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INTRODUCCION.

Las primeras observaciones de nebulosas celestes fueron hechas hace aproximadamente
doscientos afios por los astronomos, quienes ademas de las estrellas y los planetas, observaron unos
objetos de apariencia borrosa, cual si fueran nubes, de ahi el nombre de nebulosas. La primera
fotografia de estos nuevos objetos fue de la nebulosa de Oridn, en 1880, por el astrénomo Henry
Draper.

La formacién de estrellas es un punto culminante de un proceso que se lleva a cabo, precisamente,
en estos objetos; comenzando con estructuras de gas tenue de grandes dimensiones. Estas son friasy a
medida que se va acumulando el gas, se van formando nubes de gas opaco y aun frio, éstas son las
denominadas nubes moleculares. Por (iltimo estas nubes se fragmentan, estos segmentos son de una
densidad mayor y continiian contrayéndose debido a la gravedad hasta que se forman los nicleos de las
protoestrellas. Sin embargo, los detalles de todo este proceso involucran muchos parametros como lo
son la masa, la densidad de los fragmentos, grado de ionizacion, la intensidad del campo magnético,
momento angular, etcétera.

La conversion del gas en estrellas durante la evolucion de una galaxia es uno de los problemas
fundamentales de la astrofisica. Este problema, a su vez, esta relacionado con muchos otros que en
este momento se investigan vigorosamente:

a) La formacion de los distintos tipos de galaxias.

b) El papel de la materia obscura en la formacion y evolucion de las galaxias.

¢) La captura y pérdida de gas hacia el medio intergalactico de los distintos tipos de galaxias.
d) La eficiencia con la cual el gas se convierte en estrellas en los procesos de formacion estelar.

La eficiencia de la conversion de gas en estrellas, ademas de la funcion de masa inicial, también
depende de los procesos hidrodinamicos responsables de la formacion estelar y de la subsecuente
distribucion del gas que no se incorpora a éstas.

Todos estos problemas y otros mas relacionados con la conversién del gas en estrellas no se



analizan en esta tesis. Lo que se analiza es un eslabon de esta cadena de conversion de gas en estrellas,
eslabon que consiste en determinar cudl es la fraccion del gas que se convierte en estrellas cuando
ocurre un brote de formacién estelar, lo que da origen a un camulo estelar con una masa del orden de
millones de veces la masa del sol.

Este eslabon consiste en una serie de relaciones plausibles entre los parametros fisicos y no llegan
a ser un modelo de este proceso, esto es precisamente por la gran cantidad de variables que intervienen
en la conversion de gas en estrellas. Sin embargo estas relaciones resultan de gran utilidad en el
estudio de la evolucion de las galaxias.

Los brotes de formacion estelar son faciles de detectar, sobre todo cuando son jovenes, gracias a la
presencia de un gran numero de estrellas en un volumen relativamente pequeiio. Las estrellas producen
fotones ultavioleta que ocasionan la ionizacion del gas circundante y esto, a su vez, origina la aparicion
de lineas de emision en el visible. Un ejemplo de que estos brotes son facilmente detectables son
precisamente dos de las regiones H II que se estudian en esta tesis, NGC 5461 y NGC 5471, que se
encuentran en una galaxia espiral muy brillante, M 101, que se encuentra fuera del Grupo Local.

La construccion de la tesis es con la intensién de que un estudiante interesado en el medio
interestelar encuentre en ésta, elementos basicos para adentrarse al tema, asi en los primeros dos
capitulos se desarrollan los fundamentos tedricos, mientras que en los capitulos 3, 4, 5 y 6 se abordan
los temas centrales de esta tesis.

En el Capitulo 1 se presenta un breve desarrollo tedrico de procesos radiativos, simplificaciones de
atomos ( atomo de dos y tres niveles), el atomo de hidrégeno y su deteccion, ya sea neutro 6
molecular, a través de la linea de 21 cm y lineas de CO respectivamente.

El Capitulo 2 tiene como intencion aplicar los elementos del capitulo 1 a el medio interestelar. Asi,
se presenta un tratamiento simplificado de las nebulosas comenzando con nebulosas de hidrégeno
puro, mas adelante se introduce el helio para estudiar nebulosas formadas ahora de hidrégeno y helio,
después el efecto de los elementos pesados y finalmente se hace una breve introduccion para lo que
sera la determinacion de temperatura y densidad de regiones H II. Estos no seran todos los elementos
teoricos necesarios para el desarrollo de la tesis, los otros temas se trataran en el transcurso de los
siguientes capitulos.

En el Capitulo 3 se presentan los fundamentos de la funcién de masa inicial y se estudia la region
H IO NGC 346, que se encuentra en la Nube Menor de Magallanes. El campo de estudio abarcado en
esta tesis, como se ha mencionado en esta introduccion, se reduce a calcular la masa gaseosa y estelar
de las regiones H II. Asi el capitulo 3 presenta la determinacion de la masa estelar de NGC 346 a
partir de diferentes funciones de masa inicial y con observaciones de estrellas contenidas en gsta
region,finalmente se hace la determinacion de la masa gaseosa a partir de observaciones reportadas por
diferentes autores.



Los Capitulos 4 y 5 tratan de las regiones H I NGC 5461 y NGC 5471 que se encuentran en la
galaxia M 101. En el Capitulo 4 se hace la determinacién de la masa gaseosa a través de diferentes
lineas de emision reportadas por diferentes autores. En el Capitulo 5 se presentan las consideraciones
generales de la utilizacion de la emision H, para la estimacion de la masa estelar en regiones HI1, y se
utilizan las funciones de masa inicial ya abordadas en el capitulo 3.

Finalmente el capitulo 6 presenta la obtencion de la masa estelar de NGC 346 a través de su
emision en H,, este tratamiento de NGC 346 se ha dejado para el altimo capitulo, pues no se habia
estudiado lo referente a H,. Al final de este capitulo se presentan las correcciones con respecto a las
masas estelares obtenidas en el capitulo 3.




CAPITULO 1

11 Procesos radiativos

La materia puede interaccionar con la radiacion de tres maneras diferentes: emision, absorcion
y dispersion. En el proceso de emision la materia libera cierta cantidad de energia que se encuentra
contenida en ésta transformandola asi en radiacion electromagnética (i.e. se emite un foton). En el
proceso de absorcion ocurre lo contrario, la materia absorbe uno o mas fotones. Por ultimo, en el
proceso de dispersion la materia absorbe una cierta cantidad de momento lineal del foton.

Los procesos de emision y absorcion se pueden llevar a cabo de tres diferentes maneras, de
acuerdo a los estados inicial y final de la materia: libre-libre, ligado-ligado y libre-ligado (6 viceversa).
El primero es cuando la radiacion interactia con una particula libre (generalmente un electron). En el
proceso ligado-ligado la interaccion de la radiacion con la materia no produce un cambio en el nimero
de electrones de esta, si la transicion es libre-ligada estaremos hablando de que la materia absorbe uno
o varios electrones emitiendo uno o varios fotones, mientras que si la materia emite uno o varios
electrones absorbiendo uno o varios fotones sera una transicion ligada-libre.

Para estos procesos se tiene una probabilidad asociada para que el atomo emita un foton
espontaneamente, es decir que decaiga un electron de un nivel m a un nivel #n (con m > n) o bien que
absorba un foton produciendo asi que el electron pase de un nivel n a uno m. Para estas probabilidades
tenemos los llamados coeficientes de Einstein para la emision espontanea, la absorcion y la emision
inducida, 421, A12 y B2, respectivamente; estos coeficientes no son independientes. Las relaciones
entre ellos se pueden obtener en el caso de equilibrio termodinamico, pues en este caso el nimero de
excitaciones y desexcitaciones es el mismo.

11 Atomo de dos niveles.

Se considera primero, por simplicidad, un modelo para un atomo que sélo tendra dos niveles
discretos 1, 2, de tal manera que la energia del nivel 1 sea menor que la del nivel 2, y sumergido en un
campo electromagnético generado por una radiacion, la interaccion con el campo provocara
transiciones entre los estados 1 y 2. Cada uno de los atomos se encontrara en alguno de estos dos
estados estacionarios.



Suponiendo que el sistema se encuentra en equilibrio termodinamico, en el cual existen Ny y N>
atomos en los estados 1y 2, respectivamente, la diferencia de energia entre el 1y el 2 es de AE = hvo.

