 1999). Si la densidad
columnar es mayor de 10'° iones cm™2 las lineas mostraran perfiles del tipo P Cyg,

Para explorar la posibilidad que las alas sean producidas por vientos se revisaron las -

observaciones realizadas por el satélite IUE (International Ultraviolet Explorer) de los ob-
jetos con alas. Se encontraron espectros para 10 de los objetos en la base de datos. De estos

espectros solamente los de IRAS 2046243416 mostraron perfiles P Cyg. En los espectros -

de los objetos restantes se encontraron tinicamente lineas en emisién nebulares con FEWHM
variables de objeto a objeto. También se buscaron perfiles del tipo PP Cyg en otras lineas en
los espectros 6pticos tomados para este trabajo. Se encontré que IRAS 2046243416 tiene
perfiles P Cyg en las lineas de H Iy He I. También la nebulosa bipolar M 1-92 muestra
perfiles P Cyg anémalos, sobre todo en Tas lineas de Balmer del hidrégeno; la interpretacion
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Objetos con perfiles muy afichos en la linea Ho

FicurA 4.5: Perfil P Cyg (corregida por la velocidad del sistema) observado en la linea Hf
del espectro de IRAS 20462-3416. Se indica la velocidad terminal y la velocidad a la cuai deberfa
encontrarse la ala roja de una componente en absorcién en caso de que el perfil fuera producido
en la fotosfera de la estrella.

que se ha dado a est.a's lineas en M 1-92 es que son producidas por un jet. Este objeto y
1a interpretacién de sus lineas se presenta con mas detalle en el Capitulo 8. En el espectro
de IRC+10420 se ve la presencia de perfiles P Cyg inversos. La Tabla 4.3 resume esta
imnformaecion. ' ' ' ' '

Se realizaron algunas pruebas para comprobar que los perfiles encontrados en algunas
de las lineas de IRAS 204623416 son del tipo P Cyg. La prueba para los perfiles de Mg IT
fué la signiente: se compararon los espectros de este objeto con los tomados en HD 5980
con el TUE a la misma resolucién espectral. Se encontré que los observados en HD 5980
a finales del afio de 1994, los cuales corresponden a una etapa de erupcitn (reportada por
Koenigsberger et al. 1995) son muy similares a los encontrados para IRAS 2046243416
observados en abril de 1994 v septiembre de 1995, Por otra parte, bajo la preocupacion de
- que la absorcién observada en los perfiles P Cyg observados en el optico fuera producido
en la fotosfera de la estrella y no en un viento se realizd la siguiente prueba: se determind
la velocidad del sistema (sin correccién por el movimiento terrestre).en IRAS 2046243416
a partir de las lineas en absorcién encontradas en el espectro y se analizd la absorcién
encontrada en los perfiles P Cyg. Se encontré que la velocidad es de -52 km 51, La Figura
4.5 muestra el perfit P Cyg observado en la linea HB. En esta figura se indica la velocidad
del sistema, la velocidad terminal y la velocidad a Ia cual deberia encontrarse la ala roja
de una componente en abgorcién en caso de que el perfil fuera producido en la fotdsfera de
la estrella. Con lo anterior demostramos que el perfil observado. en algunas de las lineas de
IRAS 204623416 es efectivamente un perfil P Cyg.

Dé lo anterioi_concluﬁmds que solaménte la, é.I'_as observa&ag en e_ll ob jeto IRAS 520462—{43.41'6 _
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Objetos con perfiles muy anchos en la linea Ho

Objeto con alas Perfil P Cyg

anchas en Ha - Optico 0B
CRL 618 no no
M 2-9 i no no
~IRAS 17395-0841 no . . -
Vy 22 . 1o o o
IRC+10420 . invertido -
M 1-01 , no _ no
M 1-92 anémalo no
HM Sge Fate) no
M 3-60 no -
IC 40897 . no no
IRAS 2046243416 si st
CHb 12 no . no
Z And . no . no

TABLA 4.3: Evidencia de perfiles de tipo P Cyg en espectros del éptico y del ultravioleta.

pudieran ser producidas por un viento. Esto concuerda con el hecho de que el perfil ob-
servado en este objeto tiene una forma diferente al del resto de los objetos (ver Fig. 4.3).
Las alas de este objeto tienen una caida mas abrupta mientras que ‘los otros parecieran
aproximarse por una funcién de Lorentz. _

Ahora es necesario hacer la siguiente pregunta: jexiste un viento capaz de exphcar
el flujo, el FWHM, el FWZI y la forma de las alas observadas en el espectro 6ptico de
IRAS 20462434167 A continuacién se discuten diferentes métodos para estimar la tasa de
pérdida de masa. Uno de estos es a partir de la teoria de vientos acelerados por radiacién
que nos da una relacion entre la tasa de pérdida de masa, M, y la velocidad terminal del
viento, vUeo. Podemos aplicar esta relacion a los perﬁles P Cyg observados en las lineas
resonantes del espectro del IUE. Otro método es intentando reproducir la intensidad y

forma de las alas en Ha observadas en este objeto a partir de la suposicién de un viento .

épticamente delgado. Una lista amplia de referencias sobre estos temas se puede epco_ntrar' .
en Howarth & Prinja (1989) para lineas en el UV y en Puls ef al. (1996) para He

Tasa de perchda de masa y velomdades termmales de v1entos en estrellas ca-
lientes - '

Un método para determinar la tasa de pérdida.de masa en estrellas calientes es a partir del
valor de la velocidad terminal medida en perfiles P Cyg (este método es valido para el caso .
de TRAS 20462-+3416 pues el tipo espectral estimado es B1.51a). Este tratamiento se puede
- encontrar en Lamers & Cassinelli (1999). La teoria del viento acelerado por radiacin
predice que la tasa de pérdida de masa depende de los parimetros estelares de la forma
Yl Y (4.1)
ef f
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Objetos con perfiles muy anchos en ia lnea Ha

M. 0.5
Vag ™~ Ugge ™ (%) (42)

donde @ es un parametro que estima la fuerza radiativa debido a las lineas producidas en
el viento estelar. El valor de ¢ estd en el rango de 0.45 a 0.65 para un conjunto conjunto
de lineas Opticamente gruesas y lineas Opticamente delgadas y tiene un valor ~0.6 para
estrellas OB (Lamers & Cassinelli 1999; Kudritzki et al. 1995; Puls et al. 1996). La
masa, efectiva es la masa corregida por la fuerza radiativa debido a dispersion electrdnica,
Meps = M, (1-T,) con ‘ '
' a Ly
Lo = 471":(}'M*' (4.3)

El coeficiente de dispersidn electréonica por unidad de masa cr; depende de la composicion

quimica del viento y del grado de ionizacion. Este valor es alrededor de o), ~ 0.30cm? gr—?
para el viento de estrellas calientes. Combinando las ecuaciones 4.1 y 4.2 se tiene que

0.5 1+1 L

MuvyR2 ~L Meff . (4.4)

Usando la relacién anterior en la comparacion entre la tasa de pérdida de masa obser- -

vada v la que se predice se encuentra que M Voo R9® es practicamente independiente de la -

masa efectiva M, ;s de la estrella. Por lo tanto, de la grafica log(MveRE5) como funcion

de logL, se predice, a primera aproximacion, una relacion lineal para todas las estrellas

masivas calientes con metalicidades solares. Esta relacion esta dada por (Kudritzki et al.

1995) :

10g( Moo BY®) = ~1.87 + 2.07 log(L./10°), (4.5)

donde, M esta dado en M@aﬂo“i, Voo €0 km 571, R, en Rg y Leen L.

Determinacién de la tasa de pérdlda de masa a partir de lineas en emisién
opticamente delgadas :

- La discusién en esta sub-seccién estd basada en Lamers & Cassinelli {1999) y en el trata-
mijento hecho por Lépez & Meaburn (1983) para el caso de Mz 3.

La intensidad y la forma de los perfiles en emisién en el éptlco nos dan informacion
acerca de la tasa de pérdida de masa y la ley de velocidades de vientos estelares. La mayor
parte de las lineas de ‘emisién son formadas por recombinacién y tienen una emisividad
proporcional a N2, Esto implica que la emisién'se origina principalmente en regiones de
alta densidad, es decir en lag capas bajas del viento cerca de la estrella; donde se produce
la aceleracion del viento: Las lineas en’ emision son aproximadamente gimétricas alrededor
de su longitud de onda en reposo con FWHM de unos cuantos cientos de km s~*. Este
ancho tiene un valor menor al de la velocidad terminal del viento, dado que las lineas de
emision se forman en las capas de mayor emisividad donde la densidad es alta. Los grandes
gradientes de velocidad en vientos estelares facilitan el escape de los fotones ya que no son
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Objetos con perfiles muy anchos en la linea Ho

absorbidos. Esto puede verse de la siguiente manera. En un viento la velocidad del gas
aumenta hacia afuera y dos particulas moviéndose hacia afuera, a dos diferentes distancias
de la estrella, tienen distintas velocidades. Cuando un fotén creado por recombinacién en |
una linea ha viajado una distancia | > 2vs/{(dv/dl), donde vy, es la velocidad térmica
y (dv/dt) es el gradiente de velocidades del viento a lo largo de la trayectoria del fotdn,
el corrimiento Doppler con respecto al gas que lo rodea es mayor que 2vg, y no puede
ser absorbido en la misma linea de transicién. Por lo tanto, vientos con v >> vy, seran
Opticamente delgados. La suposicién de un viento opticamente delgado es valida para
la linea Mo y para la recombinacién de lineas mfra,rrOJas en vientos de estrellas de tipo
tempranas. ‘ '

Bajo la suposicién de vientos opticamente delgados para una cierta linea de transicién,
es posible determinar la tasa de pérdida de masa a partir de la luminosidad Z; de la linea.
Fsta se calcula como la integral de la emisividad, j;(r), sobre el volumen del viento de la
forma

L = / ~ drr? gy (m {1 - W{r)}dr. o (4.6)

Esta mtegral connenza de una distancia rpn, la cual es la chstanma donde la profundidad -
optica del viento es 1gua1 a la unidad en el continuo a la misma Iongltud de onda que
la linea. Para un viento dpticamente delgado rmen =~ Ri. W(r) es el factor de dilucién
geométrica que describe la probabilidad de que un fotén emitido a una distancia r con una
direccidn al azar sea interceptado por la estrella de radio rmz‘-n' pa.fa esta longitud de onda.
La cantidad 1 - W{r) es la probabilidad de que el foton a una distancia r escape. Esta
cantidad estd dada por

LW Y \/Tn/r} " wn

Fn la ecuacién 4.8, ji(r), es 1& emisividad en la,: linea y depeude de la digtancia a la
estrella. Para la linea Ha, en el Caso B de recombinacién (Osterbrock 1989}, la emisividad
{oma la forma

Gi(r) = 3.56 x 10720, (T/104)~0% erg s~lem 3, (4.8)

donde ne y np son la densidad de electrones y protones respectivamente. Es posible es-
cribir esta ecuacién en términos de la tasa de pérdida de masa a partir de la ecuacion de
continuidad p{r) = M f4nr?u(r) de la forma

J) = o FreelT), | (49)

donde free = 3.56 X 10"2571'51,}",” 2(T/10%)-0%, donde ™y es la masa del protén.
Definiendo los parametros adimensionales de distancia y velocidad, z = /Ry y w =
v/Veo respectivamente, y sustituyendo las ecuaciones 4.7 y 4.9 en 4.6 obtenemos

Ly = __}_m(_{\f_)z FreelT {l — V1 = (Tnin/z) }dm (4.10)

BrR e Ja,, wia?
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A la distribucién de velocidad de un viento como funcién de ia distancia a la estrella,
w(r), se le Nama ley de velocidad. L.a_s observaciones y los modelos de vientos estelares
indican que la ley de veiocidad puede aproximarse por una ley exponencial, que depende
de un pardmetro 3, de la forma |

8
v(r) = vy + (Voo — Vo) (1 - J—j:*—) : (4.11)
Esta ley describe como aumenta v con la distancia. Cubriendo un valor desde vg en la
fotdsfera de la estrella {r = R,) hasta v, 2 una distancia muy grande de esta donde
Uoy 33> vg. El parametro § describe lo pronunciado del cambio y suele tener un valor
entre 0.8 v 2.5 dependiendo del tipo espectral de la estrella. Esta ley de velocidad suele.

aproximarse de la forma

w(r) ~ (1 - }—)ﬁ, _ (4.12)

I

en donde w y = son los pardmetros adimensionales de velocidad y distancia. Por lo tanto,
suponiendo una estructura de temperatura en el viento y sustituyendo 4.12 en 4.10, es
posible estimar el flujo de la linea He si se conoce la distancia al objeto. = '

Perfil producido por un viento épticamente delgado

En 1947 Sobolev propuse una formulacidon para el estudic del transporte radiativo.en li-
neas espectrales en un medio con gradientes de velocidad grandes y sobre un continuo
6pticamente delgado. Esta formulacion suele llamarse Teoris de Sobolev. Un tratamiento
riguroso sobre la solucién general de este problema puede encontrarse en Rybicki & Hum-
mer (1978, 1983); en adelante los llamaremos RH78 y RH83 respectivamente. En esta
seccién tmicamente se presenta el caso particular de un viento Gpticamente delgado y con
emisividad isotrépica para reproducir el perfil en las alas de He.

Se puede partir de la definicién de la luminosidad monocroméatica L, (RHB3), esto
es la energfa por unidad tiempo, por unidad de frecuencia emitida en la direccién a un
g observador distante definida por el vector unitario n .

21 .Pmar . . : -
hmﬂ=£‘f”LMﬁwm®, (4.13)
Pmin - B : o

donde p es el llamado pardmetro de émpacto y es perpendicular a la linea de vista como lo
muestra la figura 4.6, Pmin ¥ Prmag definen el tamaiio de la regién del viento, r = 1/p? + 22,
¢ es el angulo que hace el vector r con el plano de la hoja, [, es la intensidad especifica
monocromatica que es determinada por la ecuacién de transporte. 'Para el é_aso_ de erziisic‘m
isotropica (RHS3) ' -

L) = [ i) ds CATY
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X

l

V(rjcod -

Superficie de
velocidad radial
constante

FiGurA 4.6: Geometria de un viento con simetria esférica. Se indica la direceidn del pardmetro
de impacto (p) v las superficies de velocidad radial constante para un observador en la direccién

Z.

donde z es la direccién del observador, p,(r)= €7 es la probabilidad de que un fotén .
emitido en un punto r escape en la direccion del observador y tiene un valor ~1 si suponemos
un viento opticamente delgado (1, € 1). En ésta expresion j, es la emisividad de la linea
y depende de la distancia r a la estrella y estd dada por la ecuacion 4.8. -

Para realizar la integracion de la ecuacién 4.14 es necesario introducir el concepto de
superficies de velocidad radial constante respecto al observador. Esto es, si se consideran
los rayos que pasan a través del viento que tienen la misma direccién a un observador .
distante. En general para una frecuencia dada v, existen uno o més puntos por cada
rayo que contribuyen :a la emisién a esta frecuencia. Estos puntos forman una supérﬁcie
bidimensional en la cual cada punto tiene la misma velocidad proyectada sobre la linea de
la visual (n) del observador y estd determinada por la ecuacion

v=w) ¥(r)nm (a13)

L]

donde v(r) esté definida por la ecuacion 4. 11. Una de las pfincipaies car'é;cteristicas de la
teona de Sobolev es que para fotones de una frecuencia dada que v1a3an a lo largo de un
rayo dado, el medlo es épticamente transparente excepto para las regiones cercanas a los
puntos de resona.ncm con lo cual el perfil de la linea suele representarse matematlcamente
utilizando una delta de Dirac que tlene un va.lor distinto de cero cuando se satisface la
ecuacién de las superficies de velocidad radial constante dada por la ecuacién 4.15. De lo
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anterior la ecuacion 4.14 toma la forma (RH78)

I (1) == /m.j,,(r) 8o~ —.%}-v(r}cos&*) dz {4.16}

-0
De la figura 4.6 se muestra que cosd = p/r. Sustituyendo la ecuacion 4.9 en 4.16, y
empleando los parametros adimensionales z = r/R,, p' = p/ Ry, 2’ = /Ry, w # v/ug la
ecuacién 4.13 toma la forma '

42 [Prmaz oo '
I, = Siwé% /p Y /_ ) ;éu-—g S — o — Lu(a)cos) ds' dy. (4.17)
Es importante notar que se ha sﬁpuesto un viento isotérmico con lo cual el término de
la emisividad frec que depende de la temperatura sale fuera de la integral. En el caso
de un viento descrito por la ecuacién 4.12 por cada rayo de coordenadas (p,,, ) existe
finicamente un punto descrito por (), ¢y, 2} para el cual el valor de la delta es diferente
de cero, eg decir, las superficies de velocidad radial son simples (RH78). Por lo tanto, para
encontrar la luminosidad monocromatica, el método de resolver la integral es encontrar a
cada frecuencia » y a cada pardmetro de impacto p’ el valor de 2’ para el cual la delta de
Dirae es diferente de cero, la cual en términos adimensionales queda de la forma

V0Voo 1 g z' " ,
v—ug o e |1 : vp™t = 0. (4.18)

\/pa + 272 \/P'B £ l2

Donde vp es una frecuencia de normalizacién v corresponde a la del corrimiento Doppler
méximo encontrado en las alas (2200 km s™1). Una vez encontrado el valor de 2’ se realiza
la integracion sobre el pardmetro de impacto en la ecuacion 4.17.

TRAS 2046243416

TRAS 20462-+3416, mejor conocido como LSII+34°26 es un objeto de magnitud 11 que fue
descubierto por Turner en 1983 y clasificado por primera vez como una estrella de tipo
espectral B supergigante con lineas de emisién. Basados en el tipo espectral estimaron una
~ distancia a este objeto de ~18 kpc situsandolo a 2 kpc del plano galdctico. Debido a su gran
distancia, este objeto fue nsado para realizar estudios de rotacion galactica, con los cuales
tanto el tipo espectral B1.5lae como la gran distancia a la que se encuentra fueron motivo de
diferentes estudios, comprobando asi estas estimaciones. Mas tarde Parthasarathy (1993),
fue quién identificé este objeto con una fuente TRAS con colores infrarrojos similares a los
de una nebulosa planetaria y concluyé que se trataba de una estrella post-AGB de baja
masa con un cascarén de polvo circunestelar. Con base en esta clasificacién LSII+34°26
pasd a formar parte del grupo selecto de estrellas post- AGB calientes y comenzo a ser
monitoreado. Smlth & Lambert (1994) en SU8 espectros encontraxon lineas en emisitn
de transiciones permitidas y proh1b1das y lo reportaron como una, nebulosa pla;netana.
incipiente. GarmarLa,mo et al. (1997) realizaron un monitoreo espectroscéplco que revela
grandes variaciones espectrales en penodos de tlempo de horas v camblos 31gn1ﬁcat1vos en
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el espectro en diferentes afios. Atribuyeron las variaciones de la velocidad radial observadas
(superiores a 70 km s™1) de unas cuantas horas, a pulsaciones estelares. A partir de la
comparacion de sus espectros con los modelos de transporte radiativo LTE obtuvieron que

la mejor aproximacion fue para una estrella de Tepy ~ 18000 K. Basédndose en el monitoreo . ...

egpectroscopico sugieren que se trata de una estrella la cual ha tenido un episodio de pé"riiﬂ'a

de masa en el periodo de 1993-1995 y agregan que la presencia de un fuerte viento estelar .

puede deducirse de los espectros UV tomados en 1993 y 1994:

Estimacién de la tasa de pérdida de masa én IRAB 2046213416

En este trabajo se estimd la tasa de pérdida de masa en este objeto a partir de los perﬁles
PCyg observados en el doblete de Mgll del espectro UV ¥y de manera independiente sé
- reprodujo la forma y flujo en las alas de la linea Ha.
En la estimacion de la tasa de pérdida de masa a partir de espectros de IUE (ecnacion
"4.5) se emplearon un rango de valores para el tamafio y la luminosidad de la estrella
de R, =16-25 Ry y 1,=0.5-1.58x10% Ly. Estos rangos estin dentro de los valores que
predicen los modelos estelares para una estrella de tipo espectral B1.5Ia (Allen 1991),
tomando en cuenta un posible error en la determinacién del tipo espectral. El valor de
de la velocidad terminal que se empleé en este calculo es el del perfil P Cyg en la lfnea A
2802.7 A del doblete de Mg II observado en el espectro UV en el afio de 1994 y es igual
8 VUso ~1000 km s“1 (se ha tomado en cuenta el ancho instrumental de las lineas en el
IUE de 6 A) Se encontré que el valor de la tasa de pérdida de masa es Tmenor o 1gua.1 a
M =2 %107 Mg afio™L. _
Para reproducn' el ﬂUJO total (Fge = 1.2 x 10713 erg cm™2 571) y la, forma de las .
alas en la linea Ho se emplearon las ecuacmnes 4.10 y 4.17 para un viento Jsoterrmco de
temperatura T, = 20,000 K y tamafio de la estrella de R =25 Rg. Se supu_so una ley de
velocidades descrita pof la ecuacion 4.11 con un exponente 3 = (.8, que, correép_onde & Una
estrella de tamafio no puﬂtﬁa.l respecto al volumen ocupado por el viento. Se tomo el valor
del FWZI como el valor de la velocidad terminal, esto es, Vo ="1,500 km 5! y una distancia
a este objeto de D ~ 18 kpc (Garcia-Lario et al. 1997). De lo anterior, el valor de la tasa
de pérdida de masa que mejor ajusta las observaciones, es de M ~ 10™°% Mg afio™!. La
Figura 4.7 muestra la comparacion del perfil observado en las alas de He y el reproducido
por el modelo (linea a tragos). . S . . _
Se encontraron dos valores distintos en la estimacién de la tasa de pérdida de masa.
Unode M =2 x 1077 Mg afio™?, estimado a partir de la velocidad terminalide las lineas
del doblete de Mg II en el espectro ultravioleta tomado en septiembre de 1995. Y otvo de
M = 1075 M afio™!, a partir de la reproduccién del flujo y la forma de las alas en la
linea Her de los espectros opticos tomados para este trabajo en septiembre de 1997. Esta
diferencia sugiere que este objeto se encuentra en un evento de pérdida de masa creciente.
Para justificar esta mterpreta,mén se han buscado espectros en la literaturs y en bases:
de datos de este objeto que muestren estos posibles cambios. Se encontraron espectros
tomados por el-satélite IUE en cuatro fechas distintas (mayo de 1984, abril de 1993, abril
de 1994 y septiembre de 1995). Estos espectros muestran que la intensidad de contimuo

—2
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F1aurA 4.7: Comparacién de las alas en Ia linea Ho observadas en el objeto IRAS 204623416
v el reprodumdo con un modelo de viento 6pticamente delgado para una M = 5x 108 M@yr ,
= 1500 km/s

se ha duplicado en once afiog (ver Figura 4.8). Por otra parte 'de la comparacion de los
espectros en longitudes de onda en el visible reportados por Garma,«La,rlo et al. {1997} y
los realizados para este trabajo en septiembre de 1997 Figuras 4.9 y 4.7, se pueden apreciar
notables diferencias. La diferencia mas notable es la aparicion de las alas extendidas en
la linea Har en nuestro espectro optico. También, el hecho de que la absorcién en el perfil
P Cyg de He sea mas fuerte en el espectrc tomado para esta tesis apoya la idea del
aumento en’la tasa de pérdida de masa. Fenémenos similares (incremento de la intensidad

y aumento en la tasa de pérdida de masa) son también observados en algunas etapas tardias -
de estrellas masivas, por ejemplo en las Variables Azules Luminosas.

Se puede concluir que: {1) Sélamente para el objeto IRAS 20462+3416 las alas pueden

" explicar con un viento. (2) Un viento con una tasa de pérdida de masa < 1075 Mgafio™ y
velocidad terminal de vo, = 1500 km s™1son las condiciones que mejor reproducen el perfil
observado en IRAS 20462-+3416. (3) Se encuentra un aumento en la tasa de pérdida de

masa en este objeto de 1995 a 1997.

4,3.2 Dlsco c1rcunestelar

Con frecuenc:la ge habla de dISCDS para exphca.r la morfelogla blpelar en nebulosas planeta-
rias. La posibilidad de que la emisién provemente de un disco en rotaczén pueda exphca.r
por si solo la extension de las alas puede discutirse a partir de la. veiomdad cn:cular méaxima
que puede tener el gas en la superficie de la estrella, dado por

68



Objetos con perfiles muy anchos en la linea He

1

s50u107!
o HomoT TR
.g .
T sextomIYE : E
2
£
2.0x107 1 5E- E
toxig™ 3 Sep. 95
2500 2600 776 2600 2800
A
sgrigE
s 4oxsg=13E %
g
B dowio~13E -
=
£
2oxs0™ 1 3E- E
i3 Abr, 94
1.0x10’
2500 2EQO Fadild 2800 900
A
5.01307 13
o hoxio e E
B
B soxi0™13 MW}WJ\‘VW\\W
H .
E .
" om0~ 1RE E
i3 Abr. 93
1.0m10
2500 2500 2700 2200 2900
A
somi0”13
o Soxo” B Mayo 84
]
2 -13 E
ﬁ S.Ox_w )
g
20x10” 75 E
T .
2500 2500 2700 2800 2300
N . e

FiGUurA 4.8: Espectros ultravicleta del objeto IRAS 2046243416 tomados por el satélite IUE en
cuatro diferentes temporadas. Se puede apreciar de la intensidad en este objeto ha ido en amuento
a aumentado un factor de dos en once afios. ' .

vo = 437y (M RS ks . (419

Para estrellas con un rango de masas M, ~ 0.55 —0.83 Mg y de radios Ry ~ 1—18 Rg
(valores esperados para estrellas centrales de proto-nebulosas planetarias, ver por ejemplo,
Kwok 2000) se obtiene, como méiximo, una velocidad circular en la superficie de la estrella
de :

ve = 400 kms™?, )

lo cual seria el maximo de la velocidad observada en el interior de un disco 6pticamente
delgado en rotacion. Este valor es definitivamente mucho menor al observado en las-alas-
de la linea He de estos objetos (~2000 km s™1).

De lo anterior se puede descartar que la presencia de un disco sea el mecanismo res-: -
ponsable de la produccién de las alas extendidas en estos objetos. SR
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Fiqura 4.9: Espectros visibles de! objeto IRAS 20462434186 reportados en Garcia-Lario ef al.
1997. La alas encontradas en el espectro de este trabajo no aparecen en los reportes anteriores.
Fsto y la profundidad de la absorcidon en el perfil P Cyg de la linea Hor apova la idea de que €l
objeto se encuentra en una etapa de pérdida de masa creciente (comparar con el obtenido para
este trabajo y mostrado en la Figura 4.7).

4.3.3 .Dispersién electronica

La dispersién electronica ha sido propuesta v extensamente estudiada como el mecanismo
de ensanchamiento de lineas en objetos como QSOs (p.ej. Mathis 1970; Shields & McKee
1981; Lee 1999) vy WRs (p.ej. Hillier 1991 ). Este mecanismo propone que un fotén que
interacciona con un electzén es dispersado con un corrimiento Doppler devido al movimiento
térmico de los electrones en una region ionizada. La posibilidad de que este mecanismo
sea el responsable del ensanchamiento de las lineas en nebulosas planetarias fué sugerido
para explicar las alas en el caso de la bipolar Mz 3 (Lopez & Meaburn 1983). Sin embargo
. no existen en la literatura estimaciones de las condiciones fisicas que se requeririan en
una nebulosa planetaria para que este mecanismo fuera el responsable del ensanchamiento.
Recientemente Lee & Hyung (2000} y Lee et al. {2001) mencionan que es poco probable que
la dispersién electrénica sea el mecanismo que ensancha las lineas en este tipo de objetos
por 1as siguientes razones: a) Dado que la seccién recta dei electrén es independiente
de la longitud de onda, seria de esperarse gue todas las lineas (p. ej. las prohibidas)
estuvieran ensanchadas y eso no necesariamente se observa; b) dado que la seccién recta del
electron es muy pequefia (6.65x 1072 ¢cm™!) se requiere de grandes densidades columnares;
y finalmente c) para obtener anchos del orden de 10* km s™1se requiere -de muy altas
temperaturas. 7 , ‘ o R

" En este trabajo no se descartard de antemano .este mecanismo. En ves de £so se
estimarén 1as condiciones fisicas requeridas para cada objeto y, una vez teniendo valores
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de éstos, se discutirdn en términos de los modelos de formacién de nebulosas planetarias.

Se buscd la existencia de alag en lineag prohibidas y en las lineas de Balmner. No se
detectaron alas en las lineas prohibidas de los objetos gue muestran alas anchas en He, ni
afin en las lineas més intensas. Es decir, todas las lineas prohibidas pueden ajustarse por
una o més gaussianas. La linea HJ3 de los objetos IRC+10420, M 1-92, HM Sge, M 3-60 y
% And mostraron tener alas anchas. La Tabla 4.2 muestra los anchos a intensidad cero.

El hecho de gue no todos los objetos muestren alas en la linea HS, puede deberse a
que la intensidad de HS es significativamente menor que la de He (de 5 a 75 en los trece
objetos). De lo anterior, la sefial a ruido en las alas disminuye y las alas no se pueden
distinguir del ruido, por lo tanto las alas en esta linea aparecen méas angostas.

Por otra parte, la justificacion de que estos objetos no muestren una componente ancha
en lag lineas prohibidas (aun en el caso de lineas muy intensas) y bajo la suposicién de
dispersién electrénica, sugiere que estemos hablando de dos regiones diferentes. Una re--
gion ionizada y muy densa donde se produce la linea Her v es dispersada por los electrones
libres que llamaremos Hegion de Dispersidn Electrénica (RDE) y otra menos densa donde
se producen las lineas prohibidas Regidn de Lineas Prohibidas (RLP). Esta idea fué intro--
ducida por Mathis (1970). para explicar también porqué las lineas prohibidas en cuasares.
no mostraban anchos similares a los encontrados en las lineas de Balmer. En este modelo
se requiere de una geometria en la cual la RDE esté localizada entre la estrella excitadera
y la RLP. .

Daremos una estimacion de log pardmetros iisicos de la RDE a partir de la suposicitn de
que un gas con una profundidad éptica (1) y temperatura electrénica (Trpg) uniforme es
el responsable del ensanchamiento de las lineas de hidrégeno. Sélo en términos del estudio
 de la RDE discutiremos las caracteristicas de la RLP. _

Es posible estimar la temperatura (Trpg) a partir de la relacién encontrada por Mathis
(1970)

Avpr

Zo ? K, (4.21)

TrprE = (18.2

donde, Avyr (km s™1) estd definido a partir del tratamiento propuesto por Mathis (1970).
En este tratamiento el valor de Avys es independiente de la sefial 2 ruido de la linea y
estd determinado por el cociente de los flujos observados a dos anchos distintos de la forma
Fobs(AﬁM)/Fobs (2Awvps) = 2.05. El valor de zp = 0.19r + 0.59 (Mathis 1970).

La forma mas ficil de determinar la profundidad optica de la RDE es a partir del
cociente de fotones de la linea gue salen sin ser dispersados sobre el flujo total de fotones,
F(sin dispersion)/F(total), donde F(sin dispersién} es el flujo en la linea Ho angosta y
F(total) es el flujo de las alas més la linea angosta. De Osterbrock (1989)

Fi 3 1,1, 1.