Hay cinco mecanismos diferentes para que se produzca una transicion de nivel:
lo. Emision espontanea de un foton con energia Av, al descender del nivel 2 al 1.
20. Absorcidn de un fotén con energia hvo para ascender del nivel 1 al 2,

30. Emisién estimulada de un fotén con energia hv, provocada por el paso de otro foton con la
misma energia, dando lugar a una transicion del nivel 2 al 1 .

40. Excitacién colisional con otra particula, la cual cede energia para que el sistema pase del nivel 1
al 2,

50. Desexcitacion colisional con otra particula la cual absorbe energia, produciendose de esta manera
una transicion del nivel 2 al 1.

E! nitmero total de particulas es N = N; + N2. Como el sistema se encuentra en equilibrio
termodinamico el nimero de transiciones del nivel 2 al 1 (N2;) debera ser el mismo que el de las
transiciones del nivel 1 al 2 (Ny2).

Para llevar a cabo las transiciones del nivel 2 al 1 (N2;) sirven tres de los mecanismos citados
(10,30 y 50), mientras que para N2 se tienen dos mecanismos (20 y 40). Escribimos entonces:

N2y = Na(ncy$§y + A2 +4nJB2 ), (1.1)

Nz = N;(ncyiz +47IJ312), (12)
donde:
n. es el nimero de particulas colisionantes por unidad de volumen.
¥%1 Y 752 son tasas colisionales que dependen de la temperatura.
J es la intensidad media del campo de radiacion.
A2, B2y, B2 son los coeficientes de Einstein para la transicion correspondiente.

En equilibrio térmico (ET), la poblacion para los niveles esta dada por:

Ny _ g2, —hvolkT
T %e Vo , (1.3)



donde:

£1, 82 son los pesos estadisticos de cada uno de los niveles
k es la constante de Boltzmann
T es la temperatura.

Como no existe intercambio entre la materia y la radiacion, ademas de que N)2 = N3;, también se
han de igualar los términos debidos a la radiacion:

Na1 = Ny2 (Total),
= Nangy$, +Nada + NaBayJ = Nincy§y + NiBiaJ. (1.4)
N2y = N2 (Radiacion),
= Nady + NaBauJ = N\BioJ. Q.5)

De las ecuaciones anteriores (1.3), (1.4) y (1.5) tenemos:

vi2 _ g2 ,—hvolkl
R 1.6)
- AnBy Az/By
J = EET = GGl e .7y

De acuerdo con las condiciones planteadas en nuestro analisis, se debe de cumplir la ley de Planck,
que utilizaremos bajo la siguiente expresion:

J, =B, =2 1 _ (1.8)

2 gMiRT_p *

Igualando las ecs. (1.7) y (1.8) tenemos que:

7= & (1.9)
Axn = 3By, (1.10)



Se debe hacer notar que nuestro analisis fue hecho suponiendo equilibrio térmico, pero esto
implica que los gradientes de temperatura son despreciables, lo cual raramente se cumple en
condiciones astrofisicas. Una suposiciéon mas realista es tomar lo que se llama Equilibrio
Termodinamico Local (ETL), esto implica que la mayor parte de las transiciones se producen por
colisiones, siendo aun valida la ec. (1.3), sin embargo también tendremos aqui un problema cuando la
densidad sea pequeiia, pues evidentemente no se podra cumplir que la mayor parte de las transiciones
ocurran por procesos colisionales.

Veamos ahora qué es lo que pasa en esta situacion y qué efectos tiene en la radiacion emitida.
Tenemos entonces una materia muy diluida, donde la mayor parte de las colisiones son con electrones
y con un campo de radiacion muy débil, de tal manera que el tnico proceso radiativo importante seala
emisién espontanea; entonces un 4tomo o 16n estara en su estado base hasta que choque con un
electrén, se excite y permaneca ahi hasta que emita espontineamente, o hasta que choque con otro
electron; entonces (1.4) se puede expresar como:

Na(neysy +Axn) = Nineyss. (1.11)

en esta ecuacion se ha tomado ¢ = e pues las particulas colisionantes son electrones. Despejando se
tiene:

o= T (1.12)

M rh+Aain, °

que es lo equivalente a (1.3). Si se toma el limite cuando la densidad es muy baja, i.e. (n. -+ 0), se
tiene que:

Ny o Thane 1.13)

La transicion entre el limite de alta densidad y el de baja densidad ocurre para una densidad
electronica critica n.. definida por:

I (1.14)

5

Ahora bien, si la emision estimulada es pequeiia, el nimero de fotones emitidos por unidad de
tiempo esta dado por:

Nyt - .
821 = N2dn = ﬁ% - Ny £Le-volkT4,,, (alta densidad)



So1 = NaAdyy = —izdn - Nin.y$,. (baja densidad )

r5+A21/n.

De este resultado observamos algo importante: a altas densidades, el namero de fotones emitidos
es proporcional al coeficiente de Einstein A,;, mientras que a bajas densidades la emision es
independiente de este coeficiente,esto es lo que nos permite estudiar las llamadas lineas de emision
prohibidas en las regiones H II.

Los coeficientes de Einstein dan la informacion de cuanto tiempo tarda el atomo en pasar de un
estado excitado a su estado base en ausencia de colisiones y de campo de radiacion pues su inverso es,
precisamente, el tiempo caracteristico para dichas transiciones.

Tenemos dos tipos de transiciones, las permitidas cuyos coeficientes A2 tienen valores elevados
(entre 10% — 10? s-!) que se realizan por medio de la interaccién dipolar eléctrica y las que no se
pueden realizar de esta manera, que son las llamadas transiciones prohibidas, y se llevan a cabo por la
interaccion dipolar magnética o por la cuadrupolar eléctrica, estas transiciones tienen valores de A2,
mucho mas reducidos (10~ — 10%s-1),

Una region H IT se encuentra dentro del limite de baja densidad, y como ya se menciond, las
intensidades de las lineas no dependen de A,; y son proporcionales a y$,, dado que a temperatura
constante ¥ $, practicamente no varia, entonces es posible observar tanto lineas permitidas como
prohibidas. Para una region H 11, el tiempo caracteristico para que se produzca una excitacion
colisional visible es del orden de dias o afios, mientras que para que se produzca una excitacion por
radiacion el tiempo caracteristico es de horas para las prohibidas y de una fraccion de segundo para las
permitidas. Por lo tanto el atomo o idn pasara casi todo el tiempo en su estado base hasta que sea
excitado por una colision. Entonces el factor determinante para calcular el nimero de fotones es la
facilidad con la que se produce la excitacion colisional, lo cual a su vez depende de la densidad
electronica.

1.3 Atomo de tres niveles

Como siguiente aproximacion se utilizara un sistema de tres niveles para el cual, como veremos, la
mayoria de las conclusiones de la seccion anterior siguen siendo validas, atin para sistemas de mas
niveles. Se utilizara también el limite de baja densidad donde el sistema permanecera en su estado base
hasta que una colisién lo envie a su primer o segundo nivel excitado. Si llega al primer nivel se pueden
utilizar todos los resultados de la seccién anterior, pues el sistema se reduciria a dos niveles. Si el
destino es el tercer nivel entonces la desexcitacion podra llevarse a cabo de dos maneras: emitiendo un
sélo foton lo cual implica que el descenso sea directamente al nivel fundamental, o bien si se emiten
dos fotones, que quiere decir entonces que se paso por el nivel intermedio para llegar al estado base.

La fraccion para que el regreso ocurra de la primera forma es: —2L—  mientras que para que ocurran
A Aszi+4s2
de la segunda manera es —2—, Los mecanismos para cambiar de nivel son cinco: dos exitaciones
As+Asz

colisionales a cada uno de los estados exitados y tres desexcitaciones radiativas. Las excitaciones

8-



dependeran del niumero de colisiones de la siguiente manera:

8.63+107%01, e—8E T

T [em3s™!], (1.15)

Yy =

dondej = 2,3 y Q es el coeficiente de excitacion colisional, del orden de la unidad que tiene una
débil dependencia con la temperatura, ademas Q; = Q;; y E; = E;. La diferencia de energia entre
los niveles 2 y 3 es mucho menor que k7", ademas el nimero de transiciones del nivel 1 al 3 sera
similar que el de 1 a 2. Pero si AE,; > kT, el nimero de transiciones al nivel 3 se reducira
considerablemente.