=gzt o)™ (4.22)
Aqui 7 = ango.Rppe, donde a es el factor de llenado, v, la seccién recta del electrén
(6.65 x 1072 cm?), n, la densidad electronica de la RDE y Rppg es el tamafio. Desa-
fortunadamente, P(7) en la ecuacion 4.22 no puede ser observada directamente. La RLP
emite lineas de hidrégeno que contribuyen al flujo de la linea y no han sido dispersadas

P(r) =
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Fe=34x 107" erg 25t
F=41x10"" erg cm2a~!
Fapas = 4.1 x 1072 erg cm~?s™*

Awvps =520 km 571

=024
r=650pc (1)
a=0.1

Teng =2x 108 K

ne =4 x 10*2 em™3
Rapr = 10*% cm
Mppr =4 X 108 M@
{1} Schwarz et al. (1997}

‘TABLA 4.4: Condiciones fisicas de la region de dispersion electrénica que se reguieren para
explicar las alas anchas de la nebulosa planetaria M 2-9

por electrones. Con lo cual la refacion observada P(r)., es solamente un Hmite superior

de P(7). Se hizo una correccién de la siguiente forma P(r) = Crrp % P(7)s, donde
Crrp < 1y da una aproximacién de la cantidad de emision de la linea Ho que proviene
de la RLP. Bl valor de Crrp que daremos proviene de la estimacion de 1a Tgrp de cada
objeto.

Es posible estimar la n, y Rrpr de Ia suposicion de que la RDE sé encuentra comple-
tamente ionizada. Igualando la emigién dentro de un volumen esférico de radio Rgppg, sea
a la fraccién de Uenado, Fy,, el flujo en las alas de He, es decir el que se proch'lc'e en la
RDE y d la distancia estimada al objeto por otros autores. Sustituyendo RRDE dado por
la profundidad optica (1), tenemos : :

T3hr/a3
) ?
Fa[agagd2a2

donde ap es el coeficiente de recombinaciéon (Caso B) y hv es la energia asociada en la
transicién de la linea Ho. Entonces el tamaifio de la regién estard dado por

(4.23)

MNe =

T

Rips = (4.24)

ANeT,e
. De Rgpr y Ne es posible estimar la masa aproximada del gas en la region a partir de
Mpgpg = Vnem,, donde V es el volumen del cascarén de la RDE y m, la masa del prbﬁ_én.
Se han determinado los valores aproximados de las condiciones fisicas de la regién ‘de
dispersién electronica para cada uno de los objetos con alas anchas en la linea He. Dado
que las condiciones fisicas son similares para todos los objetos y que los valores son muy
extremos, solo se reporta el caso de la nebulosa planetaria M 259. Se escogid esta nebulosa
porque, ademés de que es una de las méas brillantes, se conoce con mayor precisién su
distancia. La Tabla 4.4 muestran los valores empleados para realizar la estimacion de las
condiciones fisicas necesarias para la RDE. F/%¥, I Iy Forag fuer_dn medidos del espectro y 7,
TrpE, Ne, RrpE Y MRrpE estimados a partir de las ecuaciones discutidas anteriormente.
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Como se puede apreciar, para que las alas sean producidas por dispersién electrénica se
requiere de una regidn con temperatura y densidad volumétrica extremadamente altas. FEl
tamafio de la region y la masa del material involucrado en el gas que dispersa los fotones
son relativamente bajas (Rgpp = 100% cm y Mgrps = 4 x 1078 Mg, respectivamente) .
Para que este modelo sea aceptado se requerirfa de una tasa de pérdida de masa de alredor
de M ~ 2 x 10™* Mg, afio™!.

De los valores tan extremos se concluye que es poco probable que la dispersion electro-
nica sea el mecanismo responsable de la produccion de alas anchas en este tipo de objetos.

4.3.4 Dispersion Raman

Otro mecanismo posible para el ensanchamiento de las alas en la linea Ho es la dispersion
Raman que se produce por dtomos de hidrogeno neutro y que afecta a varias lineas con
longitudes de onda similar o ignal que la de Ha.

La dispersién Raman consiste en la absorcidén de un fotén, seguido por la inmediata
emision de otro fotén a diferente longitud de onda. Un fotén de longitud de onda A; es
absorbido por un 4tomo que se encuentra en un eigenestado |¢ > con eigenenergia ¢;. La
absorcién tiende a un estado intermedio jg > que no corresponde a un eigenestado del
dtomo y tiene una energia ' :

h i
€q == €+ € (4.25)

| Y
Al producirse la transicién a un estado. estable |f > con una eigenenergia ¢; el sistema .
emite un fotdén de longitud de onda A;. El principio de conservacién de energia requiere
que

he he '

Cuando € = ey se habla de dispersién Rayleigh, mientras que para el caso de ¢; # €; se

€ +

habla de dispersién Raman. Es importante notar que la dispersién Raman involucra un
foton incidente (he/X;) y un &tomo dispersor en un nivel ¢;, donde el fotén incidente no
necesariamente proviene del mismo elemento que el 4tomo dispersor. Para que este meca-
nismo sea eficiente se requiere de una gran densidad columnar de estos Atomos dispersores
en un mismo nivel de energfa, por lo tanto los 4tomos de hidrogeno y el de helio son los

mejores candidatos. Aquf hablaremos de dispersién Raman producida por el gtomo de .

hidrogeno en su estado base con lo cual un fotdn con longitud de onda similar a las lfneas
de la serie de Lyman puede ser absorbido e inmediatamente re-emitido en otra longitud
de onda. De la ecuacién 4.26 se tiene una relacién entre la longitud de onda incidente y
la dispersada, la cual para la absorcién de un fotén con longitud de onda similar a Lyfs
quedaré de la forma

11 1

B Ai",xLyaJ“/\f'
Con lo cual, por ejemplo, la dispersion del doblete de O VI AX 1032, 1038 producirs

dos lineas a 68254 y 70824 respectivarmente mientras que la dispersion de una linea A1026

(4.27)
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(Ly() resultard en una linea centrada en Hex. Por otra parte, un corrimiento o ensancha-
miento en la frecuencia de la linea incidente serd igual al ensanchamiento en la frecuencia
de la linea dispersada, esto es, Av; = Awy. Esto mismo expresado en términos de log
anchos en longitud de onda del ensanchamiento AN de la linea incidente A; corresponde a

Ay Ap AN

| DN M

Las eéuaciones 4.27 y 4.28 describen dos de las propiedades principales de la dispersion
Raman, la de modificar la longitud de onda del fotén incidente y la de ensanchar el perfil
de la linea. De estas ecuaciones tenemos que, a partir de la incidencia de una linea Lyg,
ge producird una linea centrada en He cuyo ancho sera un factor de 6.4 veces el de la linea,

(4.28)

incidente. . . _
Estudios astrofisicos de este mecanismo se han realizado a partir de 1989 cuando Nuss-
baumer, Schimd & Vogel (1989) reportan una lista de lineas con longitudes de onda simi-
lares a la de Ly y proponen éstas como candidatos para producir dispersién Raman en
galaxias Seyfert. Schinid, en este mismo afie, propuso el mecanismo. Raman para explicar
la existencia de las bandas anchas alrededor de las longitudes de onda 6825 A y 7082 A
encontradas en cerca de 50% de las estrellas simbitticas las cuales no habian sido identifi-
cadas a esa fecha. El sugirié que estas bandas son debidas a dispersién Raman del doblete
resonante de O IV X 10324 v 10384 por el hidrogeno neutro. Mas tarde, Péquignot et al.
(1997) reportan el descubrimiento de una linea a A 4851 A en la nebulosa planetaria NGC
7027 y la interpretan como el producto de la dispersién Raman de la linea de Hell (2-8).
Mas recientemente, Lee & Hyung (2000) y Lee {2000) interpretan las alas en la linea Ho
observadas en la nebulosa planétaria IC 4997 y en algunas simbi6ticas como el producto
de la dispersion Raman de la linea LyfS. Con la motivacion de estos trabajos se busca-
ron argumentos que apoyaran ¢ descartaran la dispersidn Raman como el mecanismo que
produce las alas en estos objetos. A continuacién se discuten algunos de éstos argumentos.

Evidencia de componentes nentras

Para que la dispersién Raman sea el mecanismo que produce las alas, se requiere de la
existencia dé una componente neutra de hidrégeno con una densidad columnar mayor de
. 1020 2 .

La mejor estimacién de la densidad columnar de hidrégeno neutro es a partir de la
linea de 21 c¢m. Se buscaron en la literatura medidas de esta linea en todos los objetos que
muestran alas en la linea de Ha y se encontré que solamente en dos objetos se ha medido,
Son los casos de la estrella simbidtica HM Sge y la nebulosa planetaria IC 4997 donde se
encontré una densidad columnar de hidrégeno atémico de alrededor 4x10% en cada una .
de ellas. - ' - ' :

Dado que no en tados los objetos hay medidas de la linea de 21 cm se buscaron otros
indicadores de la existencia de envolventes neutras. Sihay evidencia de regiones moleculares
podris esperarse que una regién neutra existird entre la regidn ionizada y la molecular. Por
lo tanto se buscaron en la literatura reportes de transmmnes rotacionales en radio y roto-
vibracionales en el infrarrojo cercano de 13. molecula de Co y tra.nsmlones roto—wbracmna.les
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Object HTY Nal H cO
(10%em—?)

CRL 618 - si gi (3) si(5)
M 2-9 5 si si(3)  si(5)
IRAS 17395-0841 - si . o

S Vy 22 - si(2) si(3) no{5)
IRC+10420 - si - si (6)
M 1-91 - no’ gi (4)  no {T)
M 1-92 ) i s (3)  si(8)
HM Sge 4 (1) no - si (9)
M 3-60 - si - -
IC 4997 ' 38(2) si(2) no(4) no(5)
IRAS 2046243416 - 51 - -
Hb 12 - si si{3) no(2)
Z And - 81 . -~

(1) Leahy et al. 1990; {2) Dinerstein et al. 1985; (3) Hore et al. 1999; (4) Kastner et al. 1996; {5} Huggins & Healy
1989; {6) Knapp & Morris 1985; (7} Josselin et al. 2000; {8} Alcolea et al. 2000; {%) Mueller & Nusbaumer 1985

TABLA 4.5: Resumen de la evidencia de componentes neutras en los cbjetos de alas anchas en
la iinea He.

de Hy en el infrarrojo cercano. La Tabla 4.5 indica aquellos objetos pa,ra los cuales existen
reportes dé medidas en la literatura. Como se muestra en la tabla, no en todos los objetos
con alas se detectd evidencia positiva de envolventes moleculares.

Ya que el potencial de ionizacién es muy bajo (5.1 V), la evidencia de lineas de este
ion pueden servir como indicadores de regiones neutras. De lo anterior, se busco evidencia’
del doblete de Na I AA388G y 5895 en absorcién en cada una de las nebulosas Para egto
se usaron los espectros 6pticos v el método descrlto por Dinerstein et al. (1995) La Tabla
4.5 muestra también estos resultados. Esta tabla muestra evidencia de una componente
neutra al menos en alguno de los indicadores. Es obvio de que el hecho de que algunos de
los indicad_o_ies no encontraran evidencia positiva no es prueba de la ausencia de hidrégeno
atéomico.

Evidencia de perfiles anchos en Lyg

Suponiendo que la dispersion Raman de una linea Lyf es la responsable de las alas, de la
ecuaci6n 4.28, se requiere un ancho de AVy,g = AVy,/6.4 para Ly . Una estimaci6n del
ancho en esta linea puede ser dado por otras lineas en el espectro UV. Sélamente en el caso
de Z And fue posible resolver las lineas del espectro UV. El FWZI observado en el caso de
la linea de CII 1760 fué de alrededor de 800 ki 5"1, congistente con el AVLyﬁ ~600 km s~
esperado para este objeto.

Bs probable que no todos los objetos tengan Lyf en emision con un ancho tan grande.
En esta direccion Lee et al. (2001) indican que es més factible que el ancho €n las alas Ho
sea formado por la dispersién Raman de fotones en el continuo alrededor de Lyp.
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Tipo de perfiles en las alas

Lee (2000} encuentra que para el lfmite dpticamente delgado y un campo de radiacién plano
el perfil del viento puede aproximarse por una curva proporcional a F(AV) = AV~2 La
Figura 4.10 muesira el ajuste de un perfil proporcional a Av~2 a las alas de los 13 objetos.
En tres de ellos (CRL 618, M 1-92, HM Sge) el ajuste en las alas es satisfactorio aunque en
el centro de la linea no lo es. En el caso de IRAS 204624-3416, donde claramente las alas no
tienen un comportamiento del tipo J o< 1/Av?. Lo anterior coincide con la evidencia de un
viento estelar deducido en la sub-seccién 4.3.1. Sin embargo el hecho de que el perfil no sea
lorenziano no excluye que el mecanismo que da lugar a las alas sea dispersion Raman, pues
es posible que algunos movimientos (por ejemplo pudos moviéndose a dlstmtas velocidades)
macroscopicos del gas modifiquen el perfil.

" Evidencia de otras lineas Raman

" Existen otras lineas a longitudes de onda muy similares a la de Ly qué pueden producir
perfiles anchos a otras longitudes de onda. Bs el caso de la linea 972 A del He II que
produce un perfil a longitudes de onda muy similares a la linea de H aparentando ser alas
en esta linea. A partir de la estimacién de la abundacia de He II y el conocimiento de la
seccion recta de esta linea es posible estimar la cantidad de flujo en esta linea. No son
muchas las lineas similares a la de He II que producen lineas anchas en el espectro 6ptico
(0 IR) asf que nn método de descartar la dispersion Raman es buscar alas en otras lineas
diferentes a las de Ha y HA. . . |
Por otra parte, la existencia de perfiles anchos en otras longitudes de onda es evidencia
de que la dispersion Raman esté presente. Tal es el caso de las “bandas” de emisién anchas
a 6830A y T088A que han sido observadas en mas del 50% de las estrellas simbi6ticas.
Dichas lineas han sido materia de estudio por muchos autores pues no existen transiciones
conocidas de algln 4tomo a esas longitudes de onda. Solo fueron explicadas por Schmid
(1989} cuando propuso que dichas bandas son producidas por dispersién Raman por hidro-
geno neutro del doblete resonante de O VI AX 1032-1038 A. Se ha buscado esta banda en
los espectros de log 13 objetos y se encontrd solamente en nuestro espectro de Z And. La-
~ ausencia de esta linea en los otros espectros no es una prueba en contra de la suposicion

~de que las alas de Ho se produzcan por dispersién Raman pues para que 6830 se produz-
ca depende de la abundancia de O1%, que seguramente ests ausente en estrella.s de baja
temperatura o que la compafiera no es una enana blanca.

4.4 DlSCllSlOIl y conclusiones

Se encuentran trece objetos que exhiben alas anchas en 1& linea Ho. De esos objetos
dos son estrellas simbiéticas y once han sido clasificados como nebulosas planetarias en el
proceso de formacién. Los objetos muestran caracteristicas similares. De los trece objetos,
nueve han sido resueltos y todos muesiran morfologia b1polar Y. de estos, 10 muestran

perfiles complejos en la linea Ha. Existen otros objetos con caractéristicas sm:ulares a las
de estos objetos (nebulosas planetana.s en proceso de formacion, alas anchas en la linea Ho
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Objetos con perfiles muy anchos en la linea Ho

Object 6825 6545 4851 4861
OVI Hell(2-6) Hell(2-8) Lyy

CRIL 618 no

M 2-9 si si{1} no .

IRAS 17395-0841  si ruido

Vy 2-2 _ruido

IRC+10420 5i(3) si

M 1-91  no

M 1-92 ? si si

HM Sge - si(2) si

M 3-60 si .8t

1C 4997 81 : s ?

IRAS 204623416 ' no

Hb 12 si si

Z And si{4) si

(1) Lee & Hyung (2000) {2) Schmid et al. (2000) (3) Birriel et al (1998)

TABLA 4.6: Resumen de la evidencia de otras iineas Raman

perfiles complejos en esta iinea, morfologia bipeolar) los cuales no han sido estudiados en este
trabajo como son Bl Cru, MyCnl8 (Corradi & Schwarz, 1993) y Mz 3 (Lopez & Meaburn,
1983). Ademas IRAS 0653+1837, IRAS 08005-2356, IRAS 10348-6320, IRAS 11201-6545,
IRAS 14488-5405, IRAS 15144—581‘2‘; TRAS 16594-4656 que también muestran lineas Ha
muy anchas pero su morfologia no se ha resuelto {(Van de Steene et al. 2000). Y por lo
tanto es un fenémeno bastante generalizado.

La existencia de un nGmero considerablemente grande de objetos con caracteristicas tan
similares hace de estos objetos un tema obligado en el estucho de formacién de nebulosas
planetarias y la colimacion de nebulosas bipolares.

Un disco en rotacidn no explica por si solo el ancho de las alas en ninguno de los trece
objetos. Que un disco de rotacidn no explique el ancho de las alas no descarta la existencia
de éstos en las nebulosas bipolares. Es posible que una combinacion de un disco con algin
mecanismo de dispersidn (tipo dispersién electrénica) pueda dar lugar a los perﬁles en este
_tipo de objetos. : : .

Aunque varios objetos se encuentren actua,]mente perdiendo masa, la tasa de perdzda
de masa no es suficientemente alta para formar perﬁle_s de tipo P Cyg en las lineas reso-
nantes, ni para producir alas tan intensas y anchas en este tipo de objetos. Solamente en
IRAS 20462+3416 se encontraron perfiles P Cyg en los espectros ultravioleta. Los perfiles
P Cyg en este objeto y el hecho de que las alas tuvieran una forma relativamente diferente
a las encontradas en la mayor parte de los objetos dié pauta para estudiar las carcteristicas
necesarias en el viento para reproducir tanto la forma como la intensidad observada. Se
encontrd que una tasa de pérdida de masa~ 1075 Mg afio™ reproduce el perfil. También
se encontrd que la tasa de pérdida de masa a aumentado de 1995 a 1997,

Por otra parte, se estimaron las caracteristicas fisicas necesarias para que las alas fueran
formadas por dispersién electrénica. Se encontré que solamente bajo condiciones extremas
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de temperatura (2 x 10% K) y densidad (4 x 10'* cm™?) puede este mecanismo ser capaz de
praducir las alas. Estas condiciones fisicas podrian producirse en regiones muy cercandas a
la estrella con viento con tasa de pérdida de masa de M ~ 2 x 10~* Mg afio™* o bien en
alguna region de ur disco de acrecién también muy cercano a la estrella. En este trabajo
se concluye que es poco probable que estas condiclones extremas se den en este tipo de
objetos.

El mecanismo que mejor explica las alas en 12 estos objetos es la dispersion Raman
(excepto para IRAS 20462+43416). La dispersién Raman requiere de grandes cantidades
de material neutro. En dos de los objetos estas cantidades han sido medidas a partir de la
linea de 21 cm. No existen medidas reportadas en la literatura de esta linea en todos los
objetos, sin embargo se sabe que las nebulosas bipolares tienen gran cantidad de material
molecular en el ecuador, esto podria ser un indicador de una regidn neutra que separa la
regién ionizada de la molecular.

ESTA TESIS NO SALE
- DE LA BIBELIOTECA
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Parte 11

TRES NEBULOSAS
PLANETARIAS BIPOLARES
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Capitulo 5

NEBULOSAS PLANETARIAS
BIPOLARES

Desde las primeras observaciones realizadas con- placas fotograficas a nebulosas planeta~--
rias {NPs) se hizo evidente que no todas comparten una misma morfologfa. Al clasificar
las NPs por la estructura mostrada se descubrid que aquellas que tienen forma bipolar
estadisticamente comparten una serie de caracteristicas. '

Por otra parté, la gran mayoria de las imégenes en nebulosas planetarias jovenes'y pre-
nebulosas planetarias realizadas en los @ltimos tiempos muestran morfologias no esféricas.
Existen muchos ejemplos de estos objetos jbévenes que muestran estructuras altamente
colimadas, chorros y asas, muchas de éstas con simetria respecto a un punto. Por éjemplo
de los resultados del Capitulo 3 de este trabajo, el 70% de las proto-nebulosas planetarias

y nebulosas planetarias jovenes que se han podido resolver muestran morfologfa bipolar. - -

Esto contrasta con las estadisticas realizadas ‘para nebulogas planetarias evolucionadas y-
reportadas en la literatura. La complejidad y asimetria de las estructuras mencionadas
anteriormente ha llevado a proponer qué los principales agentes que dan la forma en NPs,
como vientos altamente colimados o chorros, operan durante los estados tardios de la AGB
y/o en etapas evolutivas anteriores de la estrella enana blanca. De lo anterior consideramos
que el estudic espectroscopico con alta resolucién espectral de los niicleos en nebulosas
planetariag bipclares jovenes da una oportumdad inica para dlscermr entre las teorlas
existentes para la colimacién de nebulosas p]anetanas '

Se han desarro]lado una serie de estudms para encontrar los mecanismos responsables de -
estas diferencias morfologmas, Hace diez afios surgi6 una propuests la cual explicaba estas
diferenciag mérfolf‘jgica.s la cual fue nombrada Interaccién generalizada de vientos estelares
o GISW (por sus siglas en inglés Generalized Interacting Stellar Winds). Esta propuesta
es una modificacién del modelo de Interaccién de vientos estelares de Kwok et al. (1978).
Sin emba.rgo, con la llegada de telescopios con gran resolucion espacial se han encontrado
subestructuras y caracteristicas morfologicas ‘en este tipo de objetos que la teoria de ISW
no puede explicar. Esto ha cobrado un interés especial en el tema de nebulosas planetarias
dentro de la comunidad astronémica. En los dltimos afios, los expertos en este fema han
encontrado diversos mecanismos causantes de la asimetria en las NPs; por ejemplo, existen
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teorfas en las que la presencia de otra estrefla en el sistema, el campo magnético y la
rotacion estelar son factores capaces de caunsar asimetria de formas distintas.

El objetivo de este capitulo es hacer una breve revision de los estudios realizados a
la fecha en este tema para interpretar los resultados encontrados en este trabajo para
las nebulosas planetarias jévenes con morfologia bipolar M 2-9, M 1-91 y M 1-92 que se
reportan en los capitulos siguientes de este trabajo.

5.1 Clasificacion Morfolégica

El estudio de la morfologia, junto con el an4lisis de la nebulosa y, cuando es posible, de la
estrella central, proporcionan informacién muy valiosa sobre la evolucion de las estrellas de
masa baja e intermedia. La btsqueda de caracteristicas comunes en NPs de Ii}.OI_fOlégIaS' |
ignales comenzo con el analisis realizado por Greig (1972}, que utilizé una amplia muestra

de imédgenes de NPs para la elaboracion de un esquema morfolégico en el cual las clases

morfologicas més importantes eran las nebulosas "binebulares" y las circulares. En su

clasificacién el 50% pertenecfan al grupo de binebulares. El resultado mas importante de

Greig (1972) fue que éstas iltimas presentan, por lo general, mayor intensidad en las lineas

prohibidas de [OIII], {OII] y [NII]. Grieg (1972) encontrd ademas indicios de una correlacién

entre la forma "binebular” y distancias (menores) al plano galactico.

Basandose en el estudio de sus propiedades quimicas, Peimbert, Torres- Pelmbert ¥y
colaboradores (Peimbert & Torres-Peimbert 1971, 1983; Torres-Peimbert & Peimbert 1977,
1979, 1997; Calvet & Peimbert 1978) clasificaron las NPs en cuatro tipos distintos, del I
al IV, de mayor a menor abundancia de helio y elementos pesados. Encontraron que la
mayor parte de las NPs del tipo I eran de forma bipolar. Este importante resultado, junto
con el de Grieg, indica que podria baber diferencias entre la poblacién estelar que origina
las NPs bipolares y circulares en nuestra galaxia. Zuckerman & Aller {1986) dividieron
una amplia muestra de NPs (108 con estructura resuelta) en numerosos tipos morfoldgicos,
fundamentalmente bipolares, redondas, de disco y anulares, y constataron una correlacién
inversa entre la abundancia de elementos pesados y la latitud galdctica, lo que concuerda
con estudios realizados anteriormente. También Zuckerman & Gatley (1988) y Corradi &
Schwarz {1995) encuentran una segregacidn de tipos morfolégicos en funcién de su latitud
. galéctica. _
' FEn 1987, Balick realizé ura importante contribucién a la clasificacién morfolég'xca al
elaborar una secuencia empirico-evolutiva de tres tipos diferentes de NPs, que clasific6 en

redondas, elfpticas y con forma de mariposa. Balick bas¢ su estudio en 50 NPs con 1magenes -
con filtros de banda estrecha y propuso esquemnas de evolucién de forma, en func16n del _

tiempo. Ooutrasté estos pardmetros con los modelos que [cke y sus colaboradores habla.n
elaborado para NPs a partir de calculos hld.l‘Odl]l&mlCOS (Icke et al. 1992). Fl resultado mas
sobresaliente de este extenso tra.bago es que la, mayoria de las NPs simétricas ¥ asimétricas
observadas pueden haberse formado como consecuencm. de la’ interaccion dmamma entre'

las vientos AGB y post-AGB, requmendose un vmnto estelar no 51métr1co para pI‘DdﬂClI‘ ' _
- una nebulosa igualmente no simétrica. , ‘
Mas tarde Schwarz et al. (1992) pubhcaron un caté.logo de mé,s de 250 NPs del hemis-
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ferio sur. Estas imagenes fueron obtenidas con los filiros Ha-+[N 11] y [O 111] y agrupadas
en estelares (S), elipticas (E}, bipolares (B), simétricas con respecto a un punto {P) o irre-
gulares (I). Cada una de estas clases se dividié a su vez en subclases de acuerdo con las
caracteristicas de las zonas internas y externas de las nebulosas (Schwarz et al 1993).

Recientemente a partir de una muestra de 255 NPs del hemisferio norte, Machado et
al. (2000) clasifican éstas en elipticas, redondas y bipolares, con subclases que se refieren a
cascarones multiples y NPs con simetria de punto. Ellos encuentran que 61% de la muestra
presenta una forma eliptica, 26% son redondas y 13% bipolares. En esta clasificacién las
NPs multipolares y con simetrfa respecto a un solo punto estidn contenidas en el grupo de
bipolares.

Gracias a la gran resolucion espacial obtenida con los nuevos telescopios {principalmente
- con el HST} se han detectado estructuras adicionales a la morfologfa discutida anterior-

mente. Es el caso de los flujos colimados de alta velocidad, que alcanzan velocidades de

expansion de algunos cientos de km s~ y han sido llamados de diversas formas atendiendo
a sus caracteristicas fisicas y morfologicas. Es el caso de los jets, brets (bipolar, rotating,
episodic jets) o fliers (fast, low ionization, emission Tegz'on;s)‘ Discusiones de este tipo de
fenémenos se pueden encontrar en Lopez (2000} y en algunas referencias incluidas ahi.

5.2 Caracteristicas principales de las nebulosas planetarias
bipolares |

Como se mencioné anteriormente es claro que la clasificacién de NPs basada en la mor-
fologia {Balick 1987; Stanghellini et al: 1993; Schwarz et al. 1993; Machado et al. 1998)
también corresponde a una clasificacion fisica de la nebulosa y de su estrella progenito-
ra. Desde hace mucho tiempo se han buscado correlaciones entre la morfologia y otras
propiedades de las estrellas y/o nebulosas (Greig 1972; Peimbert & Torres-Peimbert 1983;
Zuckerman & Gatley 1988). A partir de una revisién de los estudios reportados anterior-
mente y del andlisis de 400 nebulosas planetarias Corradi & Schwarz (1995) encuentran
que estadisticamente las nebulosas planetarias bipolares tienen las siguientes caracteristi-
cas: {a}) una escala de altura sobre el plano galdctico de 130 pc comparado con el valor de
320 pc para las bipolares elipticas; (b) su cinemaética en la galaxia muestra que tienen me-
nor desviacién del movimiento circular que las otras morfologias; (c) las estrellas centrales
son mas calientes; {d) hay una sobreabundancia de hielio ¥ nitrogeno; (e) la velocidades del
viento son ordenes de magnitud més grandes que las velocidades tipicas de expansion en
NP; (f) tienen dimensiones fisicas mayores; y (g} tienen trayectorias evolutivas diferentes
en el diagrama, color-color de IRAS.

Estas propiedades indican que las nebulosas planetarias bipolares son producidas por
progenitoras més masivas (>1.3 M®) que el resto de las clases morfologicas. Estos re-
sultados han sido confirmados posteriormente por Gorny et al. (1997) y Machado et al.

(2000).
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5.3 Modelos de colimacién en nebulosas bipolares .

A tafz del descubrimiento de las diferentes morfologias se han ‘desarrollado diferentes mo-
delos de colimacion de vientos de estrellas en fases posteriores la AGB. Estos modelos
describen los mecanismos importantes en la formacién de las diversas morfologias. En esta
seccion se presenta una breve revisién de los tres modelos mas desarrollados a la fecha.
Se discuten las condiciores fisicas necesarias y sus limitaciones para formar estructuras
altamente colimadas.

5.3.1 Modelo generalizado de interaccion de vientos estelares: sus limi-
taciones

Este modelo fue propuesto inicialmente para estudiar vientos en estrellas masivas y des-
pués aplicado en estrellas centrales de NPs (Kwok 1982, 1983, Kahn & West 1985). Mas
recientemente los modelos numéricos hidrodindmicos realizados por Mellema, Frank y co- '
laboradores (Mellema et al., 1991; Icke et al.,, 1992; Frank & Mellema, 1994; Mellema, &
Frank, 1995) permltleron reproducn nebu}osas planetarlas con morfologia esferlca eliptica,
¥ bxpolar

El modelo involucra una sola estrella evolucionande de AGB a enana blanca. Bl viento
de la estrella evoluciona al mismo tiempo que lo hace la egtrella. De esta manera, un viento
lento {10 km s71), denso, masiva (10~* M afio™!) eyectado durante la fase de AGB es
seguido por uno répido (1000 km s™1), tenue, de menor tasa de pérdida de mas (1077
Mg afio™!) producido durante la fase de proto—ena;na'bla.nca de la estrella. Entonces el
viento rapido se expande hacia el viento lento chocando y comprimiendo éste y dando lugar
un cascarén denso. La generalizacion del modelo se dio cuando este mismo escenario se
propuso para reproducir morfologias bipolares pero en este caso se supone que el viento

de la AGB tiene una geometria toroidal con una densidad mayor en el ecuador que en - .-

los polos. Cuando el viento rdpido se enciende el choque externo viaja rdpidamente en
la direccién de menor densidad. La Figura 5.1 ilustra la configuracién en la interaccion
de los vientos. Ksta figura muestra el patron de doble choque. Un choque externo que
viaja hacia el viento lento formando un cascarén denso y un choque interno que empuja al -
viento rapido. También existe una discontinuidad de contacto donde interacciona el viento
- chocado y el viento lento. Entre las interaceiones se pueden distinguir cuatro zonas:

"(a) La del viento lento que no ha sido perturbada, que es una region de material denso.
(b) La del'vientb lento chocado, cidhde el gas ha sido barrido hacia afuera por'la interac-
cion. Esta zona estd contemda en un cascarén denso confinado y corresponde a la

parte més densa de la conﬁgurac:lén de la 1nteracczon de v1entos estelares y es la que
se identifica con la nebulosa planetaria. ‘

(¢) La del viento rdpido chocado, que es un gas caliente de baja. densidad (ya que el choque
interno ha convert1do la mayor parte de la energia cinética del viento rapldo en calor).