Utilizando los mismos argumentos que en la seccidn anterior tenemos que, en el limite de baja
densidad:

N3Az +N3A3; =N1n,7f3 (116)
N2A421 = Nin.y$, + NaAsz;. (1.17)
Calculamos ahora el niimero de fotones emitidos por unidad de tiempo y de volumen:

S32 = N3dsz = Niney§s 22— (1.18)

831 = N3z = Ninoy§y3i— = 20183, (1.19)

An+dx An

821 = N4y = Nin, (712 +713

0 +
) = (1+ B durdn 05k S, (1.20)

Para el limite de alta densidad hay que afiadir dos desexcitaciones colisionales de los dos niveles
superiores al nivel fundamental mas la excitacion/desexcitacion entre los dos niveles superiores, como

en este caso dominan los procesos colisionales entonces utilizamos la ecuacion de Boltzmann, tenemos
asi:

S32 = N3AdAzx = N, %:—B—AE"”‘TA:Q, (1.21)

831 = N3Aj = Nl-éL:e'AE"/kTAM = A“ S32, (1.22)




- A <AK
S21 = NyAs = Ny g—fe AET 4, = ﬁg—je AEBAT G, (1.22)

1.4 Niveles de energia del atomo de hidrégeno

Suponiendo que el electron se mueve en una orbita circular alrededor del niicleo tenemos:

a= %, (1.23)

=  F=mt (1.22)

Donde a es la aceleracion, v es la velocidad, r el radio de la érbita, m es la masa del electron y Fes
la fuerza centrifuga.
Por otro lado la fuerza electrostatica es:

2

Fo= -2 (1.23)

4xEor

Por lo tanto para que la 6rbita sea estable igualamos las fuerzas.

> F=F, (1.24)
Ve == (1.25)

La energia total del electrén es la suma de su energia cinética y potencial:

2 &2
E= 8xsor - 4xeqr? (126)
_e?
= 8xeor (127)

Analizamos ahora el comportamiento ondulatorio de un electron en 6rbita alrededor de un niicleo
de hidrégeno. La longitud de onda de De Broglie de una particula es:

(1.28)

>
i
I
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= A= L fimer 129

Escribimos la condicién de estabilidad como:

ni = 2xr,, (1.30)
> =P =123, (1.31)

Como una primera aproximacion podemos decir que las diversas orbitas permitidas tienen
diferentes energias para el electrén, la cual sélo depende del namero cuantico principal. De acuerdo
con lo anterior:

—a?
E,, = m', (132)
= E.=32m(E) n=1,2,3,.. (1.33)

Lo que nos dara la energia que se lleva la transicion de un nivel a otro, la cual sera la diferencia
entre la energia del nivel inicial y del final:

=  E-E=ma(L-L) (1.34)

Esta relacion nos da las diferentes series conocidas: Lyman (nivel final 1), Balmer (nivel final 2),
Paschen (3)Brackett (4) y Pfiind (5). Tabla 1.1. Ver figura (1.1)

TABLA 1.1 Longitudes dc onda de las principales transiciones del hidrégeno (van Hoof 1997)

transicion | Lya || LyB | Lyy [Lyé | Ba | BB | By || B6 || Pasa || Pasf3 || Pasy || Pasé

A' (A ) 1215.67 1025.72 |} 972.54 949.74 || 6362.82 || 4861.36 || 434050 || 4101.77 || 18751.01 12818.08 || 10938.09 10049.37

Ly - Lyman, B - Balmer, Pas - Paschen.
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Figura (1.1)

La linea de transicion de 21 cm:

Lalinea de 21 cm permite observar el hidrogeno atémico, fue predicha en 1945 por Van de Hulst
a instancias de QOort. Fue la primera linea espectral detectada en radioastronomia y su observacion
permitié detectar por primera vez el hidrégeno neutro interestelar en forma atémica y estudiar la
estructura global de la Galaxia.

El hidrogeno neutro presenta una tansicion hiperfina debida al desdoblamiento del estado
fundamental de este atomo causado por el acoplamiento de los espines del proton y del electrén, ver
figura (1.2). La transicion del espin del electron de paralelo (F = 1) a antiparalelo (F = 0) va
acompaiiada de la emision de un fotdn cuya frecuencia corresponde a una longitud de onda
aproximada de 21cm.

El coeficiente de emision espontanea de dicha transicion es extremadamente pequeiio, 4,0 = 2.87
x 10713571, lo que corresponde a una transicion radiativa espontanea cada aproximadamente 107 afios.
En cambio para las densidades tipicas de las regiones H I se produce una transicion colisional cada 102
afos.

TESIS CON
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Figura (1.2): Transicion hiperfina del atomo de Hidrégeno

En la aproximacion de Rayleigh-Jeans se tiene que, si la profundidad éptica en el centro de la linea
es 7o y la anchura equivalente de la linea es Av entonces:

ToAv = =2 4 /N, (1.35)

8xvyokT

donde N, es la densidad columnar de atomos en el nivel 1. La relacion de poblaciones de atomos en
los niveles 1 y O viene dada por la ley de Boltzmann:

N _ & ,-hviohkT
NL = fe , (1.36)

donde g, y go son los pesos estadisticos de los niveles g, = 3, go = 1. Como la diferencia de
energia entre los dos niveles es mucho menor que la energia cinética de las colisiones los niveles de
energia estaran igualmente poblados, salvo la degeneracion de los niveles, y entonces el cociente
m/ng = 3. Por lo tanto la densidad total de atomos de hidroégeno sera:

NHI) =No+Ny =N (52 +1) = 4N, (1.37)

Gas molecular.

La formacion de moléculas en el medio interestelar es posible cuando la densidad es elevada, pues
asi las colisiones entre las atomos son mayores, sin embargo las moléculas pueden ser disociadas por
fotones UV. Lo que favorece la presencia de moléculas en una region es la densidad elevada ademas
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de la presencia de polvo en la region. La molécula de H; es un componente fundamental del medio
interestelar en particular de las regiones H II, sin embargo al no presentar transiciones facilmente
excitables resulta poco apropiada para su estudio directo. Asi que, de varias moléculas detectadas en el
medio interestelar, la mas adecuada es la de CO; las caracteristicas que presenta esta molécula que
ayudan al estudio del medio interestelar son:

o Es la molécula mas abundante despues del H, ( H2/CO= 5.6 x 10%), y presenta transiciones
rotacionales.

o Es una molécula resistente. Su energia de disociacion es de unos 11.2 eV.

o La temperatura caracteristica 7" = hv/k de sus transiciones rotacionales de bajo nimero cuantico
es del orden de la temperatura cinética tipica de las nubes moleculares, 7; = 10 K. Por gjemplo:

cCoU=1-0) T
cog=2-1) T=

Por lo tanto, la energia cinética disponible en las colisiones es suficiente para poblar eficientemente
los niveles rotacionales bajos de la molécula de CO.

o Su momento dipolar eléctrico es pequefio, 1 = 1.12 x 107!? (cgs). Esto hace que el coeficiente
de emision espontanea de las transiciones rotacionales también sea pequeiio. Por ejemplo el coeficiente
para la transicion J = 1 - 0, es Ao = 7.4 x 107%s. Asi, como el coeficiente de emision espontanea es
pequeiio, la poblacién de los niveles estara gobernada por las colisiones con las moléculas de H, y no
por las transiciones radiativas.

o La molécula tiene variantes isotopicas con transiciones observables, generalmente opticamente
delgadas y por lo tanto muy utiles para la determinacién de los parametros fisicos de las nubes
moleculares.

—-14-



CAPITULO 2

2.1 Nebulosas ionizadas de hidrégeno puro

El hidrogeno es el elemento mas abundante en el medio interestelar. En una nube de gas de
composicién solar, la fraccion por masa es del 70.13% mientras que la fraccion por numero es de
90.8%, por lo tanto, resultara una buena primera aproximacion trabajar con una nebulosa compuesta
solamente de hidrégeno, ademas, también se supondra que tiene solamente una estrella. La ecuacion
de equilibrio de ionizacion para este sistema es:

hv

Ny | "" v g (H®)dv = N.N,a(H°,T), @1

Con:

J, — Intensidad de radiacion de energia por unidad de area por unidad de angulo sélido por unidad de

frecuencia.

“:j" — Numero de fotones incidentes por unidad de area por unidad de tiempo por unidad de

frecuencia.

a,(H®) — Coeficiente de ionizacion para el H por fotones con energia hv, (cm?)

a(H®, T) — Coeficiente de recombinacion, (cmbs').

N.,N, — Namero de electrones y protones respectivamente.

La integral representa el niimero de fotoionizaciones de atomos de H por unidad de tiempo.

Los fotones viajando a un punto r a un tiempo t tienen, cada uno de estos, diferente direccion x' y
diferente frecuencia v. Definimos la intensidad especifica 7, en términos de sus variables fisicas. El
cambio de 7, resulta de la interaccion con la materia, y esta dado por la ecuacion de transporte
radiativo que se deriva considerando el flujo de energia dentro y fuera de un cilindro de longitud ds,
utilizando los coeficientes de emision y absorcion, entonces la ecuacion de transporte radiativo
tomando v > v¢ la podemos escribir como:

de = —Nyoayly +jy, (2.2)
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con;

I, — Intensidad especifica de radiacion.
Jv — Coeficiente de emision local para la radiacion ionizante. (energia por unidad de volumen por
unidad de tiempo por unidad de angulo sélido por unidad de frecuencia).

Lo que haremos ahora sera dividir la radiacion que tenemos en dos partes, la estelar y la difusa, la
primera obviamente se refiere a la radiacion proveniente de la estrella, la segunda se refiere a la
radiacion resultante de la emision del gas ionizado. Escribimos entonces:

I, =1, +1ya. (23)

Tenemos que la radiacién estelar decrece debido a la dilusién geométrica y también por la
absorcion de esta por el medio, es decir dependera del flujo de radiacion de la estrellay de la
profundidad 6ptica, bajo la siguiente relacion:

4ndve = nFve(r) = mF, (R) 25, (2.4)

donde R es el radio de la estrella y r es la distacia a la estrella.

La profundidad optica es:

t,.(r) = I; Nyo(day,dr' obien 1,.(r) = w=to(r). 2.5)
Por otro lado tenemos la componente de radiacion difusa que escribiremos como:
= —Nypaydyg +jy. 2.6)

dlyg
ds

Para kT < hv, la unica fuente que tendremos para ionizar seran las recombinaciones del continuo
al nivel 12s. Asi:

2
Jv(T) = 2m? 2;’1:]‘7_ ) ’ave"’(""'°)”‘7'N,,Ne. (2‘7)

ry
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El niimero total de fotones generados por recombinacion a el nivel base esta dado por el
coeficiente de recombinacion:

w0

L.dy = N,N.a,(H,T). (2.8)

0 hv

47[!

Para una nebulosa épticamente delgada una buena aproximacion seria pensar que j,» = 0. Por otro
lado para una nebulosa épticamente gruesa, una buena aproximacion es pensar que los fotones no
ionizantes escapan, y que todos los fotones generados en la nebulosa son absorbidos siempre y cuando:

Am [LedV = An [Ny 222 dy. @9)

Utilizando ahora las ecuaciones (2.4) y (2.8), la ecuacion de fotoionizacion (2.1) queda como:

N oR? rwo
—”:’,LIVO %ﬁmave"'dv = N,N.ag(H°,T). (2.10)
con:
ap(H°,T) = as(H°,T) — a,(H°,T). (2.11)

Es decir, se tiene un equilibrio entre las ionizaciones causadas por la radiacion estelar y las
recombinaciones a los niveles excitados del H, mientras las recombinaciones al nivel principal
producen fotones ionizantes que son absorbidos por la nebulosa sin tener ningin efecto neto sobre el
balance de la ionizacion

La integral del lado izquierdo en (2.10) queda en términos de 7o pues @, y 7, son funciones
conocidas de v, entonces para cualquier distribucion de densidad tenemos que:

Nu(r) = Nyo(r) + Np(n). (2.12)
y una distribucion de temperatura T en funcion de r

Podemos ahora calcular el radio de la regién en la que el hidrogeno se encontrara totalmente
ionizado, esto es a lo que usualmente se le llama esfera de Stromgren; para esto utilizamos (2.5) y
(2.10):
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= &+ = Ni,ay. (2.13)

Integrando sobre r:

R2[” 258 4, wd—e"’) = ["N N.agridr (2.14)
0 0P

ve Hv

—_ p2[® xF(R)
=R IVO e,

Utilizando el hecho de que la ionizacion es casi completa (N, = N. = Ny) dentro de r, y ademas
(N, = N, = 0) fuera de r; entonces:

4nR? " Elrdv = [ Sedv (2.15)
= Q(H°) = $-riNfes, (2.16)

donde L, es la luminosidad de la estrella a frecuencia v que esta dada por: 4nR?*nF ., (R)

Esto es que el nimero de fotones ionizantes emitidos por la estrella balancea el nimero total de
recombinaciones a niveles excitados dentro del volumen ionizado.

Se observa entonces que los fotones emitidos en la serie de Balmer y superiores no seran atrapados
por el medio, pues sus energias no son suficientes para ionizar el H ya que practicamente todos los
niveles excitados del atomo estan despoblados, entonces la region H I es opticamente delgada para
estos fotones, sin embargo para los fotones del continuo de Lyman la nebulosa sera épticamente gruesa
pues estos si poseen energia suficiente para ionizar el H en su estado base por lo que seran absorbidos
para ser emitidos posteriormente por recombinacion. Los fotones Lyman @ pueden escapar de la
regién H Il por medio de una transicion no permitida ( del estado 225) que da origen a dos fotones
cuya suma nos da la energia de un foton Ly a. El espectro que resulta del proceso de recombinacion es
una serie de lineas de emision (debido a los procesos ligado-ligado) mas un débil continuo (debido a
los procesos libre-ligado y a la emision del estado 27%5).
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2.2 Nebulosas de Hidrégeno y Helio

El helio es el segundo elemento mas abundante en el universo. En una nube de composicion
solar la fraccion por masa de este elemento es 0.2787, mientras que por nimero el valor es de 9.1%.
La energia de ionizacién para el He? es de 24.6 eV que es casi el doble que para el H; el potencial de
ionizacion para el He* es 54.4 eV, pero incluso las estrellas mas calientes practicamente no emiten
fotones con energias mayores a esta, por lo tanto no se encontrara He** en una region H I comun. Sin
embargo existen regiones H II extragalacticas en las que si se observan lineas de recombinacién de He
II, A4686 (Paschen a), es decir, si existe He IIl. La mayor parte de los fotones que son capaces de
ionizar el H no seran capaces de ionizar el He neutro por lo tanto solamente la regién mas cercana ala
estrella tendra el helio ionizado; asi mismo tendremos una region de He III dentro de la region de He
I. La recombinacion del helio se puede producir a un estado de singulete (espin total 0) o a un estado
de triplete (espin total 1), con probabilidades de 1 a 3. Una vez realizada la recombinacién se produce
una cascada de fotones que llevan al electron a su estado base.

En analogia con la ecuacion (2.16) tenemos entonces que para el helio:

[ 4= = Q(He") = %riNpe + Noan(He®), 217)

donde r; es el radio de la region de helio ionizado una sola vez, y v2 es tal que hv, = 24.6eV .
Tenemos, ademas, que la fraccion p generadora de fotones ionizantes para el Hy para el He es
p = 0.96 = 1. Por lo tanto podemos aproximar (2.16) a:

v

7, B = QW) = $riNy- + Noan(H®), @18)

Si suponemos que la zona de He II es mucho mas pequeiia que la de H II, tenemos entonces que la
mayor parte de los electrones pasando por la zona de H* provienen, precisamente, de la ionizacion del
H, mientras que para la zona de He * provienen de la ionizacién de ambos elementos (H y He).
Haciendo esta simplificacion podemos sacar la razén de los radios de cada una de estas zonas:

3 o(H° . . (H° .
() = Q((Heo)) NT’,’,‘ 1+%)%, si ry>r; 2.19)

La grafica del cociente de r; y r2 de acuerdo con la relacion anterior para %’,’7"— = 0.15 para dos

estrellas con diferente temperatura se presenta en la figura (2.1).
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Fig. (2.1): Estructura de ionizacién en funcién de la posicion
para dos regiones H II homogénecas compuestas de Hy de He,
correspondicntes a una estrella O6 con T, = 40,000 Kya
una estrella BO con T. = 30,000 K. La distancia a la estrella
aparcce normalizada a ) que es el radio de la regién H IL.