(d) El viento ré,pldo en expa.nsmn libre.
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Figura 5.1 I_lustré,ciézi de la configuracion en la interaccion de vientos (a,da,ptabién de Mellema

1993)

Los modelos numéricos hidrodinamicos han sido capaces de reproducir morfologias si- .
métricas y asimétricas como las «que habian sido observadas en las nebulosas planetarias
hasta esa fecha (Soker & Livic 1988; Mellema et al. 1991; Icke et al 1992; Frank & Mellema
1994; Mellema & Frank 1995; Borkowski et al 1997). Sin embargo las observaciones con

alta resolucién espectral han revelado estructuras adicionales en la morfologia de NPs que

cuales son dificiles de reproducir con el modelo clasico de IWS: Es el caso de la morfologia
con simetria de punto, los chorros, las asas, los vientos episddicos multipolares y los vien-
tos bipolares previos a la fase de Nebulosa Planetaria. Una revision de este tema puede
encontrarse en Frank (2000). Por ahora solo es de interés para este trabajo mencionar las
limitaciones del modelo de interaccion de vientos en la formacién de jets y morfologias con
simetrfa de punto. : ‘ '

El modelo de interaccién de vientos puede producir jets altamente colimados pero estos
requieren de un toroide muy denso y de gran escala. No es claro gi estas estructuras existen
en nebulosas planetarias (Frank 2000). ' |

Se ha propuesto que la simetria de punto se produce debido a la precesién de un jet
colimado (Lépez 1997). Para el caso del modelo de IWS es dificil imaginar cémo un toroide_'
de gaé con gran densidad que ha sido eyectado durante la fase de la AGB pudiera producir
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una "boquilla" que se encuentra precesando {Frank 2000).

5.3.2 Estrellas binarias y discos de acrecion

A partir de la experiencia desarrollada en las teorfas de formacion de jets en estrellas de [a
pre-secuencia principal, se ha sugerido un mecanismo similar en la colimacion de vientos
en estrellas centrales de nebulosas planetarias. En el caso de estrellas de baja masa pre-
secuencia principal el modelo requiere de un disco de acrecién que se forma durante la
- contraccion de la estrella. Para el caso de nebulosas planetarias se ha propuesto que el
disco de acrecién es consecuencia del traﬁsporte de masa en un sistema binario.

- La presencia de un nficleo binario con trasferencia de masa y la formacion de un disco

: de acrecion en NPs ha sido estudiada por Morris (1987) Soker & Livio (1994) y Reyes-Ruiz

& Lopez (1999) entre otros. En estos trabajos se ha sugerido que las egtrucuras colimadas
encontradas en nebulosas planetarias, pueden formarse como resultado de un disco. El

- rhodelo supone dos estrellas de masa inicial My y Mz; donde M;>M; de manera que la

estrella principal (EP) de masa Mj se convierte en gigante roja mientras que la secundaria

|-+ (FSY My permanece en la secuencia principal. Existen dos propuestas para la evolucién de

las dos estrellas.

En el modelo de Morris {1987), el disco se forma via un viento del tipo Bondi-Hoyle
sobre una estrella secundaria. Con este modelo se pueden reproducir morfologias bipolares
y con simetria de punto. Recientemente, Mastrodemos & Morris (1998) presentaron una
discusidn y modelos hidrodindmicos detallados para reproducir la formacion de discos en
can este proceso.

En el modelo alternativo Soker & Livio (1994) proponen que el disco puede formarse
debido a la transferencia de masa de la estrella secundaria via el lobulo de Roche a la
primaria. Esta acrecién de material eventualmente dard lugar a la formacién de vientos
altarnente colimados. Recientemente Reyes-Ruiz & Lopes {2000) han explorado con mayor
detalle la formacién de discos en estrellas binarias como nicleos de NPs con este proceso.
La conclusién principal del trabajo de Reyes-Ruiz & Lopez {1999) es que existen grandes
restricciones en las caracteristicas de las masas y separaciones de estrellas para que se den
las condiciones riecesarias para que en el nicleo binario haya transferencia de masa a través
del lébule de Roche y cumpla las condiciones necesarias de formar un disco de acrecién.
- Por otra parte, aun cuando el disco de acrecién se haya formado, se requieren elementos
adicionales, posiblemente discos magnéticos, que confinen y dirijan los jets. -

5.3.3 Vientos magnetizados en estrellas con rotacién

Uno de los modelos tebricos mas prometedores para producir las morfologias mas alargadas
y formar estructuras con simetria de punto es el que mvolucra €ampos magnemcos toroidales
embebidos en un viento estela;r dirigido por la presién de radiacion de uaa, estrefla que
se encuentra rotando. Este es el modelo llamado Magnetazed Wind Bubble (MWV) y no
requiere de un sistemna estelar binario, aunque la existencia de una estrella compafiera no se
descarta. El modelo fue propuesto inicialmente por Bégelman & Li (1994) ¥ recientemente '
ha sido estudiado numéricamente por Rozyczka & Franco (1996) ¥ Garcza—Segura et al.
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(1999). En estos modelos el campo magnético en la estrella es dipolar y bajo las condiciones
de rotacion, las lineas del campo se enrollan produciendo una topologia toroidal. Cuando el
viento atraviesa el choque interno, impone un esfuerzo asociado al campo toroidal dominado
sobre la fuerza de presion isotrépica del gas y el material es dirigido hacia el eje de rotacion
de la estrella produciendo flujos colimados. Garcia-Segura et al. (1999), invocando este
mecanismo, han sido capaces de producir una ampla variedad de morfologias incluyendo las
muy alargadas y los jets altamente colimados . Ademas cuando se incluye una precesion
en el eje magnético, producida por una estrella compafiera, los modelos son capaces de
reproducir morfologias con simetria de punto (Garcia-Segura 1997).

Un resultado interesanie a partir de los modelos Garcia-Segura et al. 2001 es que
justifican algunas de las caracteriticas observadas en las nebulosas planetarias bipolares.
- Por ejemplo encuentran que estrellas con masas iniciales menores a ~ 1.3 Mg no conservan
- suficiente momento angular pars producir nebulosas planetarias bipolares. Fste resultado
 concuerda con lo encontrado a partir de las observaciones en este tipo de objetos.

5.4 Algunos ejemplos observacionales

Fn los siguientes capitulos se reportan las observaciones realizadas en tres nebulosas plane-
tarias jovenes con morfologia bipolar (M 2-9, M 1-91 y M 1-92). Se analizan los resultados
y se discuten en términos de los maodelos téoricos que explican la colimacioén en nebulosas
planetarias.
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Capitulo 6

LA NEBULOSA PLANETARIA
JOVEN M 2-9; IMAGEN DIRECTA
Y ESPECTROSCOPIA ECHELLE

Uno de los objetos de la muestra que resultdé mas interesante es M 2-9. Se trata de una
nebulosa brillante de morfologia bipolar extrema que ha sido estudiada extensamente (p.ej.
Allen & Swings 1972; Calvet & Cohen 1978; Balick 1988; Hora & Latter 1994; Schwarz
et al. 1997; Solf 2000; Doyle et al. 2000). Los lébulos estan orientados en direccién
norte-sur y tiene condensaciones en el lado este de cada 16bulo con simetria respecto al
plano ecuatorial. En la nebulosa también se observa emisién débil a 60" al sur ¥ norte del
nticleo. Esta emision débil $iene una morfologia con simetria de punto (point-symmetric).
A partir de estudios cineméticos v polarimétricos Schwarz et al. (1997) encuentran que
ambos 16bulos extendidos muestran corrimiento al 10jo Tespecto a la velocidad del sistema
y polarizacion del 60%. De un modelo geométrico encuentran que el eje de Ia bipolar tiene
un &ngulo de inclinacién respecto al plano del cielo de 15° ¥ que la-distancia a M 2-9 es de
650 pc. A esta dlsta.nma la luminosidad bolométrica es de 550 Ly v su edad dindmica es
de 1200 afios.

Una de las caracteristicas mas sobresalientes de este obJeto es que las condensaciones
mas brillantes y cercanas al nficleo han mostrado movimientos paralelos al plano ecuatorial.
Los reportes indican que estos movimientos son de a.lrededor de un segundo de arco en diex
afios {Allen & Swings 1972; Kohoutek & Surdej 1980; Balick 1989; Doyle et al. 2000).

Se han propueéto vazias explicaciones al movimiento aparente en las condensaciones.
Allen & Swings (1972) propusieron que los cambios son el resultado de un haz de radiacién
ionizante rotando. En su modelo la luz proveniente de la estrella atraviesa un agujero en
la nebulosa densa y polvosa que estd rotando alrededor del micleo. Kohoutek & Surdej
(1980) sugieren que la nebulosa se encuentra rotando como un todo. Goodrich (1991a) y
Trammell et al. (1995) sugieren que un abanico de ernisién lonizante se encuentra rotando
en la direccién norte-sur y produce nudos brillantes aparentemente en movimiento donde
la luz se intersecta con anillos de alta densidad. M4s recientemente, Doyle et al. (2000)
a partir de una compilacién de imigenes de alta calidad obtenidas durante los altimos 15
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anos, encuentran que los cambios en la esiructura de los nudos son mas complejos que
lo gue se sugeria anteriormente. El patrén de cambios es semejante al movimiento de
un sacacorchos (en hélice). En el analisis de este movimiento descartan algunas de las
propuestas anteriores. Por ejemplo, encuentran que la velocidad de este haz deberfa de ser
no mayor a (.01c con lo cual el haz no podria ser un haz de luz. Ellos proponen un modelo
en el cual los movimientos son producidos por un par de haces de particulas colimadas (jets)
con velocidades de alrededor de 1000 km 57! que no estan radiando. Proponen que estos
jets invisibles son expulsados por el niicleo a través de una boquilla que tiene un periodo
de rotacion de 120 anos. También Livio & Soker (2001) han propuesto un modelo para
explicar el movimiento aparente y el estado evolutivo de esta nebulosa. Ellos proponen
que el nicleo est4 comstituido por un sistema binario compuesto por una estrella AGB 6
post-AGB y una enana blanca. En su modelo el movimiento observado de los nudos se
explica en términos de una fuente ionizante girando. Poponen, que la interaccién entre el
viento lento producido por la AGB y el viento rapido de la enena blanca permite ¢l paso de
la radiacién ionizante en una direccién mientras que es atenuada-en las otras. En su modelo
requieren que el sistema binario tenga un periodo y una distancia orbital de 1200 afios y
27 UA (respectivamente).

M 2-9 es una nebulosa muy rica en polvo. Los estudios de espectropolarimetria mues-
tran que parte de la emision observada en los lobulos es emitida en el nicleo y dispersada
por el poivo de log l6bulos. '

Se ha encontrado que el enrojecimiento en el micleo es 31gmﬁcat1vamente dlferente al
gue se muestra en los 16bulos. En el micleo, diferentes autores han encontra.do dlstmtos'.
valores del enrOJecamlento mientras Swings & Andrillat (1979) y Calvet & Cohen (1978)
determlna,ron una Ay > 5 mag. Hora et al. (1994) a partir de las lineas Brackett determi-
naron una A, = 2.3 mag. ' ]

Fi nucleo es muy brillante y hasta hace poco tiempo no habfa sido resuelto. A partir
de las observaciones de imagen directa realizadas con el HST se logré distinguir que a un
alto grado de jonizacién se observan nudos a lo largo del eje de la bipolar. A partir de
las observaciones de imagen directa realizadas con el HST se logré distinguir que a un
alto grado de ilonizacién se observan nudos a lo largo del eje de la bipolar. Estos nudos
han mostrado velocidades mayores al resto de la nebulosa, lo que sugiere que la estrella
central estd expulsando material a través de un haz angosto. Por ofra parte a bajo grado
' de ionizacién se observa una ba.rra horizontal que ha sido mterpretada como un disco. La_
Figura 6.1 muestra la. nebulosa blpolar con una amphacmn de la regién nuclear tomadas
con filtros centrados en lineas de [O IHI] y [S 11]. El espectro del micleo muestra lineas
nebulares en em1516n sobre un contmuo débﬂ No se observan lineas en absorcién, por lo
tanto no ha sido facil determma,r su tipo espectral. Se ha propuesto que el nicleo estd
compuesto de un sistema binario: una. componente caliente que joniza el gas de O+ y
una estrella B5 que aporta, 1a lummomdad en el v131ble Sm embargo no se ha logrado'
demostrar esta binaridad. ‘

A part1r de est;mamones de Ney Te determmadas por dlagnostmos de lineas de [OIII]
[NTI] y [O]] en el nticleo de M 2-9, Calvet & Cohen (1978) argumentan la existencia de una
estratificacion de ionizacién, donde una ,zpna, densa de [OITI] ests rodeada por una zona
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TESIS CON.
FALLA DE ORIGEN

FIGURA 6 I Imagen de Ia nebulosa pianetarla blpolar M 2—9 tomadas con ‘el HST Se muestla.n}f_ !
detalles de la region interna tomadas con dos filtros distintos: a la inquierda [OIII} v a la derechs

[S II.

menos densa de [OT].

Finalmetite, como se disciti6 en el Capftula 4, los espectros del nticleo de M 2-9 mites-

tran que la linea Ho es excepcmnalmente ancha. Ba.hck (1989) reporta esta, lmea con un

ancho de 11000 kms 10

6.1 Observaciones

Para el estudio de esta nebulosa planetaria se realizaron observaciones -de. espectroscopia
echelle con rendija larga (la Figura 6.2 muestra la posicién de la rendija); imagen directa
con filtros nebulares en el 6ptico e imagen directa en el infrarrcjo cercano (CAMILA).
La descripcién de las observaciones y reducciones se encuentran en. ell Capituio 2. En es-
te capitulo se reportan-los estudios realizados en este objeto a -partir de las observaciones. !

Primeramente se discutiran estas observaciones poniendo interés en toda lanebulosa donde - .

hablaremos principalmente de los l6bulos y después se hard una discusién de las observacio-

nes con espectroscopia echelle realizadas en el nicleo del objeto. A lo la,rg;os del capitulo se ..

haré referencia a los nudos observados en este objeto empleando la nomenclatura propuesta
por Kohoutek & Surdej (1980) la cual se puede apreciar en la Figura 6.2.
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FIGURA 6.2: Esquema. de M 2-9. Se sefiala la posicién de la rendlga del espectrégrafo ecb,elie
Tamben se muestran Eos nudos ¥ la, nomenclatura propuesta por Kohoutek & Surdej (1980) ‘

6.2 Lo6bulos

6.2.1 Iméagenes en el Infrarrojo

La discusion a continuacion amp]ia estudios previos de este ob jeto a partir de i 1ma.genes en
el cercano infrarrojo (Hora & Latter 1994; Kastner et al. 1996).

La Figura 6.3 muestra Jas imAgenes procesadas para cada uno de los ﬁltros La mmfo—
logia observada es similar a la estructura 6ptica. Se pueden apreciar los nudos reportados
anteriormente por otros autores {Kohoutek & Surdej 1980; Scarrott et al. 1993; Hora &
Latter 1994 ). En todos los filtros el 1o6bulo norte aparece més brillante.

Los nudos son mas brillantes en las longitudes de onda menores, mientras que el nicleo
es mas brillante en K'. La relacion de intensidad entre el niicleo y los 16bulos es mayor en
longitudes de onda grandes. I -

Las figuras tomadas con filtros centrados en lineas en emision muestran notables dife-
rencias en sus morfologias. A partir de estas figuras se puede identificar una zona de alta .

excitacion y otra de baja excitacién que en algunas imégenes aparecen separadas. Hste es

el ejemplo dela lineas de recombinacion de He I con la linea de H;. . .
Ta emision de [He I} 1.083 um se localiza en:la zona axial, se extiende a lo la.rgo de los
lobulos (33" 9"} y sefiala la zona de alta-ionizacion.: L.os isocontornos. correspondientes -a
esta linea muestran los nudos en forma prominente. Col . . .
La/ermision de [Fe IT]1.644 pm se presenta sobre toda la.extension de los l6bulos; es mas:
prominente en el nudo norte (N3). En este filiro la emision es muy intensa en el-nacleo.
Las lineas de Hs muestran una estructura de cdscara la cual pareciera estar cubriendo
a la estructura ionizada. La emisién de esta molécula se hace mais prominente en el plano.:.
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ecuatorial de la nebulosa bipolar. Iista geometria es similar a la que exhiben la mayoria de
las nebulosas bipolares en las que se ha detectado Hp {e.g., Kastner et al. 1996). Se puede
deducir la existencia de un cascarén de polvo rodeando la nebulosa a partir de la evidencia
observacional del hidrégeno molecular. Esto es debido a que, en ausencia de un campo de
radiacion fuerte, el polvo propicia la formacién de moléculas y actia como escudo de la

radiacion fotodisociante.
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Figura 6.3: Isocontornos de _intensidad de la nebulosa planetaria M 2-9 tomados con filtros

centrados en el infrarrojo cercano.
1.644um de [Fe II] 1.083um de He Iyo. 1,um de Ha

El cociente de las imagenes tomadas con los filtros angostos de Ha v=1-0,5(1) y v:ZQ_
1,5(1) da un valor ~ 1. Esto indica que la emisitn de las lineas de H, provienen de la
excitacion por radiacién ultravioleta, (Sternberg & Dalgarno 1989) y no por colisiones.

Por ofra parte, el alto dél cociente [Fe II]/Bry (>4} indica que el [Fe 11] emitido en N3

vy 93 es excitado por choques (Graha.m et al. 1987)

95

Las 1m&genes muestran las bandas J, H y K’ y la.s lineas



La nebulosa planetaria M 2-9

Hee [N Ul 584
30 PETTTITTITI T Ier rTOTTL L R R XD rrees 3 T T T T T T T Y
wk 20F
H:d 19
TN
i 3
s s 9 ?
-} it . @
il
w 7| FPRPTTITTTTINT] PITYT PN} NI R T s Y PR TYOTT FYP T TP IR P z i
E | ot ~1¢ -4 @ § o -Mo -5 5 o tog S =15 =10 =5 & 8 16 -t 50 @ sa
CD m are sec v {km/a} R w» (xmyny
£5 (S 1] 6717 - [S 113 6731
[ 10 RRARIAGLE AL LU B RLAARSA RARAE: T 1T sk bt LS LA L) LAY LEARY SR ] LML
"3:: w . E o
3 | £ o
""73: ab ‘ ] 1
[ . )
g & 8 &)
E o SR S f
3 C:? 1
—lnp —1g
-zaf @ -
T S YOTOT VOUTT SUTTE TRV TV PO ] i . N T T
-~i5 ~10 -§ 4 H] 10 ~f30 =5 [+] 9] w =1 wW s » A 10 ) b1 3 a a0 190

are 2ee ¥ (hm =} arc 3ee v {urn/a}

: FIGURA 6.4: Isocontornos de intensidad de las lineas de emigién més brillantes en M 2-9. En
" cada caso se presentan dos diagramas: la imagen directa v el campo de velocidades a lo largo de

la rendija. El norte apunta hacia arriba.

Pasy aparece en emigién sélo en el nicleo v en el nudo norte central. Bry aparece en
emision en el ndcleo y en los nudos N2, 52 y 83, No se detectd emisién en CO. No se
. reportan estas tres figuras aqui.

6.2.2 Cmematlca de los labulos

Los lobulos tlenen un esPectro de emislén dommado por Tas lineas de Balmer; también
muestran emisién de He I, [N II], [N 1], [O 111}, [O 11}, [0 1, [S 11I] v [S 11]. En las figuras
6.4 v 6.5 se muestran los isocontornos de intensidad para algunas de las Iineas de emisién
mas brillantes. *

En todas las hneas de emlsién el lobulo sur muestra corrlmlento hacia el azul mientras
que el 16bulo norte muestra corrimiento ha,cm, el rojo relativo a la velocidad promedio. La
diferencia tipica entre los nudos s_epaa:ad_os a '~ 40" (N3 y 33) es de 30 kms™t

En las lineas del especfro_se observan méximos de iutenéida;d"que corresponden a las
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FIGURA 6.5: Isocontornos de intensidad de las lineas de emision mas brillantes en M 2-9. Misma

representacion que en la figura 6.4

condensaciones N3 y 83 (Figuras 6.4 y 6.5). Estas muestran velocidades peculiarés respecto
a la velocidad promedio de los 16bulos. La velocidad de estos nudos es de ~ 20 km s~!
relativo a la velocidad del sistema (ver seccién 6.2.3). Los nudos N2 y 52 no muestran

una diferencia de velocidad respecto al cuerpo de la nebulosa. La condensacién S1 es

detectada.a ~ —25 km s~ en algunas de las lineas y no se encuentra una contraparte en
esta condensacion en el 16bulo norte, posiblemente debido a extincién. -

Suponiendo una inclinacién de 15° {Schwarz et al. 1997) del eje de bipolaridad respecte
al plano del cielo se tiene una velocidad de ~60 km s~ respecto al nficleo de la nebulosa
para los nudos N3 y 83 y de ~100 km s~ para el nudo SI.

De la seccién 6.2.1 y de estudios anteriores {Hora & Latter 1994) se sabe que un casca-
rén de polvo rodea a la nebulosa. Los estudios de polarimetria muestran que la radiacién
proveniente de los 16bulos est4 polarizada sugiriendo que la emisién en la nebulosa tiene dos
componentes, una que s producida localmente en los l6bulos y una que es luz dlspersada
posiblemente proveniente de regién central. Debido a la presencia de esta radiacién disper-
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sada, los cocientes entre lineas no describen las condiciones fisicas locales en los 16bulos.
Con lo cual, para interpretar estas iméigenes es necesario eliminar la radiacién proveniente
del ntcleo. Con las observaciones realizadas para este trabajo no es posible hacer este
estudio en toda la nebulosa pues se requiere de estudios de polarimetria. Sin embargo el
hecho de que los nudos N3 y S3 muestren un muy bajo grado de polarizacién (Scarrott
et al. 1993) y velocidades diferentes respecto al cuerpo de la nebulosa sugiere: 1) que la
luz observada en estas condensaciones tiene un origen local y, 2) que tanto las condiciones
fisicas del gas como el mecanismo que lo excita deben ser diferentes a los del resto de
los 16bulos. Se estimaron las condiciones fisicas del gas a partir de los cocientes de lineas
encontrando Ny = 3 x 10° y T, = 9400 K.

G.é_.3 Determinacién de la velocidad heliocéntrica del niicleo

En el nucleo de M 2-9 no se detectan lineas de absorcion. Las lineas de emisién muestran
‘p'ej;ﬁles compuestos o tienen diferentes velocidades dependiendo del grado de iomizacién,
Iorlqﬁe hace suponer que son producidas en regiones circunestelares. De lo anterior, la
' determinacion de la velocidad heliocéntrica del nacléo se hace a partir suposiciones en la
cinemdtica de los lobulos: : .

La Figura 6.6 muestra isocontornos del: espectro echelle de rendija larga de la linea

- He. JAqui se ve una regién central muy brillante con un perfil de doble pico y dos regio-

nes que corresponden a los lobulos sur y norte. Sobre la emision en los 16bulos resaltan
condensaciones a 15" y -15" de la region central que corresponde a los nudos N3 y 83
respectivamente. Se estimo6 la velocidad del nticleo de la nebulosa bajo la suposicién de que
ambos nudos se estan alejando de la regidn central a la misma velocidad. En la figura 6.6 la
linea punteada une la intensidad maxima de los nudos N3 y 53 con la estrella. Las flechas
indican la longitud de onda para Ho medida en laboratorios (Ag) v la de la parte central
de la nebulosa. La diferencia de velocidades es de ~ +40 & 5 km s™*. Por la correccién del
movimiento terrestre (20 km s™') se encuentra que la velocidad heliocéntrica del sistema
M 2-9 es de 60 %+ 5 km 571,

En las siguientes secciones todas las discusiones sobre velocidades estardn referidas al
gistema del nacleo. ’

- 6.2.4 Result'adqs

A continuacion se enumeran los resultados obtenidos para log lobulos. Al final del capitulo
se extraen las conclusiones.

La emisién en los lébulos de M 2-9 se encuentra estratificada de acuerdo al grado de
ionizacién. De las i imégenes en el infrarrojo cercano se observa que la zona molecular tiene
una estructura de cascara cubriendo la zona ionizada.

La emision molecular se extiende y se hace més intensa en la regién ecuatorial. Este
fenoméno es tipico de nebulosas planetarias bipolares. El cociente de lineas de Hy mdlca
que la excitacion es producida por radiacién y no por colisiones.

Del espectro con rendija larga de la nebulosa se encontré que la velomda,d del miicleo
de la nebulosa, re3pecto al sol es de 60 £5 km s”
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Figura 6.6: Espectro de rendija larga del perfil Ha . Para determinar la velocidad del nicleo
de M 2-9-se ha supuesto que los nudos N3 y 33 se estén moviendo a la misma velocidad respecto
del niicleo. La linea punteada une ambos nudos con la posicién en velocidad del ntcleo. Se indica
la longitud de onda en reposo de la linea Her a 40 km s de la posicién del nicleo de 1a nebulosa.

Aunque la luz observada en los lobulos es el producto de la dispersién de la radiacién
emitida en el nticleo, hay dos hechos que indican que la radiacién de los nudos 53 y N3 son
emitidos localmente: el primero es que estos nudos tienen menor grado de polarizacién,
y el segundo, es que muesiran velocidades peculiares respecto al resto de la nebulosa.
Tomando un valor de 15° para el angulo que hace el eje de la bipolar con el plano del
cielo se deduce una velocidad espacial de ~ 60 km s~* alejandose del micleo. Dado que
log cocientes de lineas en emision son diferentes en estos nudos respecto a la regién central
v al resto de los 16bulos de la nebulosa, se espera que la luz proveniene de esta regitn sea
emitida Jocalmente. Se estimaron las condiciones fisicas de la regmn ¥ se encontré un-gas
con Ny =3 x 10% cn™3 y T, = 9400 K.

Fl nudo S1 también muestra movimiento respecto al cuerpo de la nebulosa. No se
encuentra una contraparte en el lébulo norte posiblemente porque se encuentre oculto
detras de una gran cantidad de gas y polvo localizado en la zona ecuatorial. La velo(:ldad _
espacml de este nudo respecto al mtcleo es de ~ 100 km s~2.
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FI1GURA 6.7: Espectro del nicleo de M 2-9 tomado a A > 7000 A (definido en este capitulo coma
espectro azul)

6.3 Nucleo de M 2-9

Los resultados presentados a continnacién estdn basados en las observaciones realizadas:
con el espectrografo echelle de la zona nuclear. Los detalles de las observaciones y las
reducciones se describen en la seccion 2.2, El espectro del micleo muestra lineas en emision
de los siguientes iones H 1, He I, He I1, [Ar I11], [Cr 1T}, [Fe 1], [Fe I1], [Fe 111}, [Fe IV}, [N IT],
[Ni IT), [Ni II3), [Ni IV], [O 1], [O I, [O I}, {S I}, [S II}, Si II. El espectro se mmestra en
las Piguras 6.7 y 6.8. - '

6.3.1 Descripcién del espectr‘o

El espectro del nucleo muestra un contmuo débil, sin hneas de absomlén por 10 tanto no es_ _
posible determinar directamente el tlpo espectral de la estrella, a paxtlr de su espectro Es
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FiGura 6.8: Espectro rojo del niicleo de M 2-9.

un espectro muy rico en lineas de emisién. En este trabajo se encuentra lineas en emisin

de los siguientes iones H I, He I, He 17, [Ar 11T}, [Cr IE), [Fe 1], [Fe 11], [Fe 111, [Fe IV],
[N I1], [N T7], [N TTT), [Ni IV, {O 1}, [O 11, [O II1], [8 I}, [S 11}, Si II. Algunas de estas lineas
son emitidas en diferentes regiones sin resolver con diferentes velocidades. Por ejemplo

las lineas de Balmer tienen dos maximos con la componente roja dominante. También los:

perfiles de las lineas del [OIII] 4959,50074 y la permitida de este mismo ion a A4760A
muestran dos miaximos pero en este caso la componente azul es més brillante. El resto de
las lineas son aproximadamente simétricas alrededor de un pico simple y a la resolucion

espectral del equipo se ajustan satisfactoriamente con perfiles gaussianos. Las Tablas 6.5 *

y 6.6 listan las identificaciones de las lineas observadas. En la Tabla 6.5 se reporta el
espectro tomado en el rango de 3600 a 6800 A (espectro azul); en éste las columnas (1) y
(2) muestran la longitud de onda observada y la del laboratorio, respectivamente, de las
lfneas identificadas; la columna (3) muestra las intensidades respecto a HG medidas y la
columna {4} muestra estas mismas intensidades pero desenrojecidas (ver detalles de la ley
de extincidn en la siguiente subseccién); la columna {5) muestra el ancho a potencia media
(no corregido por el ancho instrumental) y en (6) se indica la identificacién de la linea. La
Tabla 6.6 muestra la misma informacién para el espectro en el rango de 6450 a 9460 A
(espebtro rojo). En este caso las intensidades han sido normalizadas a He. Lia razon por
la que no se normalizaron ambos espectros a Hf3 es que las observaciones fueron realizadas
en dos noches distintas con condiciones atmosféricas diferentes. ‘

En las ta.blas anteriores se puede observar que las lineas que. muestran una sola compo-

nente presentan centroides corndos al azul. La estimacién de este corrimiento’en tnidades”
de velocidad esta en' el rango de ~ -25 a 0 km s~ con respecto al sistema de la nebulo-

sa. Se encontré que las velocidades de diferentes lineas (permitidas y prohibidas) de un
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Ion  LP. Vel FWHM LogN,  T.

(kms™!) (kms™!) (em™) (°K)
AT 4074 -16 11 77 £10 - -
Cril 1650 012 57 16 - -
Fell 1616 08 63 14 50 9000

Fel}l 3065 -9+£8 73 £17 6.0 -
FelV 5480 -204 11 69 %19 6.6 11500
Hel 2459 -4£13 60 =7 - -
Hell 5441 -14 38 x13 - -
NI = 1433 0410 51 49 - -
NII 2960 -3£3 83 %8 56 9500

Nelll 6345 -24+£1 77 49 - -
NilI 1817 0+14 61 +9 . .
Nilll 3517 -104 14 102 +1 - -
NilV 5480 -5+12 5545 - -
01 1361 147 59 11 - -
OII 3512 -54£12 81 +8 56 9500

Ol 5493 -20:£3 71 0 7.0 11500
SII 2333 -2+£11 79 7 50 9000

S 5485 67 66 £6 - -
Siil 1635 -1+ 38 80 £16 - -

TABLA 6.1: Velocidades ¥ condiciones fisicas de los diferentes iones observados en el nﬁcieo
de M 2-9 (los anchos FWHM no estan corregidos por el ancho instrumental).

mistmo ion son similares y que estas velocidades muestran una correlacién con el grado de
ionizacién del Atomo en donde el corrimiento promedio menor corresponde a estados mas
altos del potencial de ionizacién de las lineas y las. velocidades con valor promedio maés alto
corresponden a las especies neutras. La Tabla 6.1 resume esta informacién. En la columaa
(2) se indica el potencial de ionizacion de las lineas para el ion indicado en la columna (1);
La columna (3) muestra las velocidades promedio para cada ion con sus incertidumbres
que corresponden a la desviacién estdndar del promedio. La columna (4) muestra el ancho
a potencia media; finalmente en (5) y (6} se muestran la condiciones fisicas para aquellos

- iones en los cuales fue posible estimazlas. De los valores en estag dos dltimas columnas, asi

como de la interpretacion de esta tabla, se hablara en las secciones siguientes.