Ahora bien, para el He ITI tenemos algo similar a lo que ocurre con el Hy con el He I para el
equilibrio de ionizacion:

{7 Lr = 423Ny~ +Neag(He”,T). (2.20)

4vg hv
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Fig(2.2): Niveles de energia del He 1. En la parte izquierda aparecen los estados
singulete y en la derccha los estados triplete; solo estan representados los niveles
conn < 4 yL < 2 ylas transiciones en las que el nivel inferior tienen < 2. Las
longitudes de onda estan en A. Figura adaptada de Gabriel (1972) y Aller (1987).

2.3 Efecto de los elementos pesados

Con elementos pesados nos referimos a los elementos con Z > 2; estos elementos constituyen una
fraccion muy pequeiia en el medio interestelar. En una nube de composicion solar su fraccion por masa
es de 0.02 mientras que por nimero es de tan solo del 0.1%. El elemento pesado” mas abundante es
el oxigeno cuya fraccion por masa es de 0.0091.

Los elementos pesados, a pesar de su poca abundancia, juegan un papel fundamental en el
equilibrio térmico de la region H I, ya que llevan consigo (principalmente el oxigeno) el proceso mas
importante de enfriamiento; esto se ve calculando la temperatura electronica, pues esta tiene que ver
directamente con Z.
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El mecanismo principal de enfriamiento es la emisi6n de radiacion producida tras la excitacion
colisional. El oxigeno, de manera similar al He, tendra una zona de O 11l dentro de una zona de O 11,
por las mismas razones que dimos en el apartado anterior.

El equilibrio de fotoionizacion para cualesquiera dos estados suscesivos de ionizacion iy i + 1 de
cualquier elemento X esta dado de la siguiente manera:

N [ 2ea,(X*)dv = N(X**)N.ag(X*,T), @21)
donde:

N y N(X++1) son las densidades de dos estados sucesivos de ionizacion
ay(X*') es el coeficiente de ionizacion por fotones de frecuencia. v.
ag(X*,T) es el coeficiente de recombinacion.

2.4 Determinacion de temperatura y densidad a
partir de lineas prohibidas.

Temperatura electrénica.

Los mejores ejemplos para la determinacion de la temperatura electrénica son las lineas de emision
de los iones [O I ]y [ N II ], pues tienen una estructura de niveles de energia que resultan en
emision de dos diferentes niveles con una diferencia de energia considerable en la region observable
del espectro. De la figura (2.3) podemos observar que para [0 111] A4363 proviene del nivel 'S,
mientras que 44959 y A5007 vienen del nivel intermedio ! D. La raz6n de estas dos lineas depende
fuertemente de la temperatura, asi que esta relacion se puede utilizar para medir la temperatura
electronica; tenemos entonces la siguiente relacion:

fussotiisonr . SCPID) [ Aisip*dissp 2 (PR'D) eBENT (2.22)
Ja4363 n(3p,1S) Alip v(ID,'s) ~ :
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donde:

vCP,'D) = A1p, 3p,VAS00T)4A1 5, 35 VA4959)

. (2.23)

A'Dz’Pz"'A'Dz)P,

y AE es la diferencia de energia entre los niveles ! D, y 1.S. Estas ecuaciones son validas para bajas
densidades, del orden de N, = 103¢m~3, Tomando en cuenta los valores numéricos para las
colisiones y las probabilidades de las transiciones tenemos:

Jasosotsasoy _ T-T3expl (3.29x104)/7]
Jaases 144,510 (N, /T%) (2.24)
6eV - Om Nu
535¢V
Sev - 0,50 5)
|s‘
A4363 A (89%) \ 305 eV
vy 0.88s)
22321 A (11%) 15755 A (97%)
eV A3063 A 3%)
2,52¢V
(379 D
eV 1,.90eV
24959 Al | Aso07 A (250')
2
it B assis A] | agssa &
lev ' @s®)| | (5%
é 0,038 cV numpy
“mamm 0,016 eV
00idcV mmwip 0:(!)6 v
Oev p [\ 3y \]}".’ oSV B p

Fig.(2.3): Niveles de cnergia inferiores del O 111 y N I1. Figura
adaptada de Aller (1987). Los datos de los tiempos caracteristicos
estan tomados de Osterbrock (1989) y las encrgias de van Hoof y

de Osterbrock (1989).
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Fig.(2.4) Razén de Intensidades contra temperatura en
una regién H 1I. Figura de Osterbrock (1989)

Analogamente para [N 1T ]

Jaesantizessy _ 691 exp[ (2.50x104)/7]
Jasrss 142.5x1073 (N /T% )

Estas dos ecuaciones son la base para la determinacion de la temperatura electronica de las
nebulosas gaseosas.

Densidad electrénica

La densidad electronica media en una nebulosa puede ser medida observando los efectos de la
desexcitacion colisional. Esto se hace comparando las intensidades de dos lineas de emision del mismo
ién que se originan en diferentes niveles con una diferencia de energia pequeiia asi la razon solo
dependera de los efectos colisionales. Si los niveles tienen diferente probabilidad de transiciéon o
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diferentes razones colisionales la poblacion de los dos niveles dependera de la densidad. Los mejores
ejemplos de lineas que se utilizan son [ O I1 | A3729/23726, y [ S 1 ] 46716/26731. Sus niveles de
energia se muestran en la figura (2.5).

6eV - On Su
’P.(0.143)
seV p——5.02eV( (,,:«m)
A=2,5'104eV

27330 Ae

A7319 A
4ev = A7331 A+

A7320A \

— *D,,(1,5h)
333ev{ DT %P 195> Jsosev
eV I A=2510"eV  P,(3.03)» !
4=5,8'10% eV 210321 A+A10287 A+
A10371 A+A10336 A
26V 224703 A| 1A24704 A e
B 6%, % ha(l.1h)-»
(6%) 26%) D10y J184cv
A3726 A| |A3729A A=3,910"cV
1eV - 24069 Al |As076 A
(41%) (28%)
A6717A] 26731 A

OeVv ‘Sun s,

Fig.(2.5): Niveles de energia inferiores del O 11y S 1. Figura
adaptada de Aller (1987). Los datos de los tiempos caracteristicos
estan tomados de Osterbrock (1989) y las energias de van Hoof 'y

de Osterbrock (1989).

Consideramos las lineas de [O H] en el limite de baja densidad N. — 0, en el cual cada
excitacion colisional es seguida por la emision de un fotén. Ya que la razon de la excitacion relativa de
los niveles 2Ds;> y 2D, es proporcional al cociente de sus pesos estadisticos, entonces la razon es
simplemente ja3720/j13726 = 1.5. Por otro lado, en el limite de alta densidad N, - oo, las excitaciones y
desexcitaciones colisionales son las que dominan y tendran una relacién de poblacién de Boltzmann,
entonces las razones de intensidad relativa para baja y alta densidad seran, para el caso de las lineas de

[om]:

;—.‘3729 - N105[1 = l .5

qams ~ M aja densidad
Jars N, Aune _ 3 36108 _ 30 Alta densidad
Jame Nap,, Aans 2 18«10~ :
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La transicion entre los limites de baja y alta densidad esta en la vecindad de la densidad critica. La
solucién de las ecuaciones de equilibrio, que toma en cuenta todas las transiciones, nos da en detalle la
variacion de la razén de intensidades con la densidad, fig. (2.6). Observamos que la dependencia con
la temperatura va como N,/T* para cuando la densidad electronica es alta.

(4
o

Razén de Intensidad
[-]

o
>

00 L1t | Lot It | L1 11 | Lt 11
10' 10? 10° 10° 10°

Densidad Electréonica (cm-3)

Figura (2.6): Razén de intensidades contra densidad electronica. Osterbrock (1989).