Perfiles en las hneas de hidrégeno

Como se mencmno anteriormente, las lineas de hldrégeno muestran perﬁles complejos
Mientras que las lineas de Balmer muestran perﬁles de doble pico, las lineas de Pa.schen_
muestran una linea con una sola COmpcmente La. Flgura 6.9 muestra estos perﬁles nor-
ma.hza,dos ala mtensmlad méxima. En esta figura, las lineas se han ordenado de acuerdo
al nivel supenor de la transicién para cada una de las series, de tal forma que las lineas
produc;das por mveles més bajos se encuentran en la parte superlor ¥ las que provienen
de mveles més exc:ltados se encuentran en la parte mferlor En la serie de Balmer puede
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observarse que la linea Ho muestra dog componentes bien separadas y esta separacion se
hace menos clara conforme la energfa del nivel superior awmenta. Por otra parte, la serie
de Paschen muestra practicamente una sola componente. Una primera explicacién al he-
cho de que no se observen dos componentes en la serie de Paschen podria ser que a estas
longitudes de onda la resolucién espectral es menor que en el caso de la linea Ha {por
gjemplo). Para descartar esta posibilidad se degradd la resolucién en los perfiles de la serie
Balmer y se encontré que a una misma resolucion la diferencia entre los dos picos sigue
siendo apreciable. Por otra parte, si la extincién fuera la responsable de la forma de los
periiles Balmer, el efecto tendria una dependencia con la longitud de onda de las ifneas y
esto no se observa.

Adicionalmente a la diferencia observada en la forma del perfil en las lineas de hidrc‘)genb, - "
se observa que, dentro de las incertidumbres, con el aumento del nivel superior de energia -

en cada una de las series el centroide de las lineas se corre a la velocidad sistémica dela -

nebulosa.

Una posible explicacién a estos fenémenos en términos de los cocientes de lineas es-

perados para cada una de las transiciones y de un anlisis de la extincién interestelar: se i

describira en la seccién 6.3.2

Perfiles en las lineas de [O III]

Las lfneas en emisién del O+ muestran también perfiles complejos. Mientras que las lineas
en 5007 y 4959 A presentan perfiles de doble pico, en la linea 4363 A se observa un perfil
simple. La Figura 6.10 muestra los tres perfiles. Es importante notar de esta figura que la
caracteristicas de los perfiles en ambos iones son diferentes. En el hidrégeno la componente
roja es mas brillante que la azul, contrario a lo que se observa en el oxigeno. También en
esta figura se comparan las velocidades respecto a las lineas de Balmer. Las lineas 5007
y 4959 se producen en el mismo lugar y muestran dos componentes: una débil centrada
a -25 km s~! y una brillante a -45 km s7!. La linea a 4363 A tiene solo una componente
centrada a -20 km s™1. Los cocientes (5007+4959)/4363 en las dos zonas indican que hay
una regién con una muy alta densidad a -20 km s™! y otra de menor densidad a -45 km s~*.
Debido a la velocidad que muestra cada una de las componentes, es de esperarse que la que
corresponde a una mayor densidad estd asociada a la region donde se producen las lineas
simples de todo el espectro (ver Tabla 6.1). Por otra parte la componente corrida a azul
se forma en una region diferente. ' '

En esta seccidn se encuentra que todas las Iineas que a la resolucién espectral del echelle
muestran una sola componente estén corridas al azul respecto a _dé longitud de onda en
reposo. Las velocidades estimadas para los centroides de estas lineas estdn en un Tango
de ~ -25 a 0 km s71 respécte a de velocidad del niicleo de la nebulosa. Se encontrd una
dependencia de la velocidad con el poteﬁcial de ionizacién de cada ion donde los iones con
potencial de ionizacién alto se mueven mas rapidamente que los de potencial de ionizacién
bajo. Esto est4 de acuerdo con una estructura de ionizacién con gradiente de velocidad
decreciente como funcién de la distancia a la fuente excitadora.
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FIGURA 6.9: Lineas de las series Balmer v Paschen del hidrégeno en el nicleo de M 2-9. Se
observan dos componentes en las lineas de Balmer v se observa un desplazamiento en la velocidad
de las lineas Ha

6.3.2 Extincién Interestelar

. Siguiendo el método tradicional para el calculo de la extincién visnal, Ay, se han comparado
' las lineas de emisién de hidrégeno en el nicleo con las predicciones para la recombinacion. -
del Caso B (Osterbrock, 1989} usando una ley de extincién interestelar. Si se supone una
densidad media y temperatura de 10% cm™3 y 10* K respectivamente y adoptando la curva,
de extincién interestelar dada por Cardelli, Clayton & Mathis {1989) con Ry = 3.1, se
encuentra que mlentra,s el cociente observado de Ho a Hf suglere Ay =6.45, todas las
otras lineas Balmer son conmstentes con Ay = 1.3£0.2. Ambas estimaciones son ba,stante |
diferentes compara.da,s con el valor determinado por Hora & Latter (1994) de Ay = 2.3
encontrado a partir las lineas Brackett en el espectro IR cercano del nicleo. El valor
anémalo de la extincién obtemdo usando el comente He/HB puede explicarse por, una
linea Ha excepcmnalmente mtensa N

La explicacion de la dzscrepa.ncxa, entre los valores de AV determmados por las otras R
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Figura 6.10: Comparacitn de los perfiles de [O III] con la serie de Balmer e el ntcleo de M 2-9

lineas Balmer y las lineas de Brackett es menos obvia. Esta discrepancia excede todas las
incertidumbres razonables en la intensidad de la linea y la posible desviacion del Caso B
de recombinacién. Por lo tanto, esta discrepancia sugiere una curva de extincién inusual.

En un gas nebular bajo la presencia de un campo de radiacién fuerte se espera que la
distribucion de los granos corresponda a tamafios més grandes que los esperados en el medio
interestelar tipico. Esto es debido a que los granos pequefios son facilmente fotodisociados
mientras los granos de polvo grandes se ven mucho menos afectados. El tamafio més grande

de granos da como resultado una curva de extincién mas plans que la tipica relacién de.

extincién, Ry = Ay /EB v, esto es bien conocido de la nebulosa de Oridn (Mathls &
Wallenhorst 1981; Kim, Ma.rtm & Hendry 1994). Ademés de las variaciones de Ry, la
nebulosa puede exhlblr una curva de extincién poco comin debldo al efecto de reflexién y

a la mezcla de de granos de polvo a lo largo de la columna del gas emisor. La dependenma B
en la longitud de onda de l1a curva de extincién modificada puede estar caractenza,da por -

el pardmetro de exfincién nebula.r Ny (Bautlsta Pogge & DePoy 1995)

Una caracteristica 1mportante de 1a extincién interestelar es que la dependencia de la

extincién cod la longitud de onda, para A grandes (a,lrededor de 1 um), es pré,ctmamente
insensible a Ry y Nv. Entonces, las observaciones de Hora & Latter (1994) podnan ger
indicadores reales de Ia ca,ntldad de extincion en la banda J. Partiendo del valor encontrado
por Hora & Latter (1994) AV =23y EB v = 0.75, se obtiene A;=0. 19, Con este valotr
fijo se procede a encontrar el valor de Ry que mejor grafica el espectro 6ptico, encontrando
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Ficura 6.11: Evidencia de que la lnea Ha es dpticamente gruesa. En la figura superior se
muestran los perfiles desenrojecidos de las lineas Ha vy HS %3, El cero corresponde a la velocidad
del sistema. En la figura inferior se muestra el coclente Ho/HS da los espectros corregidos por ex-
tincién, se muestran los excesos en He a 460 km 571 y a-40 kan s™*. Se grafican las incertidurmbres
¥ se sefiala el valor de esta relacién para el Caso B de recombinacién. '

Ry = 5.0 £0.5, que nos da un valor de Ay = 2.7 £ 0.1. Se usaron estos dos valores para
hacer la correceion por extincion en las lineas observadas en el nficleo (Tablas 6.5 y 6.6).

F1 problema de la linea Ha

" Como se mencmné antermrmente la linea Hev es ba.stante peculiar dado que exhibe al menos
dos componentes fuertes con picos sepa.rados por ~ 70 km s (ver ﬁg‘ura 6.11). Observando _

el cociente de Ha/Hﬁ del espectro desenro;emdo en esta misma ﬁgura se encuentran dos

méximos de este cociente & alrededor -40 y +60 km s -1 y un minimo alrededor de -10

km s~*. Este cociente en el minimo-es consistente con las pred1001ones de recombinacién
en el Caso B (valor_n_ldmado en la figura). Por otra parte el va.lor del cociente mas alto (pico
corrido al rojb) es alrededor de 6 veces el cocente pr edicho por la teorfa de recomb;namén
en el Caso B. I ' ' -
Ni la exc1tac10n colisional, ni la extxncmn son capaces de exphcar esta gTan dlferenma
con el Caso B. Por lo tanto, se encontro que esta diferencia puede ser explicada por un.
efecto de profund1dad 6ptica para transmiones a los niveles nw2 Con el pr0p031t0 de
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estimar estos efectos, se adopté una profundidad 6ptica en el centro de la linea de la forma
{Mihalas 1978)

Nu gl
u
donde, fi, es la fuerza de oscilador, n; y ny son las poblaciones de los niveles involucrados

Y 91 ¥ gu los pesos estadisticos. La probabilidad de escape est4 dada por

Tyl = constante X Afp,(n; — ) & constante X Afiuny, (6.1)

P, = 1- Exp(u-’i").
T L
Para obtener el valor de 7 se seleccioné la profundidad 6ptica de la transicion 35'-2";)'7 L
como un pardmetro libre. Se calcularon todas las otras profundidades dpticas a los nivéiéé,
2s y 2p a partir de la ecuacion 6.1 suponiendo que las profundidades 6pticas para todas 1as: ;
transiciones permitidas al nivel n=1 tienen un valor igual a infinito (aproximacion del Caso z

B). La Figura 6.12(a) muestra el valor del cociente He/HB como funcién de 7(3s — 2p} El

aspectro de H I fué calculado usando los modelos de emision hidrogencide realizados por -~

Bautista et al. (1998). De la figura se puede observar que la relacién He/HQ alcanza valores
de profundidad dptica muy altos. Esto tiene consecuencias en la forma de los perfiles de
las lineas principalmente en la linea Ho pues, por ejemplo, una linea Hf se degrada en un
fotén Pac méas uno Ha. Los fotones He, por otra parte, no se pueden degradar, asi que,
después de multiples dispersiones, logran escapar.

La Flgura 6. 19(b) muestra el efecto de la gran profundlda,d opt1ca pa:a el mvel n=2
sobre el cociente H'y/ HE. Se encuentra que este cociente cambia por un factor de alrededor
de dos sobre el valor del Caso B. Esto explica por qué las trazas de las componentes
corridas al azul y corridas al rojo estén presentes en Hf. Estas componentes, sin embargo,
son mucho mas pequefas y mas cercanas al centro de la linea que en el caso de la linea Ha.

Este analisis muestra que el exceso en la intensidad de la linea Ha con respecto a la
recombinacién predicha por él Caso B es debide a una profundidad 6ptica alta para las
transiciones del nivél n=2. Por lo tanto se propone en este trabajo que las diferentes -
componentes observa.das en esta.s hneas son eI resultado de una linea smlple opticamente
gruesa. '

Considerando el flujo total en las lineas He, HB y Hy se encuentra que Ha/Hﬁ 173 -
y Hy/HB=0.531 después de las correcciones de enrojecimiento, Estos cocientes se pueden
reproducir por dos modelos de recombinacién con 7(3s - 2p) valores aproximados de 8.0 y
2.0 respectiva.meﬁte. Una mejor aproximacién en todo el espectro de H I podria requerir
un tratamiento méas detallado del transporte radiativo de todas las lineas. Fin este trabajo
se adoptard un valor medio de 7(35 — 2p)=5. ' '

La profundidad dptica en el espectro de H I tiene un efecto importante sobre las emisi-
vidades de las linéas predichas y por lo tanto también la abundancia del HY determinada..
Por ejemplo para 7(3s — 2p)=>5 la emisividad de la linea HQ es reducida porun factor de
2.6, entonces la abundancia calculada para HT aumentara por este mismo factor. En este
mismo sentido, las incertidumbres en la profundidad optica de. las lineas del H I se ven
afectadas por la precision en la estimaciéon de la abundancia H por un factor de dos sobre
lo esperado.
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Ha /HE

= ST e
e T(3s—2p)
= =
: E (b _ : . : E
Fﬁ =3 o.ac;§ . ]
E <0 ¥ 3 3
— w 0.7C
= 3
s = gBof 3
0.50F E
0 o 4 B 8 10
T(3s-2p) - "

F1GURA 6.12: Determinacién de la profundidad éptlca en 13. linea He segun el modelo propuesto
El cociente observado desenro;emdo Ha/Hﬁ- 17.3 (Tabla 6. 5} €s conmstente con un valor de

7(3s — 2p) = 8, y Hy/HF=0.531 con un 7{3s — 2p) = 2. En este tra.baJo se adopta un valor medio
de 7(3s5 — 2p) = B,

En conclusion, se adopta una ley de extincidon en el ntclo caracterizada por Ry =
5.0+ 05y Ay = 2.7 £ 0.1, que se usard para corregir por extincion el espectro en esta
regidn. Una ley de extincién con estas carvacteristicas corresponde a un medio con granos
de polvo més grandes que los esperados en el medio interestelar tipico. :

Por otra parte, el valor excepcionalmente alto en la intensidad de la linea He respecto :
a la recombinacién predicha por el Caso B se explica a partir de una profundidad éptica
7(38 — 2p) ~ B para las lineas de Balrmer, v se propone que las diferentes componentes en

. egtas lineas. son debidas a este efecto.

6.3.3 Condiciones fisicas de la region emisora -

Para determinar la temperatura y la densidad en el nicleo se usaron los cocientes de lineas
prohibidas de algunos de los iones ([NII], [OI1], [O111], [SII]) y el programa NEBULAR. que
se encuentra dentro de las paqueterias de IRAF. Para Ni II, Fe II, Fe III, and Fe IV se
emplearonlos datos recomendados por Bautista & Pradhan-(1998).

Como se menciond en la subseccién 6.3.1 algunas de las lineas de O también muestran .
dos componentes: una centrada a -20 km s71y otra a -45 km st (ver Figura 6.10 ). Del
cociente de lineas (5007--4959)/4363 se encuentra que estas componéntes provienen de. .
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regiones con diferente densidad. La de -20 km s™* tiene una densidad ~ 107 cm™® mientras
que la de -45 km s7* una de ~ 10% em™2.

Las lineas del [Fe II] y el [Ni II] requieren una atencién especial. El hecho de que las
lineas permitidas del dipolo de Fe II estén presentes en el espectro indica que la excitacion
por fnorescencia estd presente para este ion {Bautista & Pradhan 1998). La fluorescencia
también se ha sugerido para intensidades relativas de las lineas de [Ni II] las cuales no se

pueden reproducir bajo condiciones tipicas con un modelo de excitacién colisional.

ik

Int. Obsearvadae

o 5 10 15 20
. Int. Predicha

20F
(b}

Int. Observada

0 . 5 10 . 15 20
Int. Predicha

Fioura 6.13: Intensidad observada de las lineas permitidas y prohibidas del Fe I1 contra el de
las intensidades predichas por el modelo con W = 107%, T, = 10K y N, = 10%cmm=3. La grafica
superior corresponde a las lineas en el espectro azul y la grafica inferior corresponde a las Hneas en

el espectro rojo.

Bautista (1999), realizo el analisis del [Fe IT]. En este tratamiento primero se seleccionan
las lineas que son mis 0 menos sensibles a la fluorescencia, comtinmente son las de la parte
roja e infrarroja del espectro (Bautista & Pradhan 1998). Estas lineas indican una densidad
electronica media de alrededor de 10° cm™2. Después se supone un continuo de radiacién
de cuerpo negro a una temperatura de 40 000 K. La intensidad de la radiacién en la region
de la linea de emisién es proporcional al factor de dilucion,
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7 | (63)

”
donde R es el radio de la estrella ionizante y r es la distancia de la region de emision a la
estrella. El valor de W se encuentra graficando las lineas de Fe II v de Ni IT observadas.

En la Figura 6.13 se grafica la intensidad observada de las lineas permitidas v prohi-
bidas contra el de las intensidades predichas por el modelo con W = 10~? y condiciones
fijas (T, = 10* K y N, = 10%cm~?). La grafica superior corresponde a las lineas en el
espectro azul y la grafica inferior corresponde a las lineas en el espectro rojo. El acuerdo
con el espectro rojo es muy bueno mientras que el acuerdo en el espectro azul es solamente
satisfactorio, considerando que la incertidumbre en la forma del campo de radiacion actual
el cual afecta estas lineas. Hay que tomar en cuenta que la incertidumbre en la intensidad
de las lineas débiles de Fe 11 es alta. Es importante notar que tanto las lineas prohibidas
como lag permitidas estan explicadas simultaneamente con el mismo modelo. Bsto es par-
ticularmente importante porque la intensidad de las lineas permitidas estd intrinsecamente
relacionada a los efectos de fluorescencia en las lineas prohibidas.

Los modelos colisionales-radiativos usados para Fe IT1 y Fe IV se describen en Bautista
& Pradhan (1998). El modelo de Fe III reproduce razonablemente bien las doce lineas
identificadas del [Fe III] en el espectro azul. El acuerdo entre las predicciones del modelo

'y las observaciones se puede ver en la Tabla 6.2. Ahi el promedio de la dispersion entre la

relacion de abundancia de Fe™ /H* calculada para cada linea es menor que 40%, la cual
es comparable a la incertidumbre en la intensidad estimada para estas lineas débiles.

Longitud Transicién I(A)/I(AB0O8S)
de onda ' Obs. Teérica
4607 edF-a°Dy 287 1.84
4658 adFy—ab®D, 172 183
4702 a¥F3~a®Ds 145  0.85
4734 a3F—a®Dy 295 405
4755 adFy—afDy 291 343
4770 a3F —aq®D 2.38 -3.40
4778 alFy,—afD; 140  1.96
4881 1) 3H4 - Q 5D4 2.11° 2.15
4831 2 SPU —a 5D1 2.96 ] 2.26 ‘
5011  a®Pi-o®D, 782 583
5085 77 1 1
5270 alPy—a®D; 185 115

TasrA 6.2: Comparacién de intensidades observadas y téér_icas de lineas de [Fe III]
normalizadas A5085 (a *P1 — a 5 D).
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Longitud Transicion I(A)/I(A5233)
de onda Obs. Teorica
4868 a 2F5/2 - G 469/2,11/2 .70 072
4900 a 4F9/2 -0 4G7/2 0.57 0.56
4906 ) 4Fg/'2 = & 4611’{2 2.40 1.72

@ 4F?/z - a 4G5/2 .
5033 77 1 1
5034 aFim—0*CGryp 075  0.74

TaBrLA 6.3: Comparacion de intensidades observadas y tedricas de lineas de [Fe IV} nor-
- malizadas a A5234 (a *Fy; —a *Grp).

La presencia de algunas lineas de [Fe IV] en el espectro 6ptico de M 2-9 concuerda bien
con la presencia de una regién de emision con alta densidad electronica. Esto es debido a
gue las intensidades efectivas de colision de los niveles responsables de las lineas Opticas
son relativamente pequefias, entonces se requieren altas densidades electrénicas para que
estos niveles estén significativamente poblados. La Tabla 6.3 compara las predicciones del
modelo con las observaciones. El acuerdo es' excelente para todas las lineas excepto para
la de 4906A. Fste desacuerdo puede ser debido a que la linea esté traslapada con alguna
otra no identificada. :

Las densidades (N.) y las temperaturas (T.) que se determinaron para las diferentes
especies se muestran en la Tabla 6.1. La densidad electrénica varfa de alrededor 10% cm™3
en la region de baja ionizacién (zona de emisién de [Fe II]) a 107 cm™3 en las regiones de
[O I11] y [Fe IV]. Esta tendencia en las densidades parece estar relacionada también con las
velocidades observadas de cada ion. En la Figura 6.14 se grafica la velocidad respecto al
nticleo para las diferentes especies como funcién de la densidad electrénica, la temperatura
y la presion (calculada como N, k T, donde k es la constante de Boltzman) . '

Esta grafica sugiere una correlacion lineal lo cual es consistente con lo que se espera
para la ecuacién de conservacion de la masa. De la suposicién de conservacidn de masa se
tiene que

2 -
f2 - (64)

27 ugng’

donde r1 v ro se refleren al radio interno y externo de la regién emisora respectivamente,
vy v 9 las velocidades a las que se mueve el ﬂﬁ}'o y m1 ¥ na las densidades. De los valores

reportados en la Tabla 6.1 y la Figura 6.14 para cada uno de los extremos se tiene que

ro/r1 = 35. Limitando el tamafio de la regién observada por el tamafio de la regién

ecuatorial de [3 II] observada con el HST (Figura 6.1) se puede dar un limite superior al

tamafio de la regién en la cual se esta produciendo la emision. Se encontrd que ro & 650

UA vy por lo tanto r; = 18 UA. ' '

En conclusion: a partir de la estimacién de las condiciones fisicas en la regién emisora
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Fiaura 6.14: Comportamiento de los iones que emiten en la regién nuclear con Ia velocidad.
Hay una variacién entre el potencial de ionizacion, la densidad, la tempera,t\ira v la prés_ic’m con
la velacidad. Las lineas solidas indican las mejores aproximaciones a los datos en cada una de las
graficas.

se encuentra una dependencia de la dengidad, la temperatura y la presién con la velocidad
en cada ion. Esta estructura de ionizacién se produce en una zona menor a 650 UA.
' También se encontrd que el O1? se produce en dos regiones con condiciones fisicas
diferentes. Una de N, = 107 cm™3 y velocidad de -20 km s™' que parece estar de acuerdo
con la estrnctura de ionizacién encontrada en el resto de los iones y otra proveniente de
una regién menos densa (N, = 10° qm‘a) y con mayor velocidad (-45 km s71). '
La discusion sobre el origen de ambas regiones se hace al final de este capitulo.

6.3.4 Abundancias

Una aproximacién comin en la estimacién de las ‘abundancias iénicas en las nebulosas
consiste en adoptar un valor medio para del_:msida.d y la temperatura del objeto y entonces
calcular las emisividades de las lineas para todas las especies. Esta aproximacion es razo-
nable en la mayor parte de los casos donde todos los diagnésticoé para cada ion concuerdan
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"X XO/HY Xt/mT XtT/ET X°Y/HY X/H X/H

solar
He 1.1(-1) 1.1(-1). 8.5(-2)
N 4.1(-5) 2.9(-8) - .. 7.0(-58) 8.3(-5)
0O 1.2(-3) 2.2(-4) i.3(-5} 3.5(-4) 6.7(-4)
Ne 2.8(-T)
S 5.9(-6) 5.8(-6) 1.2(-5) 2.1(-5)
Ay 7.7(-T) .
Fe 5.4(-7) 6.1(-6) 2.6(-6) 9.2(-8) 3.2(-5)
"Ni 4.2(-7) .

TaBLA 6.4: Abundancias relativas al H* en el micleo de M 2-9, se comparan con las
abundancias solares (Grevesse & Sauval 1993) '

dentro de un cierto rango de incertidumbres. En el caso de M 2-9 se ve un claro gradiente en
la densidad conforme aumenta la distancia a la estrella central. Por lo tanto se calcularon
las abundancias ionicas en dos diferentes casos adoptando un valor en la temperatura de
10% K y variando la densidad de acuerdo a cada regién de emisién. En esta aproximacion
se ha usado el diagnostico de densidades para cada atome cuando éste estuvo disponible.
En los casos gue no se conocia la densidad se hizo una aproximacién a partir la relacién
“entre densidad y velocidad graficada en la figura 6.14. _ '

Las abundancias galculadas para cada ion estan listadas en la Tabla 6.4. No fué posible
determinar la abundancia del N? debido a la gran incertidumbre en la contribucién de'la
fluorescencia a las lineas de [N 1]. ' ' '

De la compa:a.cién con las abundancias solares se tiene que N/Our 5.0 > N/Og esto
es comn para este tipo de objetos debido a que el mecanismo alfa esta convirtiendo C en
N. Por otra parte O/S estimado para M 2-9 con el método donde se varia la densidad y
la temperatura sefialado en la Tabla 6.4 en el lado derecho a cada columna aproxima muy
bien a los valores de las abundancias solares. Ademas Fe/Ojs 2y < Fe/Og; lo cual puede
ser debido a que el hierro se encuentra en forma de polvo.

6.4 Discusion y conclusiones

Los lébulbs'_

Las observaciones realizadas en los l6bulos para este trabajo concnerdan con estudios re-
portados anteriormente donde se propone que el cuerpo de la nebulosa es el resultado de
la reflexién de la luz que se produce en el nicleo y es dispersada por polvo en los l6buloes.
Dado que la velocidad de los Iobulos es de ~ 10 km s~ respecto al nicleo y que hay una
gran cantidad de polvo en esta region, es de esperarse que los 16bulos se formaron durante
la fase de super viento en la etapa. de post-AGB. - :

De las imégenes en el infrarrojo cercano se observa que-la emision en los 16bulos de
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M 2-9 se encuentra estratificada de acuerdo al grado de iomizacién. En donde la zona
molecular tiene una estructura de cascara cubriendo la zona ionizada. La emigion molecular
se extiende y se hace més intensa en la regidén ecuatorial. Este fenémeno ha sido observado
en gran parte de nebulosas planetarias bipolares. Por otra parte, €l cociente de lineas de
H, indica que la excitacion es producida por radiacién y no por colisiones.

Lineas de hidrdgeno en el nicleo

Se encontrd a partir de las lineas de hidrégeno de la serie de Balmer y Paschen en el niicleo,
que hay una curva de extincion inusual que es caracteristica de un gas bajo la presencia de
un campo de radiacién fuerte. Esta curva se describe por Ry=5.0, Av 2.7 y explica las
discrepancias que se habfan reportado en la literatura.

Por otra parte, el doble pico encontrado en los perfiles de las lineas de Balmer habia
sido explicado anteriormente por discos de acrecion similares a los encontrados en estrellas
simbioticas. Segin estos modelos la existencia de grumos localizados en el disco produce el
pico brillante en el perfil. Conforme la mancha caliente rota alrededor de la estrella, el pico
brillante en el perfil se corre al azul y al rojo. En este trabajo se descarta la posibilidad de
que una mancha caliente dentro de un disco de acrecion produzca la asimetria encontrada
en estos pérﬁles. La descalificacién anterior se basa en las observaciones realizadas en
diferentes épocas, realizadas para este objeto solamente con el objetivo de monitorear la
morfologia del perfil. Se encontrd que en todos los espectros (incluido el reportado.por
Balick 1989) el pico brillante mempre estd corrido al rojo v que el cocuante de intensidades
eptre ambos picos Se conserva.

En este capitulo se encontrd que el doble perfil puede estar asociado a un efecto de
profundidad 6ptica. A partir de los cocientes de lineas Ho/HF y Hy/HE se estimé una
profundidad éptica de Ty, ~ 5 en la linea He. - '

Evidencia de un haz altamente colimado

Los resultados del capitulo apoyan la idea de la existencia de un haz de material altamente
colimado (jet) propuesta por Doyle et al. (2000). A partir de los estudios de rendija larga
realizados en este trabajo se propone que los nudos N3, 53, 51 y una de las componentes
encontradas en los perfiles de doble pico del [O If]} son evidencia de la mteraccmn de este
material colimado con el gas eyectado en etapas anteriores.

De la diferencia en velocidad de los nudos N3 y S3 ademas del bajo grado de polarizacién
en esa zona, se espera que gran parte de la emisién en estos nudos sea producida localmente
y que éstos se-hayan formado durante una fase posterior a la de l_a‘_Post—AGB. En este
trabajo se encuentra que estos nudos se mueven a una velocidad de 60 km s alejdndose
del niicleo, y que tienen densidades y temperaturas de N, =3 x 10? cm“"3 y Te = 8400 K
respectwa,mente o S _ .

Se encontrd otra condensacion brlllante con velpeidad dlferente al cuerpo de Ia nebulosa .
Es el caso del nudo 1 con una velocidad de 100 km s™1 respecto al nicleo. Desafortuna-
damente, no fué posible estimar las condiciones fisicas de este nudo, ya que, debido al alto

114



La nebulosa planetaria M 2-9

grado de polarizacién en esa regién, es de esperarse que gran parte de la emisién en esta.
zona sea luz proveniente del nicleo. '

Por otra parte, del espectro tomado en este trabajo, se encientra que el cociente de
lineas (5007+4959)/4363 del [O III| indica dos zonas distintas en una regién nuclear no
resuelta espacialmente. Una componente de muy alta densidad y velocidad -20 km 571 v
otra menos densa con velocidad de -45 km s~!. Aqui se propone que la componente menos
densa proviene de la estructura colimada vista en las imdgenes de la linea de [O III] 5007
obtenidas con HST (Balick, Icke & Mellema en 1997).

La propuesta aquf es que la componente a -45 km s™' deducida del perfil de doble
pico en el {O I} y las condensaciones S1, 33, N3 se forman en flujo altamente colimado
expulsado por la estrella en etapas posteriores a la del cuerpo de la nebulosa.

Estructura de ionizacion en el niicleo

Séf:estimé la velocidad del nicleo de M 2-9, esta es de +60+5 kms ™" respecto al sol.

La otra componente del perfil en las lineas de [O I1I] localizada a -20 km 57! forma
parte de una estructura de ionizacién que tiene un comportamiento bien definido en el cual
se encuentra una dependencia de las caracteristicas fisicas del gas con la velocidad. Esto es,
regiones con un grado de ionizacién mas alto, mas denso y més caliente tienen velocidades
mayores respecto al miicleo mientras que las regiones con potenciales de ionizacién bajo,
menos densas v mas tibias tiemen velocidades menores. Todas las velocidades respecto
al micleo del sistema son negativas lo cual indica manerial acercandose y ademads se estd
diluyendo, enfriando y desacelerado conforme se aleja de la estrella excitadora. De las
observaciones con el HST en esta regién nuclear con filtros centrados en lineas de [S II]
y [N II] se encuentra que en estos lones la regién tiene una morfologia extendida en la
direccion del ecuador. La propuesta aqui es que esta region extendida observada en los
filtros de baja ionizacién es la que emite con estas caracteristicas tan peculiares. Es decir,
es un viento en la direccién del ecuador, que a medida que se aleja de la fuente central, se
diluye, se desacelera y se enfria. El rango de velocidades (40-3 km s~} es mayor que el
encontrado en los lobulos de la planetaria. De acuerdo al modelo de interaccion de vientos
(Mellema 1993; Franco et al. 1990}, estas caracteristicas son esperadas en la zona del viento
lento. El tamafio de la region estd acotado por el ancho de la rendija (2") el eual & una
distancia de 650 pc da un radio de 650 UA. Bajo la suposicién de conservacién de masa
en esta regién, se encuentra que las zonas de emision més internas (por ejemplo [O III]) se
encuentran a una distancia menor a 18 UA.

Si las suposiciones realizadas en este trabajo son validas, la zona extendida en emisidn
localizada en la direccién del ecuador estd compuesta por un material que se expande, y
no un disco de acrecidn.

De los modelos tedricos existentes para explicar los flujos altamente colimados en ne-
bulosas planetarias solamente dos de estos pueden dar lugar a la formacién de estructuras
tan colimadas como las encontradas en esta nebulosa planetaria. Uno es el propuesto por
Soker & Livio (1994) que requiere de un sistema binario y otro es el de rotacién y campos
magnéticos propuesto por Garcia-Segura et al. (1999). De los resultados en este capitulo
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es incompatible la existencia de un sistema binario con un disco de acrecién en el niicleo
de esta nebulosa, por lo tanto, el modelo que mejor se ajusta a estos resultados es el que
involucra rotacion de una estrella aislada y un campo magnético.

L6



La nebulosa planetaria M 2-9

TABLA 6.5: Lineas de emisién en M 2-9 {espectro azul)

Ag Acbs In/Ing Ln/Iupg - FWHM Tdentificacion
desenrojecido - A
3721.94 3722.04 - 0.039 0.068 0.9 Hid .
3726.03 3726.62 - (0.058 {.101 0.8 {OII] 18
3728.82  3729.09 .. 0.040 0.069 1.0~ o [OH) 1F
3734.37 373476 0.013 0.023 0.9. o H13 .
3750.15 3750.45: . 0.062 0.107: 1.2 H 12
3759.87 - o0 0.044 0.075 - OIII 2 varias componentes
3770.63  3770.87 0.045 0.077 0.8 S HIT
379790 3798.2%: 0.044 0.074 0.8 - H 10
3835.33 3835.73 - 0.051 0.086 1.2 o HY
3863.59 3863.22 0.013 0.022 0.8 Sill 1
3868.75 3868.06 - 0.232 0.384 0.9 [NeIll] 1F
3889.056 3889.25 0.183 0.300 1.2 . HB
3964.73 3965.29 - 0.012 0.020. 0.4 - Hel -
3967.47 3967.69 0.070 0.112 L1 - [Nelll] 1F
3970.07 3970.49 - .0.115 0.183 1 ~ - He
3003.15 3993.64 0.010 0.016 0.7 . [NiIT} 4F-
4026.36 4026.96 - 0.029 0.045 0.7 - i Hel
4068.60 4069.02 :0.038 0.G57 0.9 - [SI] 1F
4076.35 4076.67 ¢ ~0.019 0.629 1.2 [S13j 1F
4101.74 4102.24 - 0.230 (0.343 1.1 - Hé
4143.76 414443, -0.009 0.013 11 e Hel
417720 4177.82° 0.016 0.022 0.7 [Fell] 21F
4178.96 4179.43 - 0.018 0.026 0.6 [NiIV] F
4233.17 4233.63..70.017 0.024, 0.6 Fell 27 -
4243.97 4244.68  0.067 0.093 14 - [Fell] 21F
4276.83 4277.33 - 0.045 ¢.062: 0.7 [Fell] 21F . ..
4287.39 4287.93 (.11l (.151 0.8 - [Fell] 7F.
4306.89 4306.36  0.018 (.022 1.0 [Fell] 21F
4319.62 4320.17  0.032 0.042 0.8 - [Fell] 21F
4326.28 4326.94° 0.017 0.023 1.0 . ~oo [ NiII] 3F
4340.47 - S 0.416 0.531 - Hy varias componentes .
4352.78 4352.21:  0.027 0.036 1.2 [Fell] 21F7
4359.34 - 4359.69 - 0.099 0.129 1.5 [FeIl] TF
4363.21 4363.55 - 0.361 0.468 0.8 . - [OI1I) 3F
4372.43 4372.92  0.011 . .. 0.014 1.2 - [Fell] 21F
4413.78 4414.36.  .0.0585 0.070 0:9 - [Pell]. 7F
4416.27 4416.81  0.057 0.072 0.8 [Fell] 6F
4452.10 4452.61  0.037 0.046 0.8 . [Fell]-7F
4457.95 4458.59  0.007 0.009 0.8+ [Fell] 6F
4471.47 4471.86 -70.062 0.075 0.8 - Hel
4474 90 4475.43 - 0.017 0.021 0.8 - [Fell} 7F
4485.87 4486.11  0.006 0.008 1.0  [INiIT} 3F-
4488.75 4489.39. 0.018 0.021 1.5 [FeIl} 6F .
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La nebulosa planetaria M 2-9

TaBLA 6.5: Lineas de emision en el nicleo: M 2-9 (espectro azul)

504352

Ao Aoby T /Iup Inlug ™ FWHM . Identificacién
desenrojecido © A -
4492.64 4492.08  0.008 0.010 0.6 " "~ [Fell) 6F7 -
449323 4493.08 - 0.011 0.013 11 [Fel} 5B
4509.61 450947  0.008 0.010 16 I [Fell] 6F7 .
4514.90 451570 - 0.020 0.024: 1.0 - [Fell] 6F
4533.84 4584.42 - 0.029 0.033 0.5 © Fell 38
4589.0 - 4588.51 -~ 0,005 - 0.008 17 ST} 2F
4607.03  4607.57  0.022 0.023 15 [Felll] 3F
4628.27 462095  0.016 0.018 0:9. +/[NilT] 3F
4639.67 4640.29 © 0.016 0.018 0.9 o [Pell] 4
4658.05 4658.56 . 0.136 0.150 1 1 [Pelll} SF
4701.53  4702.02° .0.117 0.126 0.5 [Felll] 5F
4713.14 471361 0.017 0.018 10 ¢ Hel. -
4728.07 472861 0.037 0.040 0.9 [Fell] 4F -
4733.91 473428 0.024 0.026 1.3 [Felll] 3F -
4754.69 475527 - 0.024 0.025 1.0 .+ [Felll] 3F .
4769.43 4769.91  0.020 0.021 1.2 . [Felll} 8F -
4774.74 4775.34 © 0.012 0.012 1.1 . [Fell] 20F
4777.68 477819 0.012 0.012 1.0 [Felll] 3F -
4814.53 481511 . 0.080 0.082. 09 [Fell) 20F -
4861.33 - 1.000 1.000 - H@ varias componentes ° -
4867.95 486812 ° 0.008 0.008 1.0 - [FelV]-F
4874.49 487512  0.022 0.021 1.0 - " [Fell] 20F -
4881.0 488176 0.018 0.018 2.2 ¢ [FellI] 2F
4880.62 489031  0.060 0.059 0.9 1 {Fell] 4F
4900.5  4899.21  0.007 0.007 0.8 {FeIV]-F .-
4905.34 4905.86  0.070 0.068 0.2~ [Fellj 20F.
4906.7  4906.94 ' 0.029 0.029 0.7 [FelV]-F .
4921.93  4922.42° 0.028 0.028 0.9 Hel
4924.5 492448 0.041 0.040 0.8 [Pelll]: 2F7.
4930.54 493113 0.026 0.025 11 - [Felll] 1F
4947.37 - 4947.95° 0.011 0.010 2.6 - [Fell] 20F
4950.74 495141 0.019 0.018 1l [Fell) 20F
4958.92 - ©-0.833 0.795 ‘=" |OII]IF varias componentes -
. 4973.39 4973.05 0.007 0.008 0.3 . [Fell] 20F
| 5006.85 - ¢ --2.879 2.684 «. . [OII1).1F variag componentes
501126 501176, 0.072 0.087 1.2 ©[Felll] 1F -
' 5015.68 5016.13. 0.057 0.053 Ll . ;¢ Hel
. 5018.44. 5019.12 - 0.017 00186 07 O Fell (42)7 -
-5020.23 -5020.80: - 0.025 0.023 08 .+ [Fell] 20F
50327  5033.08° 0025 . 0.023 o “Felll} 2F
. .5033.59 503393 0010 - . 0009 . =0 o sfRelVRF T
< 504156 50410947 0.037 ¢ 0.08¢ - LT LS UUINIVERG o o
504414 0009 0009 . 08 ' IU[Rl20F o iut T




L& nebulosa planetaria M 2-9

TaBLA 6.5: Lineas de emisién en el nicleo M 2-9 (espectro azul)

Ao Aobs In/1ug In/lup FWHM Identificacion
L o -+ tdesenrojecido o
5048.19 5048.43 0.015 0.014 1.3 [Fell]-F7
5056.02 5056.51  0.023 .0 0.021° 14 Sill (5)
5059.9  5060.73  0.006 0.005 . .. 08 [NiLV]-F
5084.77 5085.36  0.009 Q.009 ., - [FeIll] 1F
5107.95 - 5108.39 0.010 .  0.009 0.9 ... [Fell] 18F
5111.63 5112.31  0.03: . 0.027 1.0 - - [Fell] 19F
5147.16 5147.32  0.016 0.014 1.0 [Fel] 19F
5158.77 ,5159.28  0.145 0.126 1.2 . [Fell] 19F
5163.95 5164.57  0.022 0.019 1.0 [Fell] -
5170.84° 5169.70  0.045 0.039 0.7 - - [Fel] 3F?
5181.95 5182.63  0.016 0.014 0.8 . [Fell] 18F
5191.82 5192.15  0.015 0.013 - 1.1 [ArIIT] 3F
5197.90 5198.34 0.018 0.015 0.6 [NI} 1¥
5199.18- 5199.77 0.011 0.010 1.0 [FeIl] 35F7
5200.26 ~5200.84  0.009 0.008 0.6 [NT} 1F
5220.06 5220.80  0.024 0.020 0.8 [FeIl] 19F
5233.76 523424  0.014 0.012 0.8 [FelV]-F
5234.62 5235.37  0.015 0.013 0.8 . Fell 497
5261.62 - 5262.30  0.136 0.113 1.1 . [Fell] 19F
5268.87 . 5269.50  0.028 0.023 0.5. - [Pell] 18F
5270.40 - 5270.95  0.189 0.156 1.2 . [Felll] 1F
5273.35 3274.00  0.106 0.088 1.0 [Pell} 18F
5275.99 . -5276.66  0.041 0.034 0.8 Fell 49
5206.83 52097.56  0.021 0.017 1.2 [Fell] 19F
5333.65 .5334.38  0.069 0.055 1.0 [Fell} 19F
5347.65 5348.33  0.007 0.005 0.8 [Fell] 18F
5363.3.:5363.78  0.014 . 0.011 1.1 [NiIV]-F
5376.45 537721  0.092 0.073 0.9 [Fell] 19F
5412.64 5413.08 0.044 0.034 1.4 - [Fell] 17F
5433.13 5433.83  0.028 0.020 0.9 [Fell] 18F
5477.24 5478.10  0.013 0.010 ; 1.2 [Fell] 34F .
5495.82 5496.56  0.016 0.012 1.7 [Fell] 17F

? 5503.88 . 0.011 0.009 - 1.1 ?
5513.09 5513.53 0.011 .- 0.009 1.2 [NI]
5527.33 5528.04  0.065 - 0.049 - 0.9 [Fell} 17F
5534.68 5535.55 0.014 0.011 0.9 Fell 557
5551.31 5552.38  0.008 - 0.006 1.7 [Fell] 39F
5556.29 5556.54  0.008 0.006 2.3 [Fell] 18F .
5580.82 - 5581.52  0.004 0.003 1.3 [Feli] 3gF
5613.27° 5614.25  0.008 “0.006 - 2.0 [Fell] 39F
7 567413 0014 0.010 1.11 ?
5746.96 5747.75  0.035 0.024 1.4 [Fell] 34F
5754.59 575524  0.105 0.072 1.2 [NII] 3F
5773.00 5774.06  0.004 0.002 0.7 [Fel] 2F?
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La nebulosa planetaria M 2-9

TaBLA 6.5: Lineas de emisién en el nicleo M 2-9 (espectro azul)

6731.75

Ag Aobs I)\/IHﬁ' I,\/Iﬂﬁ G FWHM - Tdentificacion
Lo - desenrojecido © A ' ‘ o
? 578072 ° 0.008 0.005 1.7 ?
5800.7  5800.81 < 0.012 0.008 1.6 [FelV]-F -
L7 5816.75 7'0.007 0 0.005 - 1.0 7
? 5832.13  0.004 - 0.003 " 14" R
5835.45 5836.13 "1 0.012 0.008 1.0 o [Fell}
5870.38 5870.81  0.005 0.008 . 1.4  [Fell]-F
5875.67 5876.29 1 0.595 - 0.391 1.3 Hel 11 °
5914.92 5914.82° 0.004 - 0.003 - ST
5957.56 5958.54 - 0.063 0.040- - 22 " 8ilI
5979.0  5979.64  0.059 - 0.037" " 14 S8
6000.2  6000.60 0.008 0.005 2.0 [NiITI) 2F
6046.26 6047.14  0.039 0.024 - 1.3 NIV -
6256.84 6257.68°  0.007 0.004 1.3 RN 0] YA
6285.47 6286.70  0.007 0.004 1.6 © o Fell
6300.30 630110  0.620 0.350 1.0 - ey ar o
6312.06 6312.68 - 0.374 0.211 1.2 - - [81I)
6318.0  6318.88  0.032 0.018 1.1 U Fell
6347.09 - 6347.87  0.066 0.037 - 1.6 CSIT(2)
6363.78 636457 -0.166 0.002 " - 09 [0 1F "
6371.36 6372.00 . 0.028 0.015 1.2 SilT (2)
6379.62 6380.14" 0.010 0.005 0.73 NI *
6383.72 6384.66° 0.009 0.005 - 0.8 ~ Fell
6385.47 6386.25  0.008 0.004 - 06 - [Fell}-F
6440.4 6441.02° 0.007 0.004 1.2 © [Fell] 15F
? 6443.82  0.005 0.003 0.98 : ?
6456.38 6457.31 < 0.018 0.010 - 1.1 ++ ' [Fell}
6491.28 6492.33 - 0.023 0.012 - . “Fell
? 6543.41  0.009 0.005 - 7
6548.05 - 6548.82 - 0.187 0.097 2.0 - NI 1F
6562.82 - 33.636 ¢ 17.380 - '"Ho varias componentes
6583.45 6584.20 0.541 0277 - 20 ToNTg
6666.80 6667.60 0.034 0.017 0.7 [NilT] (2D-2F) -
6678.15 6678.77 0.303 - 0.151 1.4 *Hel (46) = -
6703.07 6702.94 0.010 - 0.005 0.6 Fel3 (Gis-3Fog) 7
6716.44 671747 0021 ~° 0010 - LT - C[STIp 2R e
6730.82 0.046 - 0.022°° LT

St 2F-
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La nebulosa planetaria M 2-9

TABLA 6.6: Lineas de emision en el nacleo M 2-9 {espectro rojo)-

Ao Aobs E/lug - Li/lup FWHIM i+ Identificacién
desenrojecido -~ A
6548.05 654899 0.571 D573 : 1.8 [NIT} 1F
6562.82 - 100.000 100.000 - Ha-varias componentes: . -
6583.45 6584.24 1747 1.735 F1g [NIT] 1F
6666.80 6668.05 0.104 £..0.100 1.5 [NiII] (2D-2F)
6673.15 6673.090 0765 0.736 1.4 Hel (486)
G716.44 -6717.65 0.068 0.064 1.8 [SII] 2F
6730.82 6731.81 0.204 0.193 2.1 {SII] 2F
§746.93 6747.81  0.020 0.018 1.0 [Fell] (4P-28) .
6997.1  6997.88 (.094 0.082 1.2 [FeIV] 4P
7002.25 T7003.07 - 0.149 0.129 1.6 01 (21)
7065.28 7T066.10 0.933 0.792 1.4 Hel {10)
713112 713171 - 0.041 0.034 Ci 1.2 [Fell] (2G-2G)
7135.80 ~ 7136.70  1.816 1.506 1.8 [ArIIT] (1F)
7155.16 7156.37  (.578 0.477 v 1.3 [Fell] (14F)
T7170.62 716978  0.051 0.042 2.1 [ArTV]?
7172.00 7iT313 0.233 '0.191 1.6 - FelD] (141)
71840 718426 - 0.053 0.043 .25 o [FeIV] (4D-4F)
7203.94 7203.96 0.033 0.027 1.8 Tl (3D3-3Dosg)
7222.8 722369  0.029 0,024 2l o, [FelV].(4D-4F)
7237.02 723771  0.061 0.049 1.8 * 81T {4Dg/5-4Dog )
T2h4.45 725543  0.288 . 0.230 ‘1.8 OI(20)7 [NiII}(2F)
728135 7281.85 0.178 0.141 1.6 Hel (45)
7319.99 7321.14 2471 :.1.931 ~ 2.0 [OI] (2F)
7330.73 733144  2.510 1.955 2.3 - [O1T) (2F)
737783 7379.16 0.49%4 0.379 1.8 [NiTI] {2F)
7388.18 738947 .0.175 0.133 1.5 [Fell] (14F)
7411.61 7412.79 ' 0.208 0.158 16 [NiIT]: (2F)
7423.64 742497  0.043 0.033 1.6 NI
7442.30 7443.42  0.047 ~0.085 - 1.2 NI {3)
7452.54 7453.68  (.188 0.141 1.2 [Fell] (14F)
7468.31 7469.36  0.061 - 0.045 1.2 NI.(3}
7 7514.25 0.043 0.032 1.72 7
T637.54 7T638.63  0.067 0.047 NN [Fell] (1F)
7686.94 7688.06 0.067 0.046 1.7 [Fell} (1F)
T713.3 7712.562 (.202 0.139 1.1 OIV. (21)7
775112 7751.58  0.484 .0.330 L2.4 [ArIID] (1F)
? T7867.97  0.204 0.134 160 : 2o
7877.0  7878.68  0.161 w0105 28 MglI (8)7
7889.90 7890.95 0.255 0.166 LT [INIIII} (1F)
T895.7  7897.31  0.167 0.109 2.9 Hel (4/36)
7919.0  7919.00  0.110 0.071 1.9 Hel {4/30)7
7973.0 797151 0.071 0.045 C 14 Hel (4/23)7
800G.08 8001.15 (.192 0.121 1.5 - [CeIT} (1FY)
8125.30 3126.87 0.061 0.037 14 [CrIT) (1F)
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La nebulosa planetaria M 2-9

TaBLA 6.6: Lineas de emision en el nicleo M 2-9 (espectro rojo) .

Ao Aobs L /Tra L/ 1ge FWHM ' Identificacién
desenrojecido A
? 8159:24  0.098 0.059 2170 T
8223.13 -8224.49  (.104 0.061 o 1.6 NT (2)
8229.67 8230.35 (.249 0.147 a1 [CrH] (1F)
8235.45 823568 - .0.098 0.058 A2 Felll (9w)
8242.3% 8243.581 0.047 :0.028 1.3 NI (2) .
8286.7  8288.67 0.273 0.158 1.3 OIII (5gF-6h(G)
8306.12 8306.99 - 0.098 0.056 Cl4 HI Pa27
2308.49 - 8309.51 0.131 0.076 1 GO (1)
8314.26 &8315.35 0.084 0.048 14 HI Pa26 -
3323.43 8324.26 0.076 .0.044 1.5 - HI Pa25
8330.2  8330.92° 0.029 0.017 1.4 Hell (6-48)
3333.78 - 8334.50 0.029 ©0.017 1.2 . HIPa24. -
8357.69 R8359.04 Q.175 »0.099 N [CrIf(1F) + HI Pa22
8413.32 841473 . 0.124 0,068 . 1.5 HI Pal9
8438.74 8439.88 0.114 - 0.063 - 1.85 NIT . -
8446.4  8448.25 - 4.392 '2.430 1.6 OI-(4)7:
8467.26 - 8469.90 . 0.510 0.280 2T ‘HI Pal7 + 7
8489.69 8491.73 '.:0.525 0.287 1.5 - [Fell} (2G-2F) .
8502.49 8501:24° - 0.376 0.205 -7 HI Pals
7 -.8509.92:0 0.0356 0.019 1.23 ? ’
? 8525.14 - 0.047 © 0.025 1.37 7
854538 R546.67  0.480 0.264 2.0 - HI'Pals-
8578.70 8579.84 0.075 - 0.040 1.6 c1) (1:)-
8508.30 8509.48 . 0.431 0.229 1.8 HI Pald
8616.95 8618.22-  0.510 - 0.269 1.5 [FelI] (13F)
8626.1  8626.05 . 0.027 © 0,014 0.7 Hell (6-17)7
8665.02 23666.07  0.343 - 0.179 1.9 HI Pal3
? 8673.60 0.184 0.096 1.73 T
3680.28 38681.34 0.067 0.035 2.0 NI(1) ..
8703.87 8704.61 . 0.082 0.042 19 [NIT]. .
7 8723.35 0.067 0.034 - 1.02 7
8306.8 8807.32 0.131 .. 0.066 1.6 MgI (7)?
a830.4  8831.535 . 0.157 0.078 1.9 [SIIT} {1F)
8862.79 8864.18 - 0.827 0.409 1.9 HI Pall
? 8877.562 - 0.086 - 0.043 .. 'L.8 : T
8801.91 '8893.48&8 @ 0.194 0.095 w18 [FeIl] (13F)
89014.74 8913.84 D.076 ©.0.037 1.2 Hel?
8916.95 8917.78! (.147 0.672 i -1.0 Tilll (1G4-1Hos)
? 8927.97  1.229 0.598 - 1.51 : 2o
0014.91 -9015.80.°© 0.471 . 0.224 A7 o HIPall-.
9033.50 9603432 D.076 - 0.036 1.5 [Fell] (13F)
9051.95 ~0053.66. 0.113 . 0.055 N [FeIl] (13F)
aues.9 9070.08 ; 1.961 10921 2.3 [SIIT]-(1F)
? 9Q177.57 . 0.765 - 0.350 1.7 : o
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La nebulosa planetaria M 2-9

TABLA 6.6: Lineas de emision en el nicleo M 2-9 (espectro rojo)

Ao Aobs I/Ige In/Ite FWHM Identificacién
desenrojecido A

? 9179.52°  0.784 (.359 2.4

7 0189.64  0.127 0.058 1.6 7

9107.86 9198.72 (.43l {.196 1.9 NI (2D3/2-2Dos 2}

9204.93 920508 0.665 (.302 14 OI (5P2-3Dogs)

7 9206.55  0.208 0.094 1.04 ?

9210.34 921254 0.188 0.085 2.8 HelI (6/9)

9218.8 921991  (.320 0.145 2.2 Mgll (1)7

§229.02 9230.57 1.584 0.716 2.0 Pag -

0244.3 924577 0225 0.102 2.3 Mgl {1)?

? 9253.20 0.116 0.052 2.7 7

9267.5  9260.20 0.112 0.050 1.6 [FeIl] (13F)

? 9298.47  0.431 0.192 1.57 ?

9389.08 9389.99  0.333 0.145 2.8 OII (2F7/2-2Doy /2)

9393.82 939395 0.114 0.050 2.4 [FelV] (2111 /2-2G2g/2)

? 0408.22  0.378 0.164 2.1 ' 7
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Ca;piftulo. 7

LA NEBULOSA PLAN ETARIA

J OVEN M 1-91; IMAGEN
DIRECTA Y ESPECTROSCOPIA
ECHELLE

M 1-91 (también conocida como He 2~ 437) €s un nebuiosa planetaria joven que tiene una
moriologia de tipo bipola,r extrema, De observacmnes con imagenes profundas se encuentra'
un tamano de 45x4.6 segundos de arco (Macha,do et al. 1996) Quiza sea la nebulosa
pla.netarla conocnda con mayor colimacion. Carsenty & Solf (1982) estiman que el éngulo'
de mchnamén entre el eje de la bipolar y el plano del cielo es del orden de unos 15 gra.dos
M 1-91 es muy paremda. a la famosa M 2-9 (Ca.pltulo 6) aunque ha'sido mucho ménos
estudiada. Ambas nebuiosas muestran nudos en los 16bulos pero en el caso de M 1. 91 los
muestra con mmetna, de punto (pomt—symmetnc) ‘

El nﬁcleo de M 1- 91 cons1ste de una nebuiosa no resuelta.- y su espectro tlene una gran
S1m11ar1dad con el observado en el niicleo de M 2-9. Las denmdades estimadas en el nucleo'
de M 1-91 estan en el rango de 103 a 105 cm™3 dependiendo del i6n con el que se hace
la estimacién. El rango en densidades indica que algtn fendmeno de pérdida 6 movimiento
de masa estd ocurriendo en el nicleo {Rodriguesz et al. 2001). :

Trammell (1594) reporta que los l6bulos estan polarizados en longitudes de onda del
6ptico. Sin embargo el alto valor del cociente de las lineas de [O IIT] A\ 4959,5007/4363
(~ 89 en el lobulo ceste; ~67 en el 16bulo este) comparado. con el encontrado en el nicleo
(~8), indica que una gran parte de la emision de [O III] en los Iébulos es intrinse;:é ¥ 1o
es Iuz dispersada del nicleo (Goodrich 1991a).

A diferencia de M 2-9y de la mayoria de las nebulosas planetarias jévenes, M 1-91.no-
mestra una componente molecular. Josselin et al. (2000) no detectan la molécula de CO
y Guerrero et al. (2000) detectan marginalmente lasmolécula de Hjy en los 16bulos de la
nebulosa. La ausencia de una componente molecular intensa. podria deberse a que M 1-81 - .
tiene una estrella central méas caliente.. I :
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La nebulosa plapetaria M 1-91

7.1 Observaciones

Para este trabajo se observo la nebulosa M 1-91 usando las técnicas de imégen directa
con filtros nebulares v espectroscopia echelle con rendija larga. El espectro fue tomado
colocando la rendija en la direccion de la bipolaridad. El ancho de la rendija fug de 2
segundos de arco y se ¢olocod una mascara con un largo de ~70 seg arco. Las dimensiones
de la rendija permiten exponer las condensaciones brillantes de ambos lébulos en Ia misma.
exposicién. La descripcion de las observaciones y las reducciones se reporian en el Capitulo
2. En este Capitulo se discuten los resultados Primero se presentard lo obsexvado en los
16bulos de la nebulosa mtentando dar tna exphcaczén sobre el mecanismo que produce la. ':'
morfologia con simetrfa de punto; después se d;scutm&n los resultados obtenlcios a pa,rtlr
de la espectroscopia en el nicleo, : : '

7.2 Distancia a M 191 a

La distancia a esta planetaria {como a muchas otras) es ambigua. Cahn & Kaler (1971) -
estiman una distancia de 7.79 kpe y Maciel (1984) de 7.0 kpc. Comé lo sefialé Rodrfguez
et al. {2001) esta distancia implica una altura sobre el plano galactico de z = 440 — 490 pc
la cual es muy alta comparada con la distancia al plano galactico promedio de nebulosas
planetarias bipolares <z>=130 pe (Corrw.h & Schwartz 1995). Por 10 tanto es poszble que
la dlstanma ala nebulosa pIanetaria M 1-01 esté sobreesmmada '

Los métodos con los que se determinaron log valores de 7.79 y 7.0 kpc son vahdos u:cuca—
mente para, nebulosas planetarias. optmamente delgadas. De los resultados en este capltulo
se concluye que el ntcleo de M 1-91 es éptlcamente gtcueso Esta es otra ca,racterlstica. '
que. comparte con la nebulosa planetaria M 2-9 (chscutlda en el ca,pltulo anterlor) Cahn

& Kaler { 197’1) ¥ Maciel (1984) estlman tamblen la dlstanma para la nebulosa planetana -

M 2—9 los valores que ellos encueniran son en promedio 5.2 veces més altos que el valor es- (
timado por Schwartz et al. (1997) de 650 pc a partir de un modelo geométrico mas premso."" h
Tomando en cuenta la gran similaridad entre Jas dos nebulosas bipolares se encuentra una

distancia a M 1-91 de 1.4 kpc a partir de la Suposicién de que los tamaiios son similares.

7.3 Loébulos

7.3.1., Resultados

En las Figuras 7.1 y 7.2 se muestran isocontornos de las Hneas de emisién més brillantes
(Ha, HE, He 11 5876, [O III)' 5007; [S IT] 6731,6717, [N II] 6584,5755) detectadas en la

nebulosa planetaria M 1-91. Cada par de isocontornos en las figuras corresponden a una

linea diferente donde, del lado izquierdo,: se miuestran los isocontornos de las imdgenes
directas tomadas con cada filtro (la direccion: del norte y del este estan indicadas en la.
linea Her) y del lado derecho los isocontornos en velocidad alo largo del eje principal

tomados 'con espectroscopia echelle de rendija larga. En el caso de la imégen directa. los = .

ejes corresponden al tamafio en segundos de arco mientras que en el caso del espectro los
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FI1GURA 7.l: Isocontornos de las lineas de emisién més brillantes en M 1-91 y distribucién de
velocidades a o largo de la rendija. Se ha sobrepuesto la traza que indica la desviacién de la
proyeccion de una”e_spir_al sobre los isocontornos de Ia Iihe__a,_ Ho indi_candb c6mo la_s'ime_'tria,l de
punto.se Ielxtiende'-mé.'s_all‘é. de 10" respectd al nicleo. Las dil*:eéci'o:héS _ﬁbr’te y= éste .es'té,n iﬁd_igadas. .

ejes corresponden a la posicién a lo largo de la rendija y velocidad en km s, ;.
Ambos 16bulos muestran una condensacioan brillante a £4" del micleo.en todas las lineas
observadas.. De los isocontornos de las iméagenes se puede apreciar que ¢l maximo de la..
condensacion se encuentra en el lado norte del 16bulo este y en el lado sur.del Io6bulo oeste -
(simetria de punto). Este maximo se mueve de norte a sur en el i6bulo este conforme la
distancia respecto al niicleo aumenta y de sur a norte en el lébulo oeste. Este-efecto-s maés
notorio en las imégenes tomadas con los filtros centrados en las lineas de [3 I1].6717 y. [N II]
6584. Se ha sobrepuesto la traza que indica la desviacién de la proyeccién de una espiral
sobre log isocontornos-de la linea Ha indicando cémo la simetria de punto se extiende méis
alla de 10" respecto- al nicleo. _ : e
Los isocontornos de lo§ espectros de rendija larga muestran claramente lag condensacio-.
nes a £4": Estas condensaciones no muestran velocidades peculiares respecto a la velocidad

promedio de la nebulosa. Tampoco se encuentra una diferencia en velocidad entre ambos . -
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Fioura 7.2: Isocontornos de las lineas de emisién més brillantes en M 1-91 v distribucion de
velocidades a lo largo de la rendija.

16bulos. El hecho de que los 16bulos no muestran el corrimiento de velocidades Tespecto al
nficleo puede ser debido a que el angulo que forma el eje de bipolaridad respecto al plano
del cielo sea muy pequefio (consistente con su morfologia altamente colimada), tarmbién
puede ser debido a que las velocidades de expansién sean modestas o posiblemente a una
combinacién de ambos efectos (velocidades moderadas y angulo de inclinacién cercano a
. cero). Tomando en cuenta gue la resolucién espectral es de (~7 km 571} y adoptando el
" valor de 15° como el-angulo de inclinacién entre el eje de la bipolar y el plano del cislo, -
se tiene que la velocidad sistémica en los lobulos de esta nebulosa planetaria es menor a

30 km s~*. Este valor:en’la velocidad de los 16bulos es consistente con que el material haya

sido expulsado por la estrella durante la fase de AGB.
Ya.'qﬁe las condensaciones brillantes no’ muestran velocidades peculiares respecto al |
resto de la nebulosa, es probable que dichas condensaciones estén dindmicamente asociadas
al resto dé los 16bulos. De lo anterior se puede sugerir que el origen de éstas no sea debido.
a una diferencia en la densidad de los l6bulos sino a efectos de iluminacién. Una manera
de determinar diferencias en la densidad es a partir del tociente de imégenes centradas en
las lineas 6717, 6731 A del [S I1]: Este y otros tocientes de lineas se discuten en la siguiente -
subseccion. : 0l - T T I . ‘ S :
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FIGURA 7.3: Cociente de las fineas 6717’; 6731 A del {SII] en M 1-91. La zona brillante muestra
un gas de densidad ~ 5 x 10* cm™ y la oscura es de densidad > 10° em™3.