Un tratamiento similar al seguido con las lineas de [O II] se sigue para las de [S I]] el calculo de
la razén fj”l‘:ﬁ se muestra en la figura (2.6).
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CAPITULO 3

DETERMINACION DE LA MASA ESTELAR Y GASEOSA

DE NGC 346

La Nube Menor de Magallanes es una galaxia irregular del Grupo Local de galaxias, situada a
aproximadamente 64 kpc de distancia de nosotros, en esta galaxia se encuentra NGC 346 que es la

region H II mas brillante de ésta.
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3.1 FUNCION DE MASA INICIAL (FMI)

El estudio de la distribucién inicial de la masa en una regién H II es de suma imporancia para
conocer su evolucion. Dar una funcién de masa no es sencillo, lo que usualmente se hace es aproximar
esta funcion por una ley de potencias sobre el rango de masas. El nimero de estrellas esta ligado
fuertemente con sus masas, es decir, hay mas estrellas de masa baja que de masa alta. La FMlI en la
vecindad solar puede ser derivada de la cantidad de estrellas usando los principios originalmente
derivados por Salpeter (1955) y generalizando para permitir una dependencia temporal.

Las estrellas seran contadas como una funcién de la magnitud absoluta la cual debe ser reducidaa
la cantidad de estrellas presentes en la secuencia principal,donde n(m), y n(m)dm sera el numero de
estrellas en el intervalo de masa (m,m + dm).

Decimos entonces que la funcion de nacimiento estelar, B(m, r), depende de la razon de formacion
estelar (RFE), y(¢), y de la funcion de masa inicial (FMI), ¢(m), de la siguiente manera:

B(m, tYdmdt = ¢(m)y ()dmdt,

donde m es la masa y ¢ es el tiempo. B(m, 1), representa el nimero de estrellas formadas por unidad
de volumen con masas entre m'y m + dm durante el intervalo de tiempo ry 7 + dt.

Lo que en general se hace, con base en las observaciones, es aproximar la funcién de masa inicial
por una ley de potencias:

p(m) = L = Cm~+9),

donde x puede tomar diferentes valores para diferentes rangos de masay C es una constante de
normalizacion .

3.2 DETERMINACION DE LA MASA ESTELAR.

La determinacion de la masa estelar de NGC 346 se hara bajo tres diferentes funciones de masa
inicial, pues los estudios sobre esta region son abundantes, aqui hemos tomado el analisis de Relafio et
al. (2001), que dan una FMI para el intervalo de 25 - 60 Mg, con un exponente de -3.5, después
basados en las observaciones de Vacca et al. (1989), nosotros hemos obtenido una FMI para el
intervalo de 9 - 25 Mg, con un exponente de -1.8 para dicho intervalo. La funcién de masa inicial para
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el intervalo 0.01 - 9 0 25 Mg es la de Kroupa, Tout y Gilmore (1993 ) con exponentes de -1.3, -22y

-2.7 para los intervalos 0.01 <m < 0.5,0.5 <m < ly 1l < m < 25 respectivamente.

Por ultimo se hace una comparacion con los resultados obtenidos con la FMI de Salpeter, que
como mencionamos anteriormente, se obtiene con observaciones de la vecindad solar; como se vera la
diferencia de las estimaciones es considerable.

321 FUNCION DE MASA INICIAL DE RELANO et al. (2002)

Mbénica Relaiio, Manuel Peimbert y John Beckman utilizan una funcién de masa inicial basada en
las observaciones que hacen de NGC 346. Estos autores encuentran 58 estrellas azules que estan
dentro de la region ionizada de NGC 346. De las 58 estrellas consideradas 33 ya tenian un tipo
espectral determinado y 25 no, a estas ultimas se les asignaron tipos espectrales basados en sus
magnitudes tipo V y suponiendo que estan en la secuencia principal (ver Tabla 3.1).

Tabla 3.1
Tipo Espectral | Masa (M) | Numero de estrellas
o3v 51.3 1
04V 442 1
05.5V 355 4
o6V 33.1 4
06.5V 30.8 3
o7v 28.8 S5
07.5V 26.9 R R
(01:3) 25.1 So130
08.5V 23.6 12
o9V 22.1 2
09.5V 20.8 5
05.51 454 1
o7l 374 1
WN4(5980A) 18.0 1
O71a(5980B) 37.4 1
TOTAL 58 -
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De acuerdo con la tabla anterior se hace una grafica de logm vs log[ A—If:’!—m— ], para asi obtener el
exponente adecuado para este intervalo de masa; asi que el exponente para este intervalo de la funcion
de masa inicial tiene un exponente de —3.5.
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Figura 3.1: Obtencion del exponente para la FMI de Relaiio et al. (2002).

De esta manera la funcién de masa inicial de Relafio et al. tomando los valores para las masas mas
pequeiias con la funcién de masa inicial de Kroupa, Tout y Gilmore, es:

Am™13 0.01 <m < 0.5,
Bm—22 05<m<1
W(m) = - ’ 3.1
() Cm—27 1 <m<25, @D
Dm—33 25 < m < 60.

Los valores de las constantes A, B, C y D seran obtenidos por medio de una normalizacion de la
FMI, tomando para el Gltimo intervalo de masa las observaciones listadas en la tabla 3.1.

De acuerdo a lo mencionado en el apartado anterior la FMI WW(m), nos da el nimero de estrellas
por intervalo de masa, asi que para obterner la masa total de un intervalo lo que hacemos es calcular la
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siguiente integral:

[7: m¥(m)dm, (3.2)

y la igualamos a uno para normalizarla, tomando como limites de integracién 0.01 Mg y 60 M.

Entonces
jm‘P(m)dm =1, (3.3)

donde la integral por resolver toma la forma:

0.5 1 25 60
I Am=3dm + _f Bm~'2dm +I Cm~'7dm +I Dm=23dm = 1,
0.0t 0.5 1 25

de lo anterior:

%5 Am=03dm =0.824,
0.01

Y Bm\2dm =0, 74B,
0.5

ﬁs Cm='7dm =1.27C,
% Dm=23dm =3.89 x 103D
25 n m =3, x .

Sumando ahora los resultados anteriores e igualando a 1:

0.824+0.74B +1.27C +3.89x 103D = 1,

. « . * g0 4 ” . I3 : .
aplicando ahora las condiciones a la frontera para la FMI pidiéndole tnicamente que ésta sea funcién

sea continua :
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A0S = BOSE  (3.6)
B(1)22 = C(1)=7, G.7)
C(25)27 = D(25)~5, ¢.8)

De esta manera tenemos cuatro ecuaciones con cuatro incognitas, (3.5), (3.6), (3.7) y (3.8), delas

que obtenemos los valores para 4, B, C y D; con lo que la funcién de masa inicial de Relaiio et al.
nos queda como sigue:

0.519m!'3 0.01 <m < 0.5,
.278m22 0.5 <
W(m) = 0.278m S5<m«<1, (3.9)
0.278m-27 1<m<?25,
3.651m=33 25 <m < 60.
La figura (3.2) muestra la grafica de la funcién de masa inicial (3.9)
2-1
£
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Figura 3.2: Grafica de la FMI de Relaiio et al. (2002).
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De acuerdo con lo anterior, la fraccion de masa para cada intervalo es:

0.426 0.01 <m <05,

0.206 05<m«<l,
0.353 1<m<25,
0.014 25 <m < 60.

Tomando en cuenta lo listado en la Tabla (3.1), tenemos que la masa en el intervalo 25M¢ a
60M g, es de 1160.4M ¢, por lo tanto la masa total en estrellas de NGC 346, seguin esta FMI es de:

M!alal = 829x 104M0.

3.22 APORTACION EN ESTA TESIS A LA FUNCION DE MASA
INICIAL PARA EL INTERVALO 9 - 256 M.

Tomaremos ahora las observaciones hechas por Massey et al. (1989), en las que ademas de las
estrellas de la tabla (3.1), se cuentan 112 estrellas con masas entre 9y 15Mg y 39 entre 15 y 25Mg,

si tomamos el valor medio para cada rango de masas y graficando log(m) vs log(A—lﬁ’s—m), obtenemos

que la pendiente para esta recta es de —1.8, y éste sera el valor del exponente para la FMI en este
intervalo.

Afiadiendo esta correccion al apartado anterior 1a FMI nos queda de la siguiente manera:

Am~13 001 =m < 0.5,
Bm—22 05<m«<l,
W(m) = Cm=27 1<m<?9, (3.10)
Dm~'8 9<m <25,
Em~33 25 < m < 60.

Entonces la masa total estara dada por:

Igfn Am=3dm + I(l).s Bm~2dm + I? Cm="dm + I:’ Dm~%dm + I:(; Em=23dm = 1, @G.11)
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Evaluando cada una de las integrales anteriores tenemos:

0.5

Am—3dm =0.824,
0.01

1
Bm='2dm
0.5

0.74B,
I?Cm‘”dm = 1.12C,
B Pm-o8

o Dm Sdm = 1.75D,

| z‘; Em=23dm = 3.89 x 10-3E,

Analogamente a la ecuacion (3.5):
0.824+0.74B+1.12C+ 1.75D +3.89 x 103E = 1. 3.12)

Tomando en cuenta las condiciones de frontera de forma analoga al apartado anterior:

A(0.5)™' = B(0.5)722, (3.13)
B(1)2? = C(1)?7, (3.14)
C(9)*" = D(9)"'%, 3.15)

D(25)™'® = E(25)733. (3.16)

Resolviendo el sistema de ecuaciones formado por (3.12) — (3.16) obtenemos los valores de las
constantes; asi la funcion de masa inicial es:
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0.496m-13 0.01 <m < 0.5,

0.266m"22 05<m«<],

‘Y(m) = 0.266m=27 1<m<9, (3.17)
0.037m'8 9<m<?25, '
8.735m™33 25 < m < 60,

La fraccion de masa para cada intervalo es:

0.407 0.01 <m < 0.5,

0.197 05<m«<]1,
0.298 1<m<9,
0.065 9<m<?25,
0.034 25 <m < 60.

La figura (3.3) muestra la grafica de la funcion de masa inicial obtenida en esta tesis

o = N

log10 (I‘P(m) )

10 20 a0 40 50 6o
Masa ( Mo )

Figura 3.3: Grafica de la FMI de esta tesis.
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Ahora tenemos que tomar en cuenta la suma de las masa de la Tabla (3.1) con la masa observada
por Massey et al.(1989) en el rango de 9 a 25 M para calcular la masa total de estrellas. Como la
suma de estas masas es de 2124M y de 25 a 64M es de 1160.4M, tomando en cuenta estos dos
valores tenemos que la masa total de estrellas es:

M o = 332 X 104M .

3.23 FUNCION DE MASA INICIAL DE SALPETER

La funcion de masa inicial de Salpeter se obtiene en 1955 con observaciones para la vecindad
solar, esta es muy utilizada por los astrénomos, y sirve para dar una estimacion de la masa estelar, el
exponente de esta FMI es -2.35.

Lo siguiente sera utilizar esta FMI para el intervalo no observado ni por Relafio et al. (2002) ni por
Massey et al. (1989).

Am=3% 001 <m <9,
Wim) = Bm™'?® 9<m <25, (3.18)
Cm™3  25<m< 60.

Realizamos ahora el procedimiento de los apartados anteriores:
?  Am~13dm = 12.994,
0.01

25 . o8

, Bm™ dm = 1.76B,

Z: Cm~23dm = 3.89 x 1073C.

Normalizando:

12.994 +1.76B+3.89 x 103C = 1. (3.19)

Poniendo condiciones de frontera:
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A(9)™** = B(9)™8, (3.20)

B(25)7'® = C(25)735. (3.21)

Asi obtenemos la siguiente funcion de masa inicial:

0.074m=23% 001 <m <9, : N
W(m) = 0.022m-!'# 9<m<25, (3.22)
5.235m=33 25 <m < 60,

Las fracciones de masa para cada intervalo son:

0961 001 <m<?9,
0.039 9<m«< 25,

0.02 25<m < 60.

La figura (3.4) muestra la grafica de la funcion de masa inicial considerando Salpeter.

k .o .°

log10 (\ (m))

b

10 20 ao “a0 50 60
Masa (Mo )

Figura 3.4: Grafica de la FMI de Salpeter (1955).
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Obtenemos con esto la masa total de estrellas, basados en la masa observada de los ultimos dos
intervalos:

M ot = 5.57 X 10°Mo.

3.3 MASA PARA DIFERENTES INTERVALOS

Los resultados encontrados con las diferentes funciones de masa inicial son diferentes, a

continuacion listamos la fraccion de masa obtenida con cada FMI para diferentes intervalos (Tabla
3.2):

TABLA 3.2

Intervalo (M) | FMI de Salpeter | FMI de Relafio et al. | FMI de esta tesis
0.01-0.08 0.548 9.702 x 1072 0.093
0.08-0.5 0.242 0.329 0.315

0.5-1 0.058 0.207 0.198
1-9 0.113 0.312 0.298
9-25 3.869 x 102 4,358 x 10-2 6.508 x 102
25-60 2.041 x 1072 1.423 x 1072 3.521x 1072
Con lo que la masa para cada intervalo con diferente FMI es (tabla 3.3):
TABLA (3.3)

Intervalo (M) [ FMI de Salpeter | FMI de Relailo et al. | FMI de esta tesis
0.01-0.08 3.05 x 104 8.04 x 103 3.09x 103
0.08-0.5 1.35x 104 273 x 104 1.05 x 104

0.5-1 3.23x103 1.72 x 104 6.58 x 103

1-9 6.30 x 103 2,59 x 104 9.90 x 103
9-25 2.15x 103 3.61x10°3 2.12x 10°
25-60 1.14 x 103 1.18x 103 1.16 x 103
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3.4 MASA GASEOSA DE NGC 346

3.41 MASA IONIZADA

La determinacion de la masa ionizada se ha hecho, tomando una simetria esférica. Se han
considerado los modelos de Relaiio et al.(2002), éstos consisten en asignar diferentes densidades
electronicas medias y locales asi como distintos factores de llenado de la region H I NGC 346, por
otro lado hemos considerado una abundancia de 91% de hidrégeno y 9% de helio, para los primeros
modelos Al - A6 se ha considerado una densidad electrénica local (N, Iocal) , (excepto para el
primero que se ha considerado una densidad electronica media (rms)) y tomamos diferentes factores
de llenado (€), el Gltimo modelo A7 es considerando una disminucién en la densidad electronica en
funcion del radio que va como:

N(r) = No(&)™, (3.23)

donde Ny es la densidad electronica en el radio interno (r, ), el factor @ se ha tomado como
a = 0.315, N, = 180cm™3, r, = 1 x 10'%°cm y N, = 70cm™ para la fronterade laregion HIl a 2 x
10%cm y ¢ = 0.013,

Asi pues para el modelo Al se ha considerado un factor de llenado igual a 1 con lo que el calculo
sera:

M = N (rms)3Er3my;(1.27)". (3.24)
Para los modelos A2 a A6:
M = eN.(local)3E-r*mu(1.27)". (3.25)

Por ultimo, para el modelo A7 el calculo sera el siguiente:
M= [ j’: N(r)dv]m”(l.27)‘. (3.26)
* El valor 1.27 se de be a la consideracién de las abundancias por masa de hidrégeno (91%) y de helio (9%)
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La masa de gas ionizado para NGC 346 esta listada en la Tabla (3.4)

TABLA (3.4)

. || Calculo de la masa de gas ionizado de NGC 346 (91% Hidrégeno, 9% Helio)Jl
Modelo | N.(rms) | N.(local) € R (radio) | M (masa) |M (masa)
em™3 em™3 | factor de llenado | x 10®%°cm | x10%7g | x 10*Mg

Al 9.00 9.00 1 2.00 64.1 32.22

A2 9.00 100 0.0081 2.01 4.61 2.32

A3 9.00 130 0.0050 2.01 3.70 1.86

A4 9.00 80 0.0127 2.01 5.78 2.75

AS. | 9.00 80 0.0127 2.00 5.69 2.86

A6 -.9.00 80 0.0127 - 2.04 6.04 3.04

A7 9.00 0.0130 2.02 7.44 3.74

De los modelos anteriores el mas confiable es el modelo A7, pues es en el que consideramos una

distribucion mas real de la densidad electrénica; asi pues tenemos que el valor estimado para la masa
gaseosa de la region HII es:

Mluni:ada =3.74x 10“M0-

3.4.2 DETERMINACION DE LA MASA DE HIDROGENO NEUTRO

El hidrégeno neutro es un constituyente importante del medio interestelar frio, este ha sido
estudiado en galaxias de diferentes morfologias.