7.3.2 Condlclonesflslcas de los Iobulos .

Dado qite los’ cotientes de lineas [O IT1] 5007/4363, [S 11} 6731/6717 y Ha/HS son ex- |

tremadamente diferentes en el nfcleo y en los 16bulos y ya que no se ha detectado una
componente molecular notable (Josselin et al. 2000 Guerrero et al. 2000}, es posible que
la. cantidad de polvo en log Iébulos no sea tan abundante como en el caso de M 2-9. De
lo anterior. se infiere que la luz dispersada en los Iébulos proveniente del niicleo no es muy

TGS CON.
FALLA DE ORIGEN

alta.. ‘Bajo esta logica; se obtuvieron algunos de los:cocientes de imdagenes tomadas con -

diferentes filtros para obtener informacién sobre condiciones fisicas y mecanismos de exci-
tacién en los 16bulos. A partir del cociente [S 1I] 6717/6731 (Figura 7.3) que es diagnéstico

de la densidad, se encuentra una franja angosta. de alta densidad, mayor a 10° cm -3 casi .

]
alineada a lo largo del gje mayor atravesando la nebulosa cuya. denmdad promedlo es de
~ 5103 em™3, ol : P A e SR :
El ancho'de Ia ffanja ohservada es comparable con la resolucién obtenida del equipo de
observacién. -La résofHCiéh'feépaCiai del telescopio més el seeing de 1a noche dan un total

de 1.4 seg arco. ‘Bsto implica que no sé esta resolviendo la zona de' alta densidad, por o+

tanto podria ‘ser mas amgosta y mas densa.

En este trabajo se propone que él gas de alta densidad observado es parte de un haz
de patticulas tolimadas o "jet" similar al propuesto por Doyle et al. (2000) en M 2-9. La .+

Figura 7.4 indica1a oriéntacién del jét respecto a la simetria de Ta nebulosa. La zona mas
brillante marca el contacto del haz dé alta densidad con las paredes'de 1a nébulosa. La
proyecciéngkd'el"é,ngul'o de inclinacion del haz respecto al eje de bipolaridad és de aproxima-
damente 7°. Del hecho que la morfologia con simetria de punto'se extienda més alld de 10
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Freura 7.4: Imégen de M 1-91 tomada con &l filtre He indicando la orientacion del jet
segundos de arco, se puede pensar que ol jet se encuentra precesando con un ingxﬂo de 7°
alrededor del eje de bipolaridad. Suponiendo que el gas de la nebulosa se aleja a velomdad 7
constante respecto al nicleo y suponiendo qué 1a inclinacion de la blpolar respecto al plano
del cielo es.de.15° {Carsenty & Solf, 1982), se enciientra que el periodo de precesion.es de

T T 2300w”ams v (71)
: - (v/30 kms ) | _ _

donde, d es la distancia al objeto dada en kpc yvesla velomdad de los’ lobulos en km g™

Tomando los valores d 1.4 kpcy v=30 km s™1, se obtiene un perfodo de aproximadamente

2300 afios.
7.3. 3 Determmacmn de la velocidad hehocentnca del ob Jeto

Nose detecta.n hneas de absorcidn en el espectro del nuclee de M 1 91 La.s hneas de emision
muestran perfiles compuestos y tienen diferentes velocidades dependiendo del grado de

ionizacién. Por lo tanto la determinacién de la velocidad heliocéntrica del niicleo se hace -

a partir de la suposicién de que el ntcleo tiene la misma velocidad que los 16bulos.

La Figura 7.5 muestra isocontornos del espectro echelle de rendija larga de la, Hnea. -
Her. Aqui se ve una region central muy brillante con un perfil de doble pico y dos regiones
que corresponden a log Iébulos sur y norte. Las. ﬂechas indican la posmén de la longitud
de onda para He en el laboratorio () y la posicién de la parte central de. la nebulosa. .

La diferencia de.velocidad entre.las. flechas es de ~ -40. o+, 5 km g 1_. Por:la correccién . . '

del movimiento, berrestre (4-16.5 km s™1). se encuentra que la velocidad heliocéntrica del.
sistemna M 1-91 es de 24 & 5 kms™h. :
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FIGURA 7.5 Determmamon dela veloczdad heliocéntrica al ntcleo'de M 1-91. La linea puntea.da

une ambas condensaciones con la, p051c10n de la veiomdad del nucleu Se mdlca, ia longltud dela

linea Ha en laboratomo a 4D km st de Ia. posu:lon del nficleo de la nebulosa o

En las siguientes secciones todas las discusiones sobre velocidades estaran referidas a

la velocidad sistémica de la nebulosa.

7.4 Nicleo de M 1-91

La nebulosa planetaria M 1-91 no sélamente es muy similar morfologicamente a M 2-9,
en el nidcleo sus semejanzas son atn m4is impresionantes. Con la motivacion de la gran
similaridad es sus espectros, se realiz6 el mismo tipo de estudio que para M 2-9 descrito
en la seccion 6.3. Desgraciadamente debido al bajo britlo de M 1-91 no todos los ejercicios
fueron exitosos.

Los resultados presentados a continuacion estin basados en las observaciones realizadas
con el espectrografo echelle de la zona nuclear. Los detalles de las observaciones y las

reducciones se describen en la seccidén 2.2.

7.4.1 Descripcion del espectro

Como en ¢} caso de M 2-9, el ntcleo de M 1-91 muestra un continuo débil sin lineas de
absorcion. FEl espectro de emisién muestra lineas permitidas (H I, He I y 5i II) v lineas
prohibidas ([O 1], [O 111}, [N I1], [S I1], [S III], [Ne III], [Fe 11}, [Fe IH], [Fe IV], [Ni III},
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[Ni IV], [Ar III]). Las lineas de Balmer y las de [O III] 5007,4959 muestran diferentes
regiones sin resolver. Estas lineas se discutirar mas adelante. En la Tabla 7.1 se listan las
lineas observadas en el espectro del ntcleo; las columnas (1) y (2) muestran la longitud
de onda observada y la del laboratorio, respectivamente, de las lineas identificadas; la
columna, (3) muestra las inténsidades respecto a HA desenrojecidas (ver detalles de la ley
de extincion en la seccién 7'4 2); la colurnna "(4-) muestra el ancho a potencia media (no
carregido por el ancho instrumental) y en (5) se indica la identificacién de la linea.
h Los espectros de M 2-9 y de M 1-91"son 1guales hasta donde la sefial a ruido permitio
la cmmparamon Todas las lineas en M 2-9 .con IA /Irg mayor a 0.05 estan presentes en
M 1 91 - -
2

; Perﬁles en las lineas de Balmer y de [O III]

-C_onj_cg se menciono anteriormente y al igual que en el caso de M 2-9 los perfiles de las lineas
-de Balmer y las lineas de [0 III] 5007 y 4959 muestran varias componentes. En la serie de
'Balmgr puede observarse que la linea Ho muestra dos componentes bien separadas y esta

~ separacién se hace menos clara conforme la energia del nivel superior aumenta. Nuestro

espectro de M 1-01 llega solamente & longitudes de onda de 6800 A, por lo cual no se
han comparado los perfiles observados en las lineas de Paschen como se hizo para el caso
de M 2-9. En el caso de las lineas de [O III] las dos componentes no estan claramente
separadas como en el hidrogeno, pEro se puede apremar que las lineas 5007 y 4959 tienen
dos componentes rmentras que 4363 Solamente tiene una, Por otra pazte, en el hldrogeno‘ A
la componente roja es mas brillante que 1a azui Contrarm a lo que se observa. en el omgeno

Estas mismas caracteristicas est4n presentes en el nicleo de M 2- 9 (Seccmn 6.3.1). '
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T{XBLA; 7.1: Lineas de emisién en el nicleo de M 1-91

Ao Aobs Iy /Izg FWHM Identificacidn
; desenrojecido JSL . R
372603 3725.68 .  0.193 0.6 (011} -
3728.82  3728.33 . 0.092 0.5 011] .
3734.37  3733.96 0.193 1.2 . H13 -
3750.15  3749.70 0.130 1.7 Hi2
3797.90 - 3797.37 0.095 1.2 H10 -
3868.75  3868.19 0.459 0.8 . [Nell[JiF-
3889.05 3888.41 0281 13 HS .
3067.47  3967.12 0.148 1.3 Hel
3970.07 3969:56 - 0.193 0.9 He
4101.74 410120 0311 0.9 HS .
4340.47 - 4339.90 0.459 0.9 Hy
4363.21  4362.58 0.361 0.8 . [OII3F
44T1.47  4470.90 0.089 1.0 Hel -
460703 4606.11 0.025 1.0 [FITI|3F
4658.05 4657.53 ~  0.132 1.1 [Felll|3F
4701.53  4700.90 0.061 1.0 [Felll]3F
4713.14  4712.56 0.027 0.7 Hel
4754.69 475426 - 0.030 0.9 [Felll]3F
4769.43 4768.87 0.022 1.2 [Felll]3F
4814.53  4813.78" 0.022 1.2 [Fell]20F
486133 4860.89. 1 1.0 HE -
. 4921.93 492122 0.027 1.0 . ¢ Hel
403054 4930.05 . 0015 ... 1.8 - [Felll1F
 4958.92 495828 - - 0.781.. . 1.0 [OLL]1E -
©5006.85  5006.20  2.325 1.1 [OIIF
5011.26 5010.66 . 0.044 . 11 [FellllF
501568 501502 0033 11 Hel
'5018.44 5017.49 0018 L0 [Fell](42)?
515877 5158.26 - ¢0.027 2.0 [Fell]19F
5191.82 5190.99 0012 . 09 - [AOL3F
5233.76 523295 . 0012 - 1.0 . [FeIV]E
5261.62 526112 0.021 1.1 [Fell]19F
. 5268.87 5260.92 0.092 11  [Fell]18F
5333.65 5333.21 0.013 1.6 [Fellj1oF
'5363.30  5362.91 0000 21 [NIIV]F

| 5376.45 537590  ©0.015 1.8 [Fell]19F
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TaBLA 7.1: Lineas de emision en el ntcleo de M 1-91 (continuacién)

Ao Aabs I/Ing FWHM Identificacion
desénrojecido
5754.59 5753.85 0.061 13 - [NIIaF
5875.67 5874.95 0.308 1.2 Hel1l
5931.79  5931.49 - 0.008 21 NIT
6000.20 5999.94 0.006 1.5 [NiIII]2F
6046.26 6045.58 0.005" 0.8 [NITV]F
6300.30  6299.80 0.068 1.3 [O7]1F
6312.06 6311.31 0.141 127 - [sIIY)
6347.09 6346.31 0.012 1.1 Si11(2)
6363.78 6363.17 0.021 1.2 © [OI]LF
6371.36  6370.66 0.008 14 - - BilI{(1)
6548.05 6547.50 0.133 1.3 CNTE
6562.82 - 7.541° ' He varias componentes
6583.45  6382.69 0.441 1.4 [NTI)1F
6678.15 667717 0.098 1.3 Hel(46)
6716.44 671581 0.022 1.2 {SII]2F

6730.82 6730.09 6.03¢ 1.3 : [SII)2F-

7.4.2 Extincidén Interestelar

Siguiendo el método tradicional para el calculo de la extinecion \?isual, Ay, se han coinparan-
do las lineas de emisién de hidrégeno en el nicleo con las predicciones para la recombinacion
en el Caso B usando una ley de extincién interestelar. Si se supone una densidad media
y temperatura de 105 cm™% y 10* K, respectivamente, y adoptamos la curva de extincién
interestelar dada por Cardelli, Clayton & Mathis (1989) con Ry = 3.1, se encuentra que
mientras el cociente observado de He a Hf sugiere Ay ~ 5, todas las otras lfneas Balmer
son consistentes con Ay = 2.4 3 0.3. La baja seflal a ruido en estas lineas no permitié
distinguir si los valores de los cocientes ifeqnieren de ﬁna curxfﬁ de extincién anémala como
- es el caso en M 2-9. Por lo tanto se adopt6 el valor de Ay = 2.4:£0.3 encontrado a partir de
' los cocientes Hy/HS, Hs /HB, He/HP y la ley de extincion interestelar dada por Cardelli,
Clayton & Mathis (1989). Se usé este valor para desenrojecer el espectro. -

Fl exceso en la linea Ha se explica (como én el caso de M 2-9) con un efecto de
profundidad éptica alta a log niveles n=2. En la Figura 7 6 se muestra que la linea Ha
exhibe dos componentes fuertes con picos separados por ~ 50 km s™%. ‘Observando el
cociente de Ho/H@ en esta misma figura uno encuentra dos méximos de este cociente
alrededor -30 y +40 km s~! y un minimo centrado en'la velocidad del sistema. Este
cociente en el minimo es consistente con las predicciones de recombiniacién en el Caso B
(valor indicado en la figura). Por otra parte, el valor del cociente maés alto (pico corrido
al rojo) es alrededor de 3 veces el cociente predicho por la teorfa de recombinacidn para el
Caso B.
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Figura T. 6: Ev1den<:1a cie que la linea He es optlcamen‘ee gruesa En'la ﬁgura superlor se mues— o
tran los perﬂles desenrogemdos de las lineas Hor ¥ Hﬁ x3. EI céro corresponde ala veloczclad del
szstema En la ﬁgura mfenor se muestra el comente Ha/Hﬂ de los espectros correglé.os por extin-

cién, se flestran 10s excesos en Ho a -!-4:{} kins™ty a 30 km st Se graﬁcam ias mcert1dumbres '

y se sefialz el valor de esta relacmn para el Caso B.

Conmderando el ﬂup total desem'ojemdo en las lmeas Her ¥ Hﬁ se encuentra que_
Ha/H,Bm'f 5 Este comente se puede reprodumr por un modelo de recombmacmn con.._'

7(3s — 2p) (F1gura. 8. 12)

7.5 Condiciones fisicas de la regién emisora

Como diagnosticos de densidad se usaron los cocientes de lineas prohibidas dGSEDI‘D_]emda.S
de algunos iones. Se empled el programa nebular defitro de las’ paqueterias de IRAF.
La determinacién de las densidades en [O II} y [S II] se realiz6 a partir de los cocientes
3729/3726" Vs 6717 / 6731 respectivamente. La densidad de los jones de Fe Il, Fe TI[, N II
y O°TII 'se tomaron de Rodrigiéz et al. (2001). La Tabla 7.5 reporta estos valotes. En
la columna (2) se indica el potencial de ionizacién de las lineas para’ el ion indicado en
la columna (1);'La columna (3) muestra las velocidades promedio para cada ion con sus
incertidumbres que corresponden ala desvmcmn estandar del pmmedm La. columna (4)
muestra la densidad: " : ' St
La estimacion de la velocidad para diferentes iones esta en el rango de ~ —1() alkms™

con respecto’ al ‘sistema de la'nebulosa.. Se ‘encontré que las velocidades de diferentes

lineas: (permitidas y prohibidas) de un. mismo ion son:similares:y que estas: velocidades

muesttan una correlacién -coni'el grado de ionizacién del &tomo en donde el corrimiento
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Ton LP. Vel Log Ne
(km 571} (em™®)

Fell 16.16 -6+ 13 6.0°

Felll 30.65 -7+ 11 6.5°

Hel 2459 -7+6 -

NIT 2060 -6:+£2 5.15°

Ol 1361 143 -

Ol 3512 418 3.5

OIIl 5493 -10+2 6.4%

SIT 2333 0+3 334

SilT 1635 -543 .

@ Rodn"guez. et al. (2001}

TapLA 7.1: Velocidades y condiciones flSlC&.S de los diferentes i iones observados en el nhicleo
de M 1-91.

menor corresponde a estados mas altos del potencial de ionizacion de las lineas y las
velocidades mas altas corrcsponden a las espemes neutras. La dens1dad electrénica varfa de
a.lrededor 2200 cm_3 en la reglé)n de baja ionizacin (zona de emisién de [O I1) a 3.x 108 _
% en la region de [O 111). Esta tendenma en las den51dades parece estar 1ela01onada. |
t&mblén con las velomdades observadas. de cada jon. Enla F;gura 7.7 se graﬁca la veloczdad
respecto al nticleo para las diferentes especies como func1én dei potencial de 10mzacu3n y
la densidad electrénica. '
De la ecuacién 6.4 en la que esta 1mp11c1ta la conservacsén de masa donde v =
10 km 57!, y vy = —2 km s}, ny = 1088 em =3, yny = 10%% ¢m m™?, se tiene que
ro /T ry ~ 88. Limitando el tamafic de la: reglon observada por el ancho de rendua 2 segun— -
dos de arco a una distancia de 1.4 kpc} se puede dar un limite superlor del tamafio de la
regitn en la cual se estd produciendo la emisién. Se encontrd que ro & 1400 UA (regién de
baja ionizacién) y por lo tanto ry-as 16 UA (regi6n de alta ionizacién}.. . -

7.6 Dlscusmn y conclusmnes

La velomdad hehocentrlca estlmada para. esta nebulosa pianetama es, de 24i5 k_m 87

Del cociente de [S I} 6731/6717 en los Iobulos se encuentra que los nudos brﬂlantes .
observados a =:4" no muestran un densidad mayor que el resto de la nebulosa. Plor otra
parte, se encuentra una zona altamente cohmada "jet", de denmdad 105 cm ™3 rodeada
por un medio de densidad. -menor ~ 10% cm™3, . L .

Se propone que el jet es el responsable de la 1Ium1nac16n de Ios nudos paxa lo cuaI se,-
requiere que éste esté precesando con-un periodo de 2300 afios. Un jet con caractexisticas
similares ha sido propuesto por Doyle et al. (2000) para. la nebulosa planetaria M 2-9. -

En el niicleo se encuenira.que lag lineas de Balmer muesti&n: perfiles de doble:pico. Se .
propone que estas dos componenfes estan asociadas a un efecto-de profundidad 6ptica en lag -
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Figura 7.7: Comportamiento del potencial de ionizacién v de la densidad caracteristica de
las lineas de emisién en la region nuclear con la velocidad radial. Hay una variacién entre el
potencial de ionizaci6n y ia densidad con la velocidad. Las lineas continuas indican las mejoies
aproximaciones a los datos en cada una de las graficas. '

lineas de Balmer del hidrogeno. Del coclente de lineas Hea/HP se estim6é una profundidad
optica de 7 ~ 4 en la linea He.

De las lineas correspondientes a cada ion se encuentra una estructura de ionizacidn .
similar a la encontrada en el nticleo de M 2-9. En esta estructura, los 4tomos con un grado
de ionizacidn méas alto y que corresponden a zonas m4s densas tienen velocidades absolutas
mayores respecto al niicleo mientras que en las regiones con potenciales de ionizacién bajo
y menos densas tienen velocidades absolutas més bajas. Todas las velocidades respecto al
nticleo del sistema son negativas lo cual indica que &l gas se esta diluyendo y desacelerando
conforme se aleja de la estrella excitadora.

Se estima que la distancia del nacleo a la regién de la que proviene €l [S II] es <1400
UA (suponiendo una distancia a la nebulosa planetaria de 1.4 kpc). Por otra parte, de
la. suposicién de conservacidn de masa en esta regién se encuentra que la distancia del
nticleo a la region de donde proviene la radiacion de [O ITI] es ~16 AU. Si las suposiciones
realizadas en este trabajo son validas, se tiene que la zona localizada en la direccion del
ecuador estd compuesta por un material que se expande, y no un disco de acrecion. De lo
anterior podria ser incompatible la existencia de un sistema binario en el niicleo de esta
nebulosa. '
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LA NEBULOSA PLANETARIA
J OVEN M 1 92

8.1 - Introduccion

' .En-_este'.capituio se muestra la gran similaridad entre los objetos M 1-92 y MWC 560.
... Se-hace un breve resumen de.los estudios realizados anteriormente para cada uno de los
objetos con el fin de proponer mecanismos que expliquen la similitud entre los dos objetos.
M 1-92 es una nebulosa planetaria muy joven que tiene morfologia bipolar vy MWC 560
una estrella simbidtica cuyas observaciones han mostrado la existencia de un jet. Hasta la
fecha ambos objetos habian sido estudiados de manera independiente. S

Para la nebulosa planetaria joven M 1-92, se confirma la existencia de un jet, se discute
la na_.tﬁraleza binaria y la existencia de un disco circunnuclear a partir de la comparacion
de los espectros obtenidos en ambos espectros. Finalmente, se propone una secuencia
evolutiva entre los dos objetos. :

8.1.1 MWC 650

MWC 560 esta clasificada como una estrella binaria simbiética deb1do a que muestra lineas
‘en emisién, continuo azul (producado por una enana blanca) y absorciones de Ti0 que
corresponden a uha estrella gigante roja. MWC 560 tiene una ‘naturaleza peculiar que fué

reportada primeramente en el catalogo de estrellas Be y Ae por Merrill & Burwell (1943)
Ellos notaron en las lineas de emisién de H I ¥ K del Ca II una componente ancha en

" absorcién desplazada al azul ~1000 km's~1. Sanduleak & Stephenson (1973) detectaron

‘bandas de TiO y clasificaron al objeto como una estrella M4ep. Bond et al. {1984)
encontraron que las componentes en absorcion desplazadas al azul tienen una estructura
compleja gie se extiende a'-3000 km 571, la cual es variable con escalas de tiempo de un
dia. Los espectros del IUE muestran un contmuo intenso en &l ultravioleta con un espectro
en absorcion de baja excitacién y la fotometria ha revelado va.nacmnes rapldas de %0.2
mag en escalas de tiempo de unos cuantos minutos.

" A principios de 1990, MWC 560 sufrié una episodio de eyéccién de magerial aumentando
su brillo en de 2 magnitudes. Los espectros tomados durante esta fase mostraron cambios
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especirales espectaculares en las componentes en absorcién corridas al azul en las lineas
de H Iy Ca II. Tomov et al. (1990) a partir de estas observaciones propusieron que
la explicacién a este tipo de perfil correspondia a un flujo de material denso a distintas
velocidades, "jet", visto a lo largo de la linea de visién. Durante el perfodo de abril a enero
de 1990 las.lineas en absorcién mostraron fuerte variabilidad en la veloeidad radial, algunas
veces la velocidad fué mayor a -6000 km 5~! y otras tan baja como ~ -500 km s~1. El
trabajo de Tomov et al. (1990) propicié gran cantidad de nuevos estudms observacionales
en MWC 560. Actualmente se piensa que éste es un sistema binario simbidtico donde
una estrella gigante M transfiere material a una companera enana bla.nca Se cree que la
combinacion dé una compafiera gigante con alta fasa de pérdida de- masa (10 ~7 Mg afio™1)
y un periodo orbital grande (>100 dias) propicia la formacién de un disco de acrecién con
un radio exterior ~100 Rg. En la zona interna del disce.de acreci6n el gas del jet se acelera .
y se colima; para lo cual se ha propuesto que existe una magnetésfera en rotacion.

MWGC 560 es un objeto extraordinario debido a que el eje del jet esta practicamente
alineado al eje de visién. Dado que el 4ngulo de apertura de un jet es de alrededor de
10° (Schmid et al. 2001) sélo una pequefia fraccion (1%) de las fuentes con jet ofrecen
la posiblidad de tener el jet en la linea de visién. Esta configuracién tan especial ofrece

una ‘Gnica oportunidad para complementar la informacion sobre la fisica involuctada en la
~ aceleracion y la colimacion de jets estelares. Schmid et al. (2001) reportan que MWG 560
oesla tinica fuente estelar conoc1da que ofrece esta 1mp0rtante pos1b1hdad T '

812 M 1-92

Es una proto-nebulosa planetaria bien conocida. Las imigenes opticas, ijl_fr&riojé.s y mili-
“métricas muéstran dos 16bulos muy simiétricos. La iméagen 6ptica tiene una extensién de
alvededor de 10" (5 x 1017 ¢m) y consiste de dos l6bulos que definen’un eje de simetria
(Trammell & Goodrich 1996; Bujarrabal et al. 1098a). La orientacién del eje en el plano
del cielo es aproximadamente noroeste-sureste. El 4ngulo de inclinacién entre el eje de la
bipolaridad y el plano del cielo es de ~57° en donde el 16bulo noroeste apunta hacia el
observador (Solf 1994). :
Las 1magenes con alta. resolucaon espacial obtemdas con el HST (Fzgura. 8. 1) revelan
Ia e}ustencm, de lineas nebulares en emisién provenientes de nudos compactos en ambos
- lobulos a Jo largo del eje de la. nebulosa Estos nudos estan asociados probablemente con
la propagacién de choques en un flujo bipolar (Bujaarrabal et al. 1998ab). La espectros-
copia Optica . ha mostra.do la existencia de flujos de gas excitada en la, direccion axial con
velocidades de expansion entre 200 y 500 km 5™, Estos flujos s se ven debido a la presencia
~de procesos activos de pérdida de masa. La, espectropola.nmetna en Ios nudos muestra el
. continuo y las lmea.s permitidas en emlsmn altamente polanzadas Las hneas prohlbida.s
‘no estén pola.nzadas (Trammell et al. 1993) _ -
: A partir del indice de color de imagenes en el IR. (EerEL & Hodapp 1989) ¥ de la
emisién maser de OH a 1667 MHz (Seaquist et al. 1991}, se ha inferido.en el centro de la
. nebulosa una estructura tipo toro de alrededor de 3" de ancho.. Esta estructura produce
una. extincién fuerte en _long_itudesde. onda épficas.
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TESIS CON
FALLA DE ORIGEN |

- FIGURA 8.1: Imégen de M 1-92 obtenida con &l HST por Trammell & Goodrich ('1996}_

' De mapas de alta, resolucmn de 12CO en la. proto-nebulosa planetarla M 1- 92 5e enctern-
. ira una condensacion tipo disco en el nacleo ademés de una estructura blpolar de doble
cascaron exterior a la emisién en el dptico. Se sabe que la velocidad de los cascarones es
mayor conforme aumenta la d1stanc1a. a la estrella y la velocidad méaxima deproyectada
es de ~70 km s™1. El ancho de los cascarones es de ~0".6 (2 x 1016 cm), y el didme-
tro del disco centrai 23" (10'7 cm). La masa de la envolvente molecular es de alrededor
.0 QM@ ¥y 8u momento cinético y energia (relacionados a la interaccién del viento) son de
| o~ 3X 10% grcm s ly de ~ 7% 10" ergs, respectivamente (Bujarrabal et al. 1998b,).

De los lesulta.dos que arrojan las regiones moleculares, Bujarrabal et al. (1998b) propo-
nen que los cascarones son el zemanente de la envolvente de la estrella en la rama asintética
de las glgantes (AGB) acelerada por el paso de una onda de choque tipo proa. Muy pro-
'bablemente, este choque reverso y 1os nudos chocados detectados en el flujo post- AGB 50N
ambos el resultado de la mteraccmn entre los vientos de la AGB y la post -AGB, un proceso
que se sabe que es el responsable de la morfologia de las nebulosas planetarzas. Por otra,
parte, debido a que el tiempo de interaccién puede ser significativamente mas pequefio que
la edad de la nebulosa (900 afios) estas cifras implican que los jets energéticos post-AGB no
pueden ser impulsados por presion de radiacidon. También se nota que la estructura interna,
de tipo cascardn es muy grande para la colimacién de estos jets post-AGB. Bujarrabal et
Toecal (19981)} proponen ‘que el mecanismo mas probable para explicar la fuerte bipolaridad
'y las eyecciones muy energetwas en la fase de post-AGB tiene que ser 1a re-acrecion del
material eyectado duranté la fase previa ala AGB. ‘ ’ ‘

La temperatura'de la estrella central es de alrededor de 20,000 K. Se han estimado su
luminosidad total y su distancia encontrando 104Lg v 2.5 kpe, respectxvamente (Bugarrabal

11998b).
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Objeto - '~ Fecha . o T Exp. . Res. Esp.
s Observamén (seg) - (km s lpix™%)

M1-92 23/04/96 -°.  360. . 106

M 1-92 . 10/06/97 . 600 -0 106

M1-92  10/06/99 1350 ... 212

MWC 560 - 19/01/99 900", ~ 10.6

TaBLA 8.1 Caracteristicas'de las observaciones

: 8.2 Observaciaﬁes“' i' g

.Se realizaron observa,uones para 103 obgetos MWC 560 y M 1-92 en temporadas adicionales
" las reportadas en el Capltulo 2. En todas las observacmnes se empled el telescopio de 2.1-
m de San Pedro Martis,; BaJa Cahforma yoel espectrografo echelle REOSC de resoluci6n
espectral R ~ 18,000 a 5,000 A con el detector Tekironix de 1024x1024 pixeles. Los
espectros abarcan un rango en longitud de onda de 3600-6850 A. La Tabla 8.1 muestra
la fecha, el tiempo total de exposicién y la resolucidn espectral de lag observaciones en
‘cada uno de los objetos en las diferentes temporadas. Fn todas las temporadas se empleo
una rendija con un ancho de 150 pum colocada en la direccién este-oeste. En M 1-92 se
' ¢entr6 la rendija en la condensacion brillante del l6bilo noroeste (ver Figura 8.1). Los
‘espectros obtenidos de M 1-92 ‘én las noches de abril de 1996 ¥ junio de 1997 tiene una
‘sefial a ruido muy baja en la mayor parte del espectro (excepto para las lineas de Balmer).
" De lo anterior, para aumentar la sefial a ruido de la nebulosa planetaria M 1-92 en las
" observaciones de la temporada de junio de 1999 se agruparon pixeles adyacentes del CCD
obteniendo un arréglo bidimensional de 512x512. El espectro de M 1-92 presentado en
'la Figura 8.2 corresponde a la temporada de observacion de junio de 1999, Este es la
combinacion de tres espectros, cada 1uno con un tiempo de integraccion de 450 segundos.
La téduccién de los datos se hizo de la manera que se describe en la ‘seccién 2.2. No
se hizo la calibracén en flujo de los espectros de 1999 pues no se observaron estrellas de
comparacién en las noches de las observaciones de los objetos problema. Por lo anterior,
para la representacion de los espectros (Figura 8.2), se hizo la norma.hzamén de estos al
contmuo ajnstando una funcmn de Chebyshev en cada Olden ‘

8. 3 Compara(:lon de los espectros de M 1- 92 y MWC 560

Como se puede apreciar en la Figura 8. 2 los espectros son. muy 31m11ares En ambos
. aparecen numerosas lineas en emision de dtomos neutros o una vez. ionizados de elementos
pesados (p.g] HI Hel, Call, CrIl, Fe I, NI, N 11, 018 I y Ti 1I) sobre un
continuo estelar brillante. La presencia de las }ineas permztldas de baja ionizacién en
. emisién indica que éstas se producen en un gas.de alta, dengidad muy cercano a la estrella
Y pombleme:nte excitado por choques. También en ambos espectros, las . lmeas de Balmer
muestran emisiones muy intensas. La caracteristica mas sobresaliente de los espectros
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es el perfil complejo observado en algunas de las lineas permitidas; estos perfiles estan
compuestos por una cbmp_onente en absorcién extremadamente ancha corrida al azul de
1na componente en emiéién. Este tipo de perfil difiere de uno del tipo de P Cyg pues la
componente en absorcién se encuentra sépa.rada de su c'onj.ponente en emision para cada
linea (Figura 8.3). - '

Entre las grandes semejanzas se encuentran algunas d1ferenc1as por gjemplo, la ausencia
de bandas moleculares de TiO (4954, 5448, 6681 y 6782-A) en el espectro de M 1-92 y 1a
ausencia de las lineas nebulares de [S I1}'6717,6731 A v [N II] 6548,6583 A en MWG 560.

Como ya se explicé las observaciones de M 1-92 fueron hechas sobre la condensacién
del lobulo noroeste. La iﬁterpretacién q'ué se propone en este trabajo es que el polvo del
l6bulo dispersa la luz que"proviene de la:'régic’m central de la nebulosa. Esto es compatible
con la espectropolarimetria realizada pof;iﬂrammeli et al. (1993) donde se muesira que el
contmuo y las lineas permitidas en emision estdn altamente polarizadas, mientras que las
lineas prohibidas no lo estéan. '

8.4 Absorcionés del Jet

Las lineas anchas en absorcién observadas en los espectros de M 1-92 y MWC 560 difieren de
los perﬁles P Cyg clasicos observados en vientos estelares. Como lo muestran los perfiles
de lineas en la Flgura 8.3, la componente en. absorcion ests, claramente separada. de la
: omponente en emision. Estas caracteristicas en €l perﬁi se pueden observar en las lineas
‘de H I, He I, Na I, Call y Fe H del espectro. La Tabla 8.2 presenta, las 1dent1ﬁca<:1onos
v la velocidad terminal (o velocidad méxima) de las lineas anchas en absorcién de los dos
objetos. La velocidad méxima de la absorcion para la nebulosa planetaria varia entre 580-
770 km 871 dependiendo’ de la linea, mientras ‘que del espectro obtenido en junio de 1999
en MWC 560 la velocidad varia entre 1580-2130 km s™!. Fl ancho de la componente en
absorcién varia también dependiendo de la linea. Para M 1-92 va de 200 a 450 km s™%;
y el ancho para MWC 560 est4 en un rango de 500 - 1400 km s™i. Lo dnterior se puede
apremar en los ejemplos de la Flgura 8.2.
Tomov et al. (1990) prepuswron que la. natura.leza del perﬁl en &bsorczon observado en
“MWC 560, tiene origen en un viento colimado (jet) con la misma direccion que la hnea de
“vision de observacion. Por lo tanto el observader ve una componente en abosorcmn dado
‘que ve a través del jet. La formia de 13 absorcién esta determinada por la chstnbucmn de
" la velocidad a lo largo del eje del jet. Per otra parte se ha pmpuesto, tamblen para el'caso
de MWC 560, que la emision de las hneas se forma en un disco de acrecnén (Mzchahtsza,ncs
et al. 1993) por esta’'razén la emisién y la a,bsorczon no se encuentran dmamzcamente
" asociadas. o R _ ' -

Debido a que los objetos MWC 560 y M 1-92 muestran perfiles similares, se propone
en este trabajo que M 1-92 también tiene un jet. El jet de M 1-92 no est4 orientado en
1a direccién de'la visual pero es posible verlo de la luz dispersada en los nudos. El efecto

"de dispersién de la luz da al observador las mismas condiciones para observar el jet. La
Figura 8.4 muestra esqueméticamente la dlrecmon del’ observador respecto al jet en cada
" uno’de los dos sistemas. ’ ' o ‘
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Linea - Vinag km‘rs'_i - Vinag kin .S-]-'

A (A .MWC 560 M 1-92

H11 3770 1580 700%
H10 3797 1950 730

B9 3835 = >1680° 630

He 1 3888 1990 720
"H8'3880 - - - 2000 B 1 B
CaII K 3933 - 1900 . 7400

He 3970 - . 1900 7400 L
HS 4102 2080 - . TTO ..
Hy 4340 B 2130 . 700

HpJ 4861 2090 750
Fell4924 1800 . 730
FeIl 5018 ' 1900 ¢ 740
FeII 5169 - = 1640 -« ~ ~ ' 580~

He I 5876 1880 760"

Na I 5890 >1600° 6700

Na I 5896 >1520° =650

He 6563 2140 720

-&.problemas con identificar ef continuo b problemas pera identificar la velocidad maxima.

o TaBLA 8% Velocidad méaxima rhedida en’ias'linéas de absorcitn ahchas 'éfa.tribuid!as a
jets ‘en los objetos MWC 560 y M 1:92. El error en Ia esthac:lén de la velomdad es de
© 210 km s“l(excepto para las velocidades indicadas con'a y b donde el errér nd es pomble
estlmarlo debldo a la dificultad de ncnmahzar el espectro en esta reglon)

8.5 Natﬁraié_za del nﬂcl,eoj en la ﬁeb'u}d:sa{ pllanétari_a,'..: joven
M 1-92 - : '

8.5.1 Sistema binario

Al 1g,ua1 que en la estrella simbistica MWC 560, se ha propnesto ta.mblen un sistema binario
en el nicleo de M 1 92. La ausencm de bandas. moleculares en el espectro de M I- 99 puede
. .exphcarse con una estrella. de tlpO e5pectra.1 més f;emprano que M. Por atro lado, Feibelman
| & Bruhweﬂer (1990) detectan a partir de las, observacmnes en el uItravmleta la emstencm
de una estrella de t1po espectra.l Fila. Esta estrella y una enana bla.nca forman el sxstema
_"bma.mo en el nudeo de la nebulosa planeta.na b1pola.r _

.  Una forma de comproba.r de la bmandad de un 51stema es medlante la var1ab111dad
. permdzca del egpectro. Por egemplo los espectros de MWC 560 muestran varigciones
' perodicas en el br1110 del continuo y en las caracteristicas de lineas de los espectros aptico
i ':.y el ultra.vmleta Para el caso de M 1-92 no emsten reportes de vaﬂablhdad

e En este trabajo se buscaron Ca.mblos en los espectros de M 1-92 de las tres temporada.s de
| observacu’m Hasta donde la senial a ruido lo perm1t16 no se encontraron diferencias entre

D los espectros 'I‘a.mblen se buscaron cambios en los dos espectros ultravioleta existentes

- en la base: de da.tos del TUE. Se encontraron variaciones marginales en la mtenmdad del
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continuo, en el dobiete de MgII (A ~ 2800 A} y el triplete de Fe IT (A ~ 2595 A).

Por otra parte la velocidad terminal de la linea Ha en el espectro reportado por Solf
(1994) tiene un valor aproximado entre 200 y 500 km s~* mientras que en el espectro
obtenido en 1999 para este trabajo las velocidades terminales tienen un valor entre 580 y
730 km 57t ‘ S _ :

‘Ser4 de gran importancia realizar en el futuro un monitoreo de M 1-92, éste con el fin
de determinar las caracteristicas del sistema binario asi como de la evolucion del jet.

8.5.2 Disco de acrecion

Michalitsianos et al. (1993) propusieron que las variaciones cuasi-periédicas con tiempos
-de 3-35 minutos observadas en algunas lineas permitidas de baja excitacién observadas en
"MWC 560 tienen origen en la magnetdsfera del disco. Dado que estas mismas lineas se

observan en nicleo de M 1-92 es de esperarse la existencia de un disco con caracteristicas

similares a las propuestas en el caso de MWC 560.

8.6 ;Secuencia evolutiva entre MWC 560 y M 1-927

Mientras que en la estrella sirnbiética MWC 560 se observa una estrella gigante de tipo
espectral M4ep, para el caso de M 1-92 se ha detectado una estrella F2Ia. Lo anterior
podria indicar que el sistema binario en la planetaria M 1-92 es més evolucionado que el
de la simbidtica MWC 560. Lo anterior concuerda con las siguientes caracteristicas: (a)
MWC560 no muestra emisién en lineas prohibidas quizis porque el gas eyectado de la
gigante roja no se ha expandido y diluido hasta alcanzar las condiciones necesarias para la
formacion de estas lineas. (b) MWC 560 no muestra emisién extendida como la detectada
en la nebulosa planetaria.

Del tamafio de la envolvente molecular de M 1-92 se ha estimado una edad dindmica
de ~900 afios. Este tiempo concuerda con el estimado por los modelos de evolucién estelar
entre las fases de M y I en la etapa de las gigantes (Schénberner, 1983).

8.7 Conclusiones

Se reporta por primera vez la gran similitud entre los espectros de la nebulosa plarnetaria
joven con morfologia bipolar M 1-92 y 1a estrella simbiotica MWC 560.

Los dos sistemas descrifos muestran perfiles muy similares en algunas de las lineas
permitidas. HKstas lineas fueron explicadas anteriormente en MWC 560 con un viento
rapido colimado a lo largo de la linea de la visién. M 1-92 no estd orientada en la misma
direccién pero la presencia del polvo que dispersa la luz, da al observador la oportunidad
de observar el objeto central y el viento colimado (jet).

De lo anterior, se comprueba que M 1-92 también tiene un jet de material con bajo
grado de ionizacion. Se encuentra que el jet tiene velocidades méaximas que van de 580 a
760 km s~ con gradientes de 200 a 450 km 571, dependiendo del ion en el que se produce
la linea. Las lineas que muestran este tipo de perfil son: HI, HeI, Call, Fe Il y Na I La
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evidencia de este jet concuerda con la imégen tomada con el HST v la predzccmn raalizada
por Bujarrabal et al. {1998b). S Lo '

Se propone que M 1-92 corresponde a un estado evolutivo posterlor al de MWC 560 v
ge estima una diferencia en la edad de 900 afios:

Se hace un llamado de atencién sobre la 1mportancia de monitorear a M 1-92. Lo
. anterior es- con el objetivo: de confirmar-la binaridad v determinar las caracteristicas de
su érbita. Ademdis el monitoreo permitird buscar variaciones asociadas a .un posible disco
circunnuclear, como en el caso de MWC 560.

g



La nebulosa planetaria M 1-92

9 4
2 MWG 560- o]
g’ s
S 2B~ 1-92 B
L1
) :
o a :
4150 4200 4250 . 4300 4350 4400 . 4450 4500
o T A : :

o . .
T 560 : C
g3 b Al i ;‘ l
£ Mo |
1B ‘-N\.AM s M
E)
2 o
0 -
4800 4700 oot 4800

a A

Flujo Normciizado

=] so0ao 8100 | " 5200 5300
A {A) :

:

MWC 550

M 1--92

. Flujo Narmatizade

5400 - 5500 5560 swo . seao
‘ . : A : .

=]
o

o
sl
E]

E

5
=
£
]
c .

sgo0 - 8000 8100 . . 8200 - 530D
' o TR A .

o

] .
i) MWC 560
3

=

&

)

[

) © s400 : L BREY v R 8EOD
(&)
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FIGURA 8.4: Direccidn del observador respecto al jet en los casos de MWC 560 y M 1-92.
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Capitulo 9

CONCLUSIONES Y
REFLEXIONES FINALES

En el presente trabajo se realizaron dos tipos de estudios. El primero consistié en caracte-
rizar el espectro 6ptico de objetos que se encuentran en algin estado evolutivo intermedio
entre la rama asintdtica de las gigantes y la nebulosa planetaria. En el segundo estudio
se describen las caracterfsticas dindmicas de las nebulosas planetarias bipolares jovenes
M 2-9, M 1-91 vy M 1-92. _ .
 En este capitulo solo se hace un esbozo de los resultados que pueden discernir entre
diferentes modelos tedricos. Versiones méas amplias de las conclusiones se pueden encontrar
al final de cada capitulo. :

La caracterizactn dinamica de dichos objetos se realizé a partir de observaciones con
espectroscopia echelie de rendija larga a lo largo del eje bipolar. Se apoyan dichas observa-
clones con imégenes directas con filtros nebulares en el dptico de las nebulosas planetarias
M 2-9 y M 1-91. También se realizaron observaciones de imégen directa en el infrarrojo
cercano de M 2-9. '

Los resultados principales de este trabajo se listan en las siguientes secciones.

9.1 = Parte I: Estudios espectroscdpicos de pre-nebulosas pla-~
netarias '

9.1.1 Caracteristicas espectrales de los objetos de toda la muestra

Se describieron las principales caracteristicas espectrales en términos de los fendmenos que
ocurren en la estrella y en el gas expulsado por ésta durante el proceso de formacién de
una nebulosa planetaria. Se discute lo anterior principalmente a partir del perfil detectado
en la linea Ho. '

Se clasificaron los objetos en cinco grupos distintos a partir de la forma del perfil
observado en la linea Ho. Se encontré que, en general, cada tipo de perfil describe diferentes
estados evolutivos de los objetos en su camino a nebulosa planetaria. Por ejemplo los
" perfiles que a la resolucién espectral del echelle mostraron solamente una componente en
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emisitn correspondian a los objetos cuya nebulosa tenfa un mayor grado de evolucién. Los
perfiles, llamados aqui de doble pico, fueron principalmente asociados a nebulosas bipolares
jovenes. Los perfiles compuestos a estrellas post-AGB y los que mostraron tnicamente una,
compeonente en absorcién a AGBs. Se encontraron objetos con perfiles del tipo P Cyg de
los cuales solamente dos fueron asociados a vientos.

En la literatura se ha propuesto que los perfiles Ho que aqui lamamos de doble pico
son producidos por la inhomogeneidad de un disco.de acrecién alrededor de una estrella
compacta. Aqui se descarta esa posibilidad pues los perfiles obtenidos de un monitoreo en
algunos objetos no mostraron cambios en su forma. Se encuentra, por otra parte, que estos
perfiles estén asociados a los casos de alta profundidad éptica en la lineas de Balmer del
atomo de hidrogéno. .

De las observaciones de los perfiles compuestos, y de 1a compa,racmn de estos mismos
en otras observaciones reportadas en la literatura, se apoya la idea Lébre et al. (1996) de
que estos son formados en la fotésfera y la cromosfera de la estrella como resultado de las
pulsaciones caracteristicas de este tipo de egirellas y no en vientos como fué interpretado
anteriormente. ‘

9.1.2 Alas-anchés en los perfiles Ho

Se detectan alas muy anchas en la linea Ha de 13 de los objetos de la muestra, 10 de
los casos se reportaron por primera vez en este trabajo. Los anchos a potencia cero en
esta linea son mayores a los 1000 km s~!. Este tipo de alas no estin presentes en lineas
prohibidas y sclamente en algunos de estos objetos es detectable en la linea HZ. En los
casos en los que las alas estan presentes en Hp, el ancho es sisteméaticamente menor al de
He _

Se estudian cuatro mecanismos que pueden producir el ensanchamiento de las alas. Es-
tos mecanismos son, discos de acrecion, vientos estelares, dispersion eléctronica y dlspersmn
Raman y se encuentra que:

» Para que lag alas sean producidas en un disco circunnuclear se requiere que la estrelia
central tenga masas excesivamente altas comparadas con las masas centrales de una.
nebulosa planetaria.

s Las condiciones fisicas del gas en la regién circunnuclear, necesarias para explicar
las alas por dispersion electrdnica, son muy extremas. Estas condiciones son, ne ~
102 cm—3, Tee 108 K y una M ~ 104 M@ afio™

s Para eI caso del ob;eto IRAS 20462«%«-3416 un v1ento con upa tasa, de perchda de
masa de 10™% Mg afio™ ¥ wee = 1500 km s~ puede explicar la forma, el ancho
de las alas y el flujo de las alas. De observaciones reportadas en la literatura y de -
los espectros existentes en la base de datos del IUE se concluye que este objeto esta
atravesando una fase de pérdida de masa creciente como el observado en algunas
estados evolutivos tardios de estrellas mas masivas que 8 Mg. .-
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¢ il mecanismo més probable para el ensanchamiento de las alas er los doce objetos
restantes (CRL 618, M 2-9, IRAS 17395-0841, Vy 2-2, IRC+10420, M 1-91, M 1-92,
HM Sge, M 3-60, IC 4997, Hb 12 y Z And) es la dispersion Raman. La afirmacion
anterior se apoya en: (a) un ajuste al perfil de las alas de la forma 1/{AN)?, (b) la pre-
sencia de lineas que se producen por efecto Raman, (¢) Ia evidencia de componentes
neutras en las nebulosas, y (d) la alta posibilidad de perfiles anchos en Lyg.

9.2 Parte 11. Tres nebulosa planetarias jévenes con morfologia
bipolar |

9.2.1 M 2-9

Se comprueba la evidencia de gas sltamente colimado (jet) en la nebulosa planetaria bipolar
M 2-9 a partir de las observaciones realizadas en imagen directa con filtros en el éptico y el
infrarrojo cercano y de las observaciones de espectroscopia en los l6bulos de dicho objeto.

En el nacleo, se encuentra que el perfil de doble pico en las lineas de Balmer del
hidrogeno estd asociado a una profundidad 6ptica alta en estas lneas.

Ex una regién circunnuclear de la estrella excitadora se encuentra una estructura de
ionizacién particular donde la densidad, la temperatura y la velocidad del gas disminuyen
conforme éste se aleja de la estrella excitadora. La dependencia indica que el gas se expande,
se desacelera, se diluye y se enfria en funcién de la distancia a la estrella excitadora en
direccién del ecuador. A partir de la suposicion de conservacion de la masa en esta region,
tiene un tamafo inferior a 18 AU.

Si las suposiciones realizadas er este trabajo son validas, y la regi6n en emision tiene
una estructura de ionizacién de tales dimensiones, entonces se podria pensar que no existe
un disco de acrecién. Lo anterior también es incompatible la existencia de un nacleo binario
como fue propuesto por Livic & Soker (2001) a partir de su modelo de interaccion de vientos
entre dos estrellas.

9.2.2 M 1-91

A partir de cocientes de imdgenes con filtros de [S II] se encuentra en los lébulos una
zona altamente colimada de densidad 10% cm™? rodeada por un medio de densidad menor
~ 10% em~3. Se propone que este gas altamente colimado es un jet y que es el responsable
de la iluminacién de las condensaciones con simetria respecte a un punto encontradas en
los I6bulos de la nebulosa. Para esto se requiere que el jet precese con un periodo de 2300
afios. Un jet con caracteristicas similares ha sido propuesto por Doyle et al. (2000) para
la nebulosa planetaria M 2-9.

El nticleo de M 1-91 muestra caracteristicas muy similares a las del niicleo de M 2-9,
profundidad éptica alta en las lineas de Balmer y una estructura de ionizacién que se puede
explicar a partir de un viento en la direccién ecuatorial. De estos resultados se espera que
en este objeto tampoco exista una estrella binaria en el niicleo que haya producido un disco
que colime el gas eyectado.
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8.2.3 M 1-92

Se reporta por primera vez la gran similitud entre los espectros de la nebulosa planetaria
joven con morfologia bipolar M 1-92 y la estrella simbiética MWC 560.

Los dos sistemas descritos muestran perfiles muy similares en algunas de las lineas
permitidas. Estos perfiles muestran una componente muy ancha en abgsorcién separada de
la emisién en la misma linea. Estos perfiles fueron explicados anteriormente en MWC 560
con un viento rapido colimado a lo largo de la linea de la vision. M 1-92 no esta orientada
en la misma, direccién pero la presencia del polvo que dispersa la luz da al observador las
mismas condiciones para observar el objeto central y el viento colimado (jet). De lo anterior,
se confirma la existencia de un jet en M 1-92 sugerida por otros autores. Se encuentra que
el jet estd compuesto de material con bajo grado de ionizacién con una velocidad méaxima
de ~720 km s~ y un gradiente de velocidades que va de 200 a 400 km s~! dependiendo
del ién. S :

A partir de la evidencia reportada anteriormente de la binaridad de la bipolar M 1-92,
se propone que ésta corresponde a un estado evolutivo posterior al de MWC 560 y se estima -
una diferencia en la edad de 900 afios.
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Apéndice A

ESTUDIOS OBSERVACIONALES
MULTTFRECUENCIA EN PRE-NP

Los ob jetos relacionados a la evolucion a nebulosa planetaria tienen una gran variedad de
nombres los cuales han sido asignados dependiendo de sus caracteristicas observacionales.
Ejemplo de ello son las variables Mira, estrellas OH/IR, post-AGB, proto-nebulosa plane-
taria, nebulosa planetaria joven, etc. La existencia de modelos tedricos relacionados con
el proceso de formacidn de nebulosas planetarias y las observaciones en todo el espectro
de frecuencias de objetos relacionados con esta etapa, han permitide entender las lineas
generales de evolucidn de estrellas en su fase de AGB a nebulosas planetarias y por lo tanto
identificar objetos en esta fase evolutiva. A continuacién se proporciona una revision de
los diferentes estudios observacionales en los diferentes rangos espectrales.

A.1 Radio

Wilson & Barrett {1968) descubrieron que algunas de las estrellas infrarrojas presenta-
ban emision maser de OH a 1612 MHz con una estructura tipica de doble pico, que fué
interpretada como el efectc resultante de la presencia de una envoltura circunestelar en
expansién. A este tipo de objetos se les llamo estrellas OH/IR, y parecian representar el
eslabén perdido entre las estrellas gigantes rojas més extremas y las nebulosas planetarias.

Dawis et al. {1979) detectaron por primnera vez emision OH procedente de la nebulosa
planetaria compacta Vy 2-2. Este hecho favorece la idea de que una OH/IR es el antecesor
de una nebulosa planetaria. Mé4s tarde Payne et al. (1988) han conseguido afiadir un
segundo miembro a esta clase de objetos, se trata de NGC 6302.

La teoria de Renzini (1981) de un superviento, segiin la cual una intensa pérdida de
masa se produce al final de la etapa de la rama asintotica de las gigantes resulté confirmada
con la identificacidn de un gran mimerc de objetos cuyas caracteristicas observacionales
indicaban tasas de pérdida de masa del orden o superiores a 107°M®. Las mediciones
provenian tanto de emisiones moleculares correspondientes a transiciones rotacionales de
CO (Knapp y Morries 1985; Zuckerman y Dick 1986) en estrellas evolucionadas y nebulosas
proto-planetarias, como de la emisién maser de OH en estrellas OH/IR y Mira extremas
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(Baun y Habing, 1983; Herman y Habing, 1985).

Eder et al. (1988); Sivagnamam {1989) y te Lintel Hekkert (1990) han conseguido elevar
el mimero de estrellas OH/IR a unas 90¢ a partir de bisquedas sisteméticas de emisién
OH en las fuentes infrarrojas identificadas por el satélite IRAS.

Las nebulosas planetarias han sido sistematicamente estudiadas en las tiltimas decadas
en el dominio de ondas de radio y submilimétricas. El uso del VLA (Very Large Array)
en el hemisferio norte y el radiotelescopio de Parkes (Australia) en el hemisferio sur ha
hecho posible la deteccidén de la componente de emisién de radic de buena parte de las
nebulosas planetarias conocidas (Milne y Aller;, 1975; Milne, 1979; Zijlstra et al, 1989;
Aaquist y Kwok, 1990). La obtencién de iﬁaé,geﬁes de radio de algunas nebulosas ha
permitido estudiar su estructura interna. _

Las observaciones de hidrégeno neutro en 21 cm, por otra parte, han confirmado la .
presencia de material neutro alrededor de algunos de estos objetos (Rodriguez et al. 1985;
Altschuler et al. 1986; Taylor y Pottasch 1987). También han sido detectadas algunas
moléculas en nebulosas planetarias y en las envolturas de objetos en la fase de transicién
previa. Ademas de la emisién maser de OH, que ha sido ya referida en los parrafos ante-

riores, se ha detectado también emision originada en transiciones entre niveles rotacionales . .

de ciertas molécnlas, como CO {Knapp y Morris 1985; Likkel et al. 1987, 1991) en el rango
submilimétrico, que nos informan sobre los procesos de pérdida de masa sufridos por estos
objetos en el pasa.do Cercano. :

A.2 Infrarrojo

Los programas de bisqueda sistematica de objetos en el infrarrojo llevados a cabo desde -
finales de los afios 60 permitieron comprobar que la formaciéon de una nebulosa planetaria
viene precedida de una fase de intensa pérdida de masa.

La publicacion del catalogo IRC de fuentes detectadas en 2.2 pum (Neugebauer y Leigh-
ton 1969} permiti6 la deteccién de un exceso infrarrojo sistemético en estrellas gigantes
rojas, especialmente en las variables Mira de mas largo perfodo. Algunos de los objetos de-
tectados eran completamente invisibles en el dominio 6ptico, sugiriendo espesas envolturas
circunestelares capaces de oscurecer comnpletamente la luz de la estrella central.

E] exceso infrarrojo detectado por Gillet et al. (1967) en la ventana atmosférica infra-
rroja de 10 um procedente de la conocida nebulosa planetaria NGC 7027 fué interpretado
como emision térmica debida a granos de polvo calientes presentes en la envoltura.

Afios més tarde se llevaron a cabo estudios desde aviones sitnados en los niveles mas
externos de la atmésfera terrestre, globos estratosféricos y cohetes que ampliaron enorme-
mente el ntmero de estrellas infrarrojas conocidas. Aparecieron catélogos como el AFGL
(Price y Walker 1976). que sirvieron come base de datos para posteriores trabajos de bis-
queda de nuevas estrellas OH/IR. Por lo que respecta a las nebulosas pianetarias,_ aparte
de observaciones realizadas desde tierra, como las llevadas a cabo en el rango de 8 a 20
pm por Cohen v Barlow {1974,1980) para. algunas planetarias méas brillantes, también se
obtuvieron datos desde aviones situados a gran altura en la atmoésfera terrestre. Moseley . '
(1980) estudié la emisidn en el infrarrojo lejano de una muestra de 12 nebulosas planetarias
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confirmando la presencia de un importante exceso infrarrojo como caracteristica comin a
este tipo de objetos. Este exceso infrarrojo fué atribuide desde su descubrimiento a emision
. térmica de polvo.

A partir del lanzamiento del Satélite Astronodmico Infrarrojo TRAS (Infra Red Astro-
nomical Satellite) se confirma que la mayor parte de las nebulosas planetarias son intensos
emisores en el infrarrojo. Las estrellas OH/IR, a su vez, presentan colores infrarrojos inter-
medios entre las estrellas gigantes rojas variables de tipo Mira y las nebulosas planetarias,
confirmando su estado evolutivo. Estos estudios han permitido conocer la temperatura y
luminosidad del polvo asociado, los posibles mecanismos de calentamiento y las propieda-
des fisicas y quimic.as de los granos de polve. Si introducimes el pardmetro femperatura
de polvo , Ty, como la temperatura de cuerpo negro que mejor se ajusta a la distribucién
de erergia infrarroja observada, las nebulosa planetariag presentan temperaturas de polvo
que van desde los 250 K para aquéllas de menor tamafio y més jovenes hasta menos de 50
K para las mas evolucionadas y extensas. El mismo procedimiento, aplicado a las estrellas
OH/IR. detectadas por el satélite IRAS, conduce a valores de 7y en el rango 200-300 K.
Aunque hay NP tales como NGC 7027 (Russell et al. 1977) e IC 418 (Zhang & Kwok 1992}
las cuales tienen una componente de polvo caliente y una componente de polvo fria de la
pérdida de masa en la AGB. ,

Uno de los resultados mas interesantes ha sido la identificacion de los colores infrarro jos
caracteristicos de nebulosas planetarias y protoplanetarias (Olnon et al., 1984; Pottasch
et al., 1988), lo que ha permitido la elaboracion de listas de fuentes IRAS no identifica-
das anteriormente que posiBlemente se encuentran en esta fase evolutiva (Preite-Martinez
1987; Volk y Kwok 1988). Como resultado de la observacién de algunas de estas fuentes
TRAS se han encontrado objetos con caracteristicas intermedias entre las estrellas OH/IR
y las nebulosas planetarias. También a partir del analisis de la muestra IRAS se han en-
contrado objetos sin contraparte dptica que presentan tanto emision OH, caracteristica de
las estrellas en la fase de OH/IR, como conéinuo en radio, indicando que la ionizacidén de
la envoltura ya ha comenzado.

Otro resultado interesante de la misién IRAS fué el descubrimiento de una serie de estre-
llas supergigantes situadas a alta latitud galactica cuya naturaleza y estado evolutivo habia
sido objeto de controversia durante muchos afios, presentaban colores infrarrojos idénticos
a los de las nebulosas planetarias y protoplanetarias conocidas. Parthasarathy y Pottasch
(1986) sugirieron que se trataba de estrellas de baja masa que acaban de abandonar la
rama asintotica de gigantes evolucionando hacia la fase de nebulosa planetaria.

A partir del anélisis de los espectros de baja resolucién tomados con el satélite IRAS
en estrellas AGB ricas en oxigeno se ha notado que la linea correspondiente a silicatos en
10 pm es cornanmente observable en estos objetos al igual que en PNP ricas en oxigeno.
Kwok en 1985 notd que esta linea era mucho menos prominente en PNP qgue en estrellas
AGB debido a la disminucién en la temperatura del polvo y el corrimiento de su pico
a longitudes de onda mayores. Este efecto fué confirmado cuantitativamente a partir de
modelos de transporte radiativo en cascarones de polve desprendidos {Volk & Kwak 1989)
encontrando que no solo la linea de 10 pm disminuye en brillo sino que también se ensancha,

En estrellas AGB ricas en carbono los granos de polvo estin dominados por SiC y
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silicatos. La intensidad de la linea en 11.3 pm de SiC es muy débil y no hay lineas de
silicatos en el rango de 10 a 20 pm. Sin embargo el IRAS LRS descubrit emisién a 21pm
en cuatro PNP con un ancho entre 12 y 18 um. Sin embargo no se han observado esta linea
en estrellas AGB y en NP. Tl origen de estas lineas no est4 afnn determinado, sin embargo
ia longitud de onda y la intensidad sugieren que es de origen vibracional en una molécula
altamente simétrica. Tambén con IRAS LRS se descubrieron lineas alrededor de 3.3 y 6.9
pim en algunas PNP cuyo origen es todavia poco clare.

El espectro del infrarrojo cercano de PNP con tipo espectral F, estd4n dominados por
lineas de recombinacién de hidrégeno en .absorcién. Para objetos de tipo espectral mas
tardio (G- 6 mas frias) se ven bandas de CO en absorcion, en algunos casos éstas se ven en
emision. Iin el caso de IRAS 222724-5435 el espectro ha cambiado de emisién a absorcion
en un intervalo de tres meses (Hrivnak et al 1994).

A.3 Optico

Se han realizado observaciones en el visible desde hace 100 afics de algunas estrellas Post-
- AGB brillantes en el ptico (del tipo de estrellas RV Tau) detectando cambios en el periodo
pulsacional. Los cambios en dos de estas esirellas son consistentes con el periodo esperado
de estrellas Post-AGB (Percy et al 1991).

En algunas PNP (por ejemplo AFGL 2688) se han detectado bandas moleculares de Cy
y C3 en este rango espectral. La existencia de estas bandas moleculares ha sugerido que
se trata de objetos altamente ricos en carbono (Hrivnak & Kwok 1991),

Muchas proto-nebulosas planetarias (en particular aquellaé de tipos espectrales F I)
muestran emisién activa en Ha. Los perfiles Ha van desde P Cygni, P Cygni inverso a
del tipo de cascarén {Waters et al. 1993). Estos perfiles han sido también observados en
supergigantes amarillas {Sowell 1990), y en estrellas pulsantes tales como las estreilas RV
Tau y W Vir. Las variaciones en He sugieren que las estrellas pueden estar perdiendo
masa de manera episédica a partir de vientos con velocidades de 100-300 km/s (Waters et
al. 1993).

Se han realizado monitoreos de la velocidad radial de un némero de candidatos a PNP
¥ se han encontrado algunos candidatos de binarias (Waters et al. 1993; Hrivnak & Wo-
- odsworth 1993). Sin embargo todavia es pronto para decir que fraccién de las PNP son
candidatos a binarias. g :

A.4 Ultra-Violeta

El a.né._l_isi's de los datos obtenidos con el satélite [UE! han p'erm'itido extender el estudio de

la composicién quimica de nebulosas planetarias al rango ultravioleta, complementando los

datos obtenidos en el domin_io ptico, vy el analisis de ciertos procesos fisicos (recombinacién

dielectrénica, procesos de intercambio de carga, etc.) cuyos efectos son mds pronunciados

en ellultrairioleta,‘ (Clegg et al. 1986). También se ha podido estudiar el espectro de

YInternational Ultraviolet Explorer
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estrellas centrales de nebulosas planetarias, cuya distribucion de energia es mayor en este
rango (Kaler & Feibelman 1985), asi como las propiedades de sus vientos estelares a partir

del analisis de perfiles P-Cygni en algunas lineas de emision en el altravioleta (Adam &
Képpen 1985; Cerruti-Sola & Perinotto 1985).
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Apéndice B

DIAGRAMA COLOR-COLOR DE
TRAS: EVOLUCION DE AGB A
NEBULOSA PLANETARIA

El objetivo cientifico principal del satélite TRAS? fué la realizacidén de un mapeo del cielo
en cuatro bandas fotométricas infrarrojas centradas en 12, 25, 60 y 100 micras. Como
resultado de este mapeo se confecciond un catdlogo conteniendo las fuentes puntuales en-
contradas, el PSC (Point Source Catalogue), con mas 250,000 objetos, abarcando mds del
96% del cielo.