Nosotros hemos basado la estimacién del hidrogeno neutro en observaciones de Stanimirovic et al.
(1999), estas observaciones no son en particular de NGC 346, sino de la Nube Menor de Magallanes
completa. Estos autores dividen a la nube menor en tres partes principales en forma de elipse, y en una
de estas partes se encuentra nuestra nebulosa. Asi para cada una de estas elipses da la densidad de

hidrégeno neutro y de ahi haremos una estimacion de la masa suponiendo densidad uniforme en toda
la elipse.
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Los datos que tenemos para la celda que contiene a NGC 346 son los siguientes:

semi-eje mayor 910 pc,

semi-eje menor 470 pe,
densidad columnar 21.1 Mgpc=2,
masa de HI 5.7x10"Mp.

El radio que utilizaremos como tamaiio de NGC 346 sera el mismo que el utilizado para el calculo
de la masa ionizada R = 2.02 x 10%°cm, asi, tomando densidad constante tenemos que la masa de HI
en NGC 346 es:

M;” = 5,68 x ]OSMG).

Pero esto es considerando que tenemos solamente hidrégeno en nuestra region pero considerando
que la fraccion por masa es:

M(He) __
L = 0.32, (3.27)

tenemos entonces que la masa gaseosa neutra es:

M eurra = 7.50 x 10°M
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CAPITULO 4

DETERMINACION DE LA MASA GASEOSA DE LAS
REGIONES H Il NGC 5461 Y 5471 EN M 101

M101 es una galaxia espiral gigante de tipo Scd I que se encuentra fuera del Grupo Local; en esta
galaxia se encuentran NGC 5461 y NGC 5471 que son regiones H II gigantes, estas dos regiones
seran el objeto de estudio de el presente capitulo asi como del siguiente.

Galaxia M 101
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4.1 DETERMINACION DE LA MASA DE GAS IONIZADO

En el caso de NGC 5461, el estudio de la masa ionizada lo hago bajo diferentes tratamientos de
acuerdo con distintos autores. En el caso de NGC 5471 solamente utilizo dos autores.

Comenzaré utilizando el tratamiento de Israel et al. (1975), ellos observan y determinan distintos
valores para cada una de las regiones H Il en M101 que estudian. Para NGC 5461, se tiene, de
acuerdo a sus observaciones, un diametro de d = 575pc, una densidad electronica media
N(rms) = 7.9 cm™3 y una masa total ionizada de 30 x 10°M,,, este calculo lo realiza con base en la
ecuacion de Mezger et al. (1967).

Mientras que para NGC 5471 tenemos d = 255pc, una densidad electronica media
N(rms) = 21.3 cm™3, y una masa total de gas ionizado de 7 x 10°M,

El segundo tratamiento sera el de Kennicutt (1984). El modelo que da para la masa es simple,
utiliza una simetria esférica para derivar una aproximacién a la densidad electronica con la emision,
utilizando la siguiente ecuacién:

ME(x) = 2 [ 2200 g, @.1)

x (rz_xz ) 172

donde ME es la medida de emision, x es la proyeccion radial de la coordenada en el plano del cielo, r
es la coordenada radial completa que contiene a la region H II de radio R, la constante 0.92 es la
correccion por la contribucion del helio al nimero de iones y de electrones, de esta relacion se
obtiene la densidad electronica rms.

Para calcular el factor de llenado € lo que se hace es simplificar, dividendo en dos partes la region,
una de mayor densidad ocupando una fraccion € del volumen total y una parte de baja densidad
ocupando el resto del volumen, se asume también que esta fraccion no contribuye de manera
importante a la masa total.

Para NGC 5461 Kennicutt (1984) obtiene, considerando un diametro de d = 1000pc, una
densidad electronica rms N (rms) = 3.5cm=3 (media) y para el pico de densidad N.(rms) = 30cm™3,
el factor de llenado es de € = 0.02, a partir de los valores de € y N.(rms) obtiene una masa total de
hidrégeno ionizado, My~ (rms), igual a 6 x 106 Mo,
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En el caso de NGC 5471 Kennicutt obtiene, considerando un diametro de d = 800pc, una
N (rms) = 4cm™, y como densidad maxima N, (rms) = 60cm~3, con un factor de llenado de
€ = 0.09. A partir de los valores de N.(rms) y € se obtiene My~ (rms) = 9 x 10°M,

El siguiente tratamiento es el de Castaiieda et al. (1992), el cual voy a citar y dar una breve
explicacion con el fin de presentar una introduccion al tratamiento de Luridiana et al.(2001) citado
mas adelante.

Castaiieda et al.(1992) toman como indicador el doblete [ S 11 ]A16716.4, 6730.8. Las lineas de
emision [ S 112 son producidas por la transicién entre los niveles 2Ds; ~* S3 (6716.44) y
2D32 —* 832 (6730.8A)). El tratamiento para estas lineas analogo a el de las lineas de [O I ],
descrito ya en el Capitulo 2. En el caso de densidades intermedias lo que se debe de hacer es resolver
el atomo de cinco niveles de la misma forma que hemos resuelto el de tres niveles en la seccién (2.1).

Se resuelven las ecuaciones de los niveles atdmicos, suponiendo equilibrio estadistico, tomando en
cuenta todos los tipos de transiciones mencionadas previamente de [S ll] en la configuracion de 2P?
entre los niveles 2D, S, y 2P (Osterbrock 1989). A primer orden la solucién analitica de x (donde
x =N10"%"2 yt=10"*T,) parat = 1 esta dada por:

_ IA6N7y (1+4.18x)
R= HA6131) 1.45 (+13.42x) 4.2)

En la figura (4.1), mostramos la comparacion entre la solucion de Castafieda et al., la solucion
citada en esta tesis (el atomo de tres niveles) y la solucion numérica de el atomo de cinco niveles
(DeRobertis et al. 1987). La ecuacion (4.2) ha sido utilizada para el modelo de esta region.

Por ultimo, Castafieda et al., encuentran su modelo siguiendo la ley para la densidad electréonica
siguiendo una distribucion gaussina:

Ne = Naerol, @4.3)

Por lo tanto el niimero total de electrones libres estara dado por la integral de la ecuacién (4.3)
sobre el volumen completo de la region, y si multiplicamos por el factor correspondiente a las
abundancias de hidrégeno y helio, podemos obtener la masa total de gas ionizado.

Mg, = Af Noe o dV, (4.4)

donde A = mu[AN(He)/N(H) + 1 ][{N(H)/[N(H) + N(He)1}.
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. . 16717 .. .
Sin embargo solamente se conocen los flujos observados%, que se originan en las regiones de

bajo grado de ionizacién. y una ley de densidad electronica no puede determinarse solamente con estas
bases, debe ser también determinada de manera autoconsistente con la estructura de ionizacion
completa.

1{6717)/1(8721)

Fig. 4.1. Comparacion entre las soluciones de DeRobertis et al 1987
(—), la solucién de tres niveles (-e-), y la de Castaiieda et al (- - -).

Debido a esta observacion el estudio de NGC 5461 de Luridiana et al. (2001) es diferente al de
Castafieda et al. (1992). Tomando también en consideracién una ley de densidad centralmente
simétrica, se obtiene:

No(ry = {ﬂ’) para fr) > Ne" (4.5)

Npin para f(r) < Npic

donde f(r) = Noe-l-9)re)’ Nmin — 50cm=3,1.0” < & < 2.0” y No se determina a partir de las
observaciones. Por otro lado el factor de llenado € puede ser obtenido por medio de la siguiente
relacion:
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N2(rms) = eN2(FL), (4.6)

donde N2(rms) es la densidad media, N2(FL) es la densidad electronica calculada a partir de la
razén de las lineas prohibidas. Torres-Peimbert et al. (1989), encuentran una N(FL) = 234cm™y
una densidad rms N(rms) = 14.8cm~3, con lo que ¢ = 0.004 mientras que con valores mas recientes
para los parametros atomicos se encuentra una densidad mayor a partir de las lineas de [S II:I y
consecuentemente se obtiene € = 0.002.

La masa total ionizada se obtiene entonces integrando la densidad electrénica local sobre el
volumen de la region.

M@ (N (local)) = 1.63 x 10°M¢ @a.7)

Observacionalmente esta corresponde a la masa estimada