Un método 1til para el estudio de los flujos IRAS ha sido la utilizacién de diagramas
color-color similares a los empleados en el 6ptico. Gracias a los diagramas color-color de
TRAS ha sido posible estudiar las caracteristicas del polvo emisor sin el problema que in-
troduce la distancia. Un resultade fundamental de estos estudios ha sido la identificacion
de zonas en el diagrama que sor ocupadas por ohjetos de diferente naturaleza. De esta
manera Pottasch en 1984 identifica cinco grandes zonas que corresponden a galaxias, regio-
nes H II, estrellas Mira, estrellas OH/IR y nebulosas planetarias. Este resultado permitio,
ademés del descubrimiento de nuevas nebulosas planetarias, la realizacion de modelos de
envolventes de gas y polvo en estrellas.

La primera identificacion evolutiva en el diagrama color-color IRAS fué sugerida por
Olnon et al. {1984) como resultado del analisis de los colores infrarrojos observadosen una
muestra de estrellas OH/IR conocidas, en comparacién con los presentados por estrellas
variables del tipo Mira. El propone una secuencia de temperaturas de color decrecientes
en donde las estrellas variables Mira mas azules con emision (QH, visibles en el éptico y con
temperaturas de color asociadas en torno a unos 10000 X, se conectan de manera continua
a lag estrellas OH/IR méas enrojecidas, completamente invisibles en el 6ptico y cuya tem-
peratura puede llegar a ser de solo 100 K (linea recta en la Figura 3.7). La comparacién
de otras caracteristicas observacionales en ambos tipos de objetos también corrobora esta
conexién evolutiva. Este es el caso de los periodos y amplitudes de variabilidad crecientes

 Infra Red Astrondmice! Satellite, resultado de la cooperacién entre diferentes organizaciones c:mntlﬁcas
de EEUU (NASA), Holanda (NIRV) y el Reizo Unido (SERC) :
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o de sus velocidades de expansion, que demuestran que las estrellas OH/IR no son sino la
prolongacion a valores mas extremos de lo observado en las estrellas variables de tipo Mira.

Bedijn (1987), con la ayuda de espectros tedricos obtenidos a partir de los modelos de
envolturas de polvo de silicatos, demostrd que esta secuencia de colores podia explicarse
como el resultado de la presencia de envolturas circunestelares de un espesor 6ptico creciente
cuyo radio interno fuera igual al radio de condensacién de los granos de polvo. Para
reproducir los colores infrarrojos observados en las estrellas Mira Bedijn (1987) introduce
en el modelo una pérdida de masa confinuamente acelerada. Mientras que para el caso
de estrellas O /IR los modelos requieren de la suposicion de que la estrella central haya
cesado de pulsar y como consecuencia dejado de perder masa. Sin nuevo material en la parte
interior de la envoltura se produce un alejamiento progresivo de su radio méas interno. De
este modo las estrellas OH/IR no variables se convierten en uno de los eslabones evolutivd's
entre la estrella AGB y la nebulosa planetaria. La secuencia propuesta por Bedijn (1987)
estd representada por la linea a frazos en la P;gura 3.7. Esta secuencia es comunmente.
lamada secuencia principal infrarroja.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

Lot 2
Fyl25 um)
" Fy[BD pm)

Ficura B.1: Dzagrama color-color IRAS para diferentes clases de objetos (adaptado de Pottasch
ef al. 1988).

La evolucién posterior de esta envoltura circunestelar f6sil en expansion ocasionars upa
lenta disolucién en el medio mterestela.r, disminuyendo, progresivamente su espesor 6ptico
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hasta que el nficleo desnudo de la estrella central reaparezca de nuevo, quizds con una
temperatura lo suficientemente elevada como para ionizar el gas de la envoltura, con lo que

una mieva nebulosa planetaria se habra formado.
Otra manera de visualizar las diferentes fases de la evolucién de una estrella AGE a

nebulosa planetaria con ayuda de los colores JRAS es la preseéntada por Kwok (1993). En
ésta se analiza la distribucién de energia en un rango espectral abarcando longitudes de
onda del visual y el infrarrojo. De esa manera, combinando fotometria en el dptico, el
infrarrojo cercano y los colores IRAS, se consigue informacién tanto de la componente
estelar como de la envolvente de gas y polvo. En base a la forma de todo el espectro Kwok
(1993} distingue tres distribuciones de energia diferentes y las asocia a tres diferentes
estados evolutivos de la estrella en su camino a nebulosa planetaria. La Figura B.2 es
un esquema de estas tres etapas que se describen a continuacion: (a) muestra el espectro
asociado a un estrella AGB, se puede apreciar la superposicién de una estrella fria (~4000 K
¥ una envolvente de gas y polvo caliente (300-1000 K); {b) muestra el de una proto-nebulosa
planetaria; la estrella ha aumentado su temperatura (5000-30000 K) mientras que debido
a la expansion la envolvente se ha enfriado (150-300 K); en (c) una nebulosa planetaria
joven est4 indicada; una componente estelar de alta temperatura {~ 30000 K) ioniza la
envolvente estelar y el espectro se ve alterado por las emisiones de los diferentes iones

mientras la envolvente fria (<150 K) continua expandiéndose.
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Figura B.2: Distribucitn de energia en el espectro en objetos de tres diferentes grados evolutivos;
(a) AGB, (b) proto-nebulosa planetaria y (c) nebulosa planetaria joven (adaptado de Kwok, 2000)
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CARACTERISTICAS

PRINCIPALES DE LOS OBJETOS

CON ALAS MUY ANCHAS EN Ha

C.1 CRL 618

A una distancia de 1.7 kpc, la proto-nebulosa planetaria CRL 618 es uno de los mejores
objetos en la galaxia para el estudiar el proceso que da lugar a la formacion de nebulosas
planetarias. CRL 618 muestra las caracteristicas de una estrella evolucionada en &l estado
de gigante roja, es decir tiene una envolvente remanente de la fase de la AGB expandiéndose
-y las propiedades de una nebulosa planetaria naciente.

CRIL 618 se encuentra evolucionando rapidamente. Actualmente estd expulsando gas
caliente en jets complejos y anillos moviéndose hacia afuera méas rapido que 200 km s~ 1,

CRL 618 muestra un viento bipolar molecular energético con velocidades termina-
les superiores a 200 km s~ly la presencia de emision de Ha excitada vibracionalmente.
Martin-Pintado & Bachiller (1992) han detectado amonfaco muy caliente (> 200K) en dos.
componentes de velocidad: la ancha de absorcién (con un ancho de linea 25 km s7%) a
una velocidad radial de -56 km s™! y la componente caliente (con un ancho de linea de
3 km s™1) a una velocidad radial de -29 km s~'. Las iméigenes de alta resolucién angular
(0".13; es decir, 220 U.A.) tomadas en la linea de amoniaco (NHjz) con el VLA sugieren
que ambas componentes provienen del material que participa en el flujo bipolar molecular
de alta velocidad. La gran abundancia de NHjz en este objeto ha sido interpretada como
resultado de los efectos de fuertes choques producidos en la envolvente debido a vientos
estelares rapidos (Martin-Pintado et al 1993). El NHj es una de las herramientas mas
importantes para determinar la temperatura cinética del medio interestelar.

165



Apéndice C. Objetos con alas muy anchas
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Figura C.1: Imagen de la nebulosa planetaria CRL 618 ton_iada con el HST por Trammell
et al. en septiembre del 2000.

Martin Pintado et al. (1995) realizaron observaciones de alta resolucién angular (0".066)
en radio continuo a 23 GHz y en la linea de absorcion NHj (3,3) de este objeto. Ellos inter-
pretan sus observacionés con un modelo en el cual las lineas de N3 provienen de grumos

- producidos por el viento rapido estelar de la estrella central al interaccionar sobre las re-
giones internas un disco circunestelar. Este disco circunestelar es el responsable de colimar
el flujo molecular. " -

C.2 M 2-9

M 2-9 es una nebulosa brillante que ha sido estudiada extensivamente (p.ej. Allen & Swings
1972; Calvet & Cohen 1978; Balick 1980; Hora & Latter 1994; Schwarz et al. 1997; Solf
20005 Doyle et al. 2000). La nebulosa tiene una morfologia bipolar extrema. Los lobulos

est4n orientados en direccién horte-sur y tiene condensaciones simétricas relativas al plano
ecuatorial. ' ' ' Lo
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En esta nebulosa ademds se observa emision débil a 60" al sur y norte del niicleo
{Kohoutek & Surdej 1980). Ista emisién muy extendida y débil tiene una morfologia con
simetria de punto (point-symmetric). A partir de estudios cineméticos y polarimétricos
Schwarz et al. (1997) encuentran que estos 16bulos extendidos muestran ambos corrimiento
al rojo y polarizacion del 60%. A partir de un modelo geométrico encuentran que la
distancia a M 2-9 es de 650 pc. A esta distancia la luminosidad bolométrica es de 550 Lg
y su edad dinadmica es de 1200 afios. '

Una de las caracteristicas mas sobresalientes de este objeto es que las condensaciones
mas brillantes y cercanas al nicleo han mostrado movimientos paralelos al plano ecuatorial.
Los reportes indican que estos movimientos son de alrededor de un segundo de arco en dies
afios (Allen & Swings 1972; Kohoutek & Surdej 1980; Balick 1999; Doyle et al. 2000). Una
discusién mas'amplia de este objeto se encuentra en el Capitulo 6.

Figura C.2: Imagen de la nebulosa planetaria bipolar M 2-9 tomadas con el HST por
Balick, Icke & Mellema en 1997 '
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C.3 - TRAS 17395-0841

Esta nebulosa planetaria descubierta durante un mapeo realizado por Garcia-Lario, et al.
1997. Tiene una extension de 4" en Hea. Se ve una estrella compafiera a una distancia de
solo 2" la cual podria ser una compafiera fisica en un sistema binario. La emision de esta
estrella esta. probableinente produciendo la emisién tipo estelar observada en el cercano
infrarrojo. La distribucién del flujo en el lejano infrarrojo y los colores indican la presencia
de un cascaron de polvo circunestelar de temperatura 90K (Vijapurkar et al. 1997). No se
han realizado estudios para determinar su distancia y no se coroce gue tipo de morfologfa
tiene.

C4 Vy 2-2

Este es un objeto compacto con hneas de emlsmn de: ba,Ja exmtacmn y ha sido clasificado
como una nebulosa planetarxa en su proceso de formaaén (Ma.rsh et al 1978; Kwok 1981;
Zhang & Kwok 1990). I SR

Recientemente a partir de observacmnes en Ha tomadas con el HST Sahai & Trauger
(1998) encuentran que la nebulosa consta. ‘deun nucleo brlﬂante bipoIa.r con una nebulosidad
que se extiende a Jo largo'de un ‘eje apromma.damente ortogonal al nucleo bipolar. Como
en el caso de oiras nebulosa.s planetarlas galactlcas la distancia a Vy 2 2 no ha sido bien
determinada. Los valores estlmados para, este objeto va,nan entre 1 a9 y 7.9 kpe.

"~ TESIS CON
FALLA DE ORIGER

Figura (C.3: Imagen dé.Ia'ﬁebﬁlosa.élan.et:éri‘a Vy 2-2. 'Orédit'os:""f{é;ghvendra Sahai, John
Trauger & NASA

Vy 2-2 tiene una fuente de radio continuo libre-libre (bremsstrahlung) v emisién infra-
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rroja proveniente de un cascardén de polvo. La emisién térmica bremsstrahlung se origina
en un cascarén de gas ionizado compacto (diametro ~ 07.5) y angosto (grosor <0"12).
La region jonizada estd rodeada por un halo extendido de 25" de radio el cual ha sido
detectado en la lfnea Ha (Miranda & Solf 1991). Este halo extendido se forma durante
su estado en la AGB. La existencia de gas molecular en la envolvente es apoyada por la
deteccién del méser de OH a 1612MHz en la frontera del cascarén ionizado (Seaquist &
Davis 1983}, El cascarén ionizado puede estar asociado con la legada del viento rapido
de la estrella central en la envolvente molecular. La emisién de OH también es evidencia
de la naturaleza muy joven de este objeto, dado gue la molécula de OH es comnnmente
destruida por los fotones lonizantes en los estados més avanzados de la formacién de una
NP. '

Se encuentra en este objeto un gran exceso infrarrojo asociade con la NP. La presencia
de lineas de silicatos a 10um indican que la estrella progenitora es rica en carbono. Se
ha determinado una fasa de pérdida de masa ~ 2.4 x 10~%Mgafio a partir de las observa-
ciones de CO. De observaciones en radio y en luz visible se ha encontrado que tiene una
temperatura electrénica T, > 104K y una densidad electronica de N, =~ 108cm ™3

C.5 IRC +10420

© Es una estrella hipergigante peculiar F8Ia con un gran exceso infrarrojo atribuido a polvo
circunestelar. ‘Esta es una de las estrellas centrales mas calientes asociadas a un méser -
OX. Muestra emisién maser-a 1612, 1665 y 1667 MHz. Algunas observaciones muestran
que la emision a 1612 MHz va aumentando mientras que la de 1665 MHz va disminuyendo.
También se ha encontrado polarizacién circular considerable en las lincas de OH indicando
campos magnéticos de 1-10mG. Aunque ha sido extensivamente estudiada en longitudes
de onda de radio no hay muchos estudios en el 6ptico o en el infrarrojo atn.

Existen dos explicaciones para la naturaleza de IRC +10420. La primera hipétesis
es que puede ser una estrella en la transicién de AGB a NP (Hrivnak et al. 1989). La
segunda explicacién también involucra un estatus evolutivo, solo que en este caso la estrella
ge localiza en la parte superior del diagrama HR donde la estrella estd evolucionando de
un estado supergigante hacia el estado de Wolf-Rayet (Jones et al. 1993).

El remanente de una intensa pérdida de masa, trazado por el maser de OH, no es
esféricamente simétrico. Nedoluha & Bowers {1992) encuentran un esferoide oblato con
una relacion axial de alrededor de 1.5 orientado en la direccién del observador a partir de
observaciones de alta resolucion espacial en mapas de OH.

A partir de la-emisién de CO se ha estimado una tasa de pérdida de masa de 3 x 10~%
masas solares por afo {Knapp & Morris 1985) suponiendo una distancia de 3.4kpe. La
emision en OH muestra gran variabilidad; se ha detectado un abrillantamiento en el visual
alrededor de una magnitud de 1930 a 1970.
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Cc6 M1-91

Es la nebulosa planetaria jéven més parecida a la famosa M 2-9. Tiene una morfologia,
bipolar extrema con una relacion (3.6:1) de largo a ancho. Quizés sea la nebulosa planetaria
més colimada conocida. M 1-91 también como M 2-9 muestra nudos en los l6bulos con
simetria respecto a un punto (para mds informacion de este obJeto ver el Capitulo 7).

C7 M 1-92

M 1-92 es una proto-nebulosa planetaria que ha sido observada en el éptico y en el infra-

rrojo. La temperatura de la estrella central es de alrededor de 20,000 K, se han estimado

su luminosidad total y su distancia encontrando 10* Ly y 2.4 kpe, respectivamente. La

imagen 6ptica tiene una extensién de alrededor de 10" (5 x 107cm) y consiste de dos 16-

bulos que definen un eje de simetria conspicua {Trammell & Goodrich 1996; Bujarrabal et

al. 1998). La erientacion del eje en el plano del cielo es aproximadamente noroeste-sureste;.

est4 inclinado con respecto al plano del cielo (~ 35%), el l6bulo noroeste apunta hacia el

observador. La espectroscopia 6ptica ha mostrado la existencia de flujos de gas excitado

en la direccién axial, con velocidades de expansion entre 200 y 500 km s™1. Estos flujos se

ven debido a la presencia de procescs activos de pérdida de masa. Las imégenes con alta

resolucién espacial obtenidas con el Hubble Space Telescope (HS'T) revelan la existencia de

lineas atémicas en emisién provenientes de nudos compactos en ambos lébulos a lo largo

del ¢je de la nebulosa. Estos nudos estdn asociados probablemente con la propagacién

de choques en el flujo bipolar (Bujarrabal et al 1998). Se ha inferido en el centro de la
nebulosa una estructura $ipo toro de alrededor de 3" de ancho a partir del indice de color

de imégenes en el IR (Firoa & Hodapp 1989) y de la emisién maser de OH a 1667 MHz
(Seaquist et al. 1991). Esta estructura produce una extincién fuerte en longitudes de onda

apticas. '

Los mapas de alta resolucién de *CO en la proto-nebulosa, pla.neta.na M 1- 92 encuen-
tran una condensacidn tipo disco, una estructura bipolar de doble cascardn (vacio) que
rodean los nudos de lineas atémicas en emisién vistas con el H3T y que muestran una ex-
tension comparable a la imégen dptica bipolar. Los cascarones son particularmente masivos
- {~ 1Mp) vy frios (alrededor de 15K); su cinemAtica es dominada por velomda.des axiales
(superiores a 70 km s~!). Estos son probabiemente el remanente de la envolvente de la
rama asintotica de las gigantes (AGB) acelerada por el paso de una onda de chogue de
tipo proa. Muy probablemente, este choque reverso v los nudos chocados detectados en el
flujo post-AGB sean ambos el resultado de la interaccién entre los vientos de la AGB y la
post-AGB, un preceso que se sabe gue es el responsable para dar la forma de nebulosas
planetarias. ‘

Se sabe que los cascarones tienen velocidad aumentando conforme aumenta [a distancia
a la estrella y dos nudos en los extremos de la nebulosa donde la velocidad méaxima espacial
es de ~70 km s~t, El ancho de las paredes es de ~ 07.6 {2 x 10'6cm), y el didmetro del
disco central, 23" {10*7cm). . La masa de la envolvente molecular es de alrededor 0.9Mpg
¥ su momento cinético y energia (relacionados a la interaccion del viento) son de ~ 3 X
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F1GURA C.4: Imagen de la nebulosa planetaria M 1-92 tomada por HST (Trammell & Goodrich
1996). ' ' :

10° g cm s™1 y de ~ 7 x 10%ergs, respectivamente. Debido a que el tiempo de interaccitn
puede ser significativamente mas pequefo que la edad de la nebulosa, 900 afios, estos
datos implican que los jets energéticos post-AGB no pueden ser impulsados por presitn
de radiacién. También se nota que la estructura interna de tipo cascardén es muy grande
para la colimacién de estos jets post-AGRB. Ellos proponen que €l mecanismo mas probable
para explicar la fuerte bipolaridad v las eyecciones muy energéticas en la fase de post-AGB
tienen que ser la re-acrecién del material eyectado durante la fase previa a la AGB. Este
objeto también se discute en el Capitulo § .

C.8 HM Sge

HM Sge es un sistema simbi6tico que pertenece a una sub-clase denominada "Novas Sim-
‘bitticas". Puetter et al. (1978) sugirieron a partir de bandas de absorcién de CO y Ha0O
la presencia de una M gigante. Taranova & Yudin {1983) proponen que la gigante roja es -
probablemente una variable Mira. :
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: FIGURA C.5: Imagen de la estrelia s:mbxotlca. HM Sge tomada con el HST y extraida de los
arch.lvos dei STSel. : :

Se han propuesto varios e8Cenarios 'paré, explicar el esf)éétro de HM Sge. Willson et al.
(1984) sugirieron que [a emisién observada en rayos X en este objeto es producida en un
~ choque formado por la colision de dos vientos estelares provenientes de ambas estrellas del
sistema. Nussbaumer & Vogel (1987) pensaron que las lineas de emisién estan formadas -
en el viento de la estrella M y es ionizado por la radiacién UV de la componente caliente.
Las lineas en el 6ptico muestran un perfil producido por una componente angosta y una
ancha. Stauffer (1984) identifica la componente ancha con un cascarén expandiéndose pro-
bablemente eyectado durante la erupcion en 1975. La componente angosta es interpretada
como producida por el viento de la Mira fuera del cascarén. Solf (1984) propuso un viento
bipolar colimado y un halo responsable de la mayorfa de las lineas de emisién.
De Freitas Pacheco et al. {1989) comparan observaciones anteriores y encuentran que los
fujos relativos de lineas de alta excitacion hap ido aumentando. Encuentran también que
' la componente ancha de las lineas ests formada en una regién caracterizada por una tem-
peratura electrénica de 14 ~15x 10% K y una densidad electronica de N, ~ 3.7 x 108¢m 3.
Encuentran una sobreabundancia en helio y nitrégeno en el gas y la componente caliente
del sistema simbidtico tiene una temperatura de ~180,000K. El radio y la luminosidad son
comparables a los de estrellas centrales en nebulosas planetarias.

C.9 M 3-60
M 3-60 es un'objeto de naturaleza controvertida. Ha sido clasificado en’los tltimos 20 anos .

como nova, super nova, estrella Be ademéas de proto-nebulosa planetaria:: |
Aunque la naturaleza del objeto no estd bien definidas es aceptada. la presencia de una
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onda de choque expandiéndose en un medio muy denso. El objeto central, el cual domina
la emision en el cercano infrarrojo, podria ser una estrella supergigante eyectando una
envolvente., La interaccidn del material eyectado con la nube interestelar podria tender a

la formacion de una onda de choque propagandose en la nube,

La morfologia no esta bien determinada y la distancia mas aceptada a este objeto es

de 3kpc {de Muizon et al. 1988).

C.10 IC 4997

Es una nebulosa planetaria muy joven la cual ha sido estudiada en longitudes de onda del
radio y el 'éptigo. Se ha estimado una distancia a este objeto de alrededor de 2.5 kpc (Cahn

et al. 1992).

F1gura C.6: Imagen de la nebulosa planetaria IC 4997, Créditos: H. Bond & NASA.

Las observaciones de radio continuo, a 3.6cm con una resolucién de ~ 0.3" y espec-
troscopia Optica de rendija larga (Miranda et al. 1996) han mostrado gue IC 4997 es una

 TESIS con
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nebulosa planetaria con doble cascarén. El cascar6n exterior tiene una morfologia del tipo
de reloj de arena de tamafio ~ 2”7 x 174 y el 4dngulo del eje de bipolaridad respecto a al
plano del cielo es de ~ 54°. Tiene una densidad media IV, ~ 10 cm™3. Se observan en esta
planetaria nudos brillantes de densidad m4s alta que el resto de la nebulosa. El cascardn
exterior se expande a ~ 12 km s~ en su plano ecuatorial y se estima que fué formado hace
~ 670 afios El cascarén interior es compacto (< 0”.3), se expande a ~ 25 km 57! y ge le
ha estimado una edad cinemética de =~ §5 afios. Los detalles morfoldgicos de este cascardn

no se han podido resolver. -

Las comparaciones de diferentes mapas obtenidos a 3.6cm muestran que ha habido
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cambios morfolégicos en un perfodo de tiempo de 1.3 afios. HEstos cambios revelan la
presencia en el cascarén exterior de algunas regiones -brillantes, nuevas y compactas. La .
mayor. parte de estas regiones estan localizadas a lo largo del eje mayor de la nebulosa.
Los cambios observados sugieren que un viento estelar altamente colimado golpea sobre la
cascara exterior y produce variaciores de las condiciones fisicas en el cascarén externo.

Una de las caracteristicas més sobresalientes de este objeto es que se ha encontrado
variabilidad en las lineas en emisién nebulares de este objeto {Aller & Liller 1996; Feibelmar
et al. 1979, 1992; Ferland 1982). Esta variabilidad ha sido atribuida a cambios en la
temperatura estelar, a cambios en la tasa de pérdida de masa, a expansion dé la nebulosa, a
interaccién de cascarones o a combinaciones de algunas de éstas. También se ha reportado
varlablhdad en la fotometria de la nebulosa, asf como variabilidad en la estrella central
por si misma. El contenido de polvo es inusualmente alto para una nebulosa planeta.na
(Lenzuni et al. 1989) todo esto indica que el proceso de formacion en IC 4997 10 ha
acabado y ademés que ex_iste una gran; _activ_i_da,d en esta nebulosa., '

C.11 IRAS 20462—|—341Ei

- TRAS 2046243416, mejor conoc:1do como LSII+34°26 es un objeto de magmtud 11 que fue
descubierto por Turner en- 1983 ¥ clamﬁcado por primera. vez como una estrella de tipo
espectral B supergigante con lmea.s de emision. Basados en el tzpo e5pectra.i estimaron una
__'c'ils‘ta,nma a este objeto de ~18 kpc sithandolo a 2 kpe del plano ga.lactlco Debido & su gran
“distancia, este objeto fue usado para reallza.r estudios de rotacion galsctica, con los cuales
:tanto el tipo espectral B1. 5Iae como la gran distancia a la que se encuentra fueron motivo de
-diferentes estudios, comprobando asi estas estimaciones. Mas tarde Pa.rthasa.ra,thy (1993)
identifict este objeto con:una fuente IRAS con colores 1nframro;os 51m11ares a los de una
nebulosa planetaria y concluyo que se trataba de una- estreila post -AGB de baja masa
con un cascarén de. polvo c1rcunestelar Con base en esta clasificacion LSII4+-34°26 paso a
formar parte del grupo selecﬁolde estrellas post-AGIB calientes y comenzé a ser monitoreado. '
Smith & Lambert {1994} en sus espectros encontraron lineas en emision de transiciones
permitidas y prohibidas y lo reportaron como una nebulosa planetaria incipiente. Garcia-
Lario et al. (1997) realizaron un monitoreo espectroscépico que revela grandes variaciones
. en periodos de tiempo de horas y cambios significativos en el espectro en diferentes afios.
Atribuyeron las variaciones de la velocidad radial observadas (superiores a 70 km s71) de
unas cuantas horas, a pulsaciones estelares. A partit de la comparacién de sus espectros
con los modelos de transporte radiativo LTE obtuvieron que la mejor aproximacion fue
para una estrella de Tpyy ~ 18000 K. Basandose en el monitoreo espectroscépico sugieren
que se trata de una estrella la cual ha tenido un episodio de pérdida de masa en el periodo-
de 1993-1995 y agregan que la presencia de un fuerte viento estelar puede deducirse de los
espectros UV tomados en 1993 y 1994.
El continuo muestra un maximo en longitudes de onda azul {Garcia-Lario et al. 1997).
Se ha reportado un doble méximo en-la distribucién de la energia. Donde un méximo
corresponde a un cascarén de polvo a temperatura de Ty ~ 145 K v el otro méaximo se
encuentra en el dptico v es producide por la emisién proveniente de la estrella central. El-
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continuo observado en el espectro dptico corresponde a la emisién de un cuerpo negro a
una temperatura de ~ 19600 K. El espectro muestra lineas en absorcién y lineas prohi-
bidas y permitidas de baja excitacién en emisi6n. Ninguna linea muestra simetria a esta
resolucion espectral. Todos los perfiles parecen estar afectados por diferentes componentes
circunestelares. Las lineas de Balmer v algunas de Hel muestran perfiles PCyg y algunas
lineas (S II, por ejemplo) muestran perfiles P Cyg inverso. (arcia-Lario et al (1997) y
Smith y Lambert (1994) reportan variabilidad en la linea 6678 de He I lo cual se interpreta
como variabilidad en el viento. S

El cociente entre [SII] 6717/6731 sugiere una densidad de alrededor de 10* cm™3. Se
observa alas solamente en la linea de He. El ancho a potencia cero de las alas es de alrededor
de 2,200 km 571, A diferencia de otros objetos las alas no son simétricas respecto al maximo
de la linea. Este pareciera tener un méximo corrido al rojo (220 km s™!) de la linea en
emisién de Ha: '

La emision de radio continuo detectada por Ratag (1991) y la preseéncia de lineas
prohibidas de muy baja excitacién en el espectro éptico indica que la ionizacidn de la
envolvente circunestelar estd en progreso.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

Figura C.7: Imagen del dbjeto IRAS 204624-3416 tomada con el HST y extraida de los archivos
del ST3cl.

C.12 Hb 12

Este objeto tiene una forma de reloj de arena orientado en la direccion norte a sur de tamado
~ 10", El lébulo al norte se estd alejando del observador y el sur se est4d acercando. La
regidn central es muy brillante y muestrauna morfologia bipolar con un ldbulo més brillante
que ¢l otro. El gje de bipolaridad de la regién central no estd perfectamente alineado al gje
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del "reloj de a;rena” La region densa compacta en el niicleo de ~ 1" se estd expandiendo
a unos 18 km s~* (Miranda & Solf 1989).

Se ha estimado una distancia de 3.5 kpe (Van de Steene & Zijlstra 1995) Debido a que
su edad dindmica es muy corta estd considerada como uns de las nebulosas planetarias
mas jovenes conocidas.

Se ha encontrado que Hb 12 muestra un gran rango de densidades y temperaturas. Por
ejemplo, Aller & Czyzak (1983) encuentran que la radiacion de [N II}, (O III] y [Nelll]
proviene de uma fegién con densidades de alvededor de 5.6 x 10° cm™3 mientras que Ia
emision en [S IT] y [C1 ITH se origina en regiones con densidades menores a 7 x 10% ¢cm™

Como en muchas de las nebulosas bipolares se encuentra emisién de hidrégeno molecular
gn un cascaron toroidal con un radie interno ~4" y un radio externo ~7". Una de las
caracteristicas mé4s notables de este objeto es que el mecanismo de excitacién en la molécula,
Hs es tnicamente fluorescencia. Esto es raro debido a que regiones expuestas a campos de
radiacién fuertes en el UV v densidades > 10%cm ™3 las colisiones deberian dominar sobre la
fluorescencia. Por otra parte hay emisién en [Fell] en la region nuclear lo cual es evidencia
de choques en esta zona. Esto sugiere la presencia de un viento de alta velocidad eyectado
por la estrella central.

T

S 00N
T DE ORIGEN

Ficura C.8: Imagen de la nebulosa planstaria Hb 12. Créditos: Raghvendra Sahai, John
Trauger & NASA.

C.13 Z And

Z And es el prototipo de estrella simbidtica. Esta tiene un periodo orbital de ~ 759 dias
(Mikolajewska & Kenyon 1996) este sistema.estd compuesto de una estrella gigante de tipo
espectral M3-M4 III y una componente caliente de T > 10°K. Hasta hace poco tiempo no
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era claro si la componente caliente era una enana blanca o una estrella de secuencia principal
acretando material proveniente de la gigante, pero a partir de estudios polarimétricos fué
posible determinar la masa de la componente caliente, la cual concuerda con la masa de
una enana blanca.

La nebulosa que rodea al sistema binario es ligeramente mas denso al de una tipica
nebulosa planetaria, n, ~ 10%cm ™3, v tiene una temperatura, T, ~ 20000K (Mikolajewska
& Kenyon 1996).

Bl espectro de este objeto muestra las lineas anchas a 63825 y 7082 A (Allen 1980) las
cuales hasta hace poco tiempo no habian sido identificadas. Estas lineas a la fecha han
sido observadas sélamente en sistemas simbidticos que muestran lineas de alta excitacion
tales como [Ne V] y [Fe VII]. Schmid (1989) propuso que las lineas a 6825 y 7082 A son el
resultado de la dipersién Raman del doblete resonante de O VI con longitudes de onda en
AA1032, 1038A.
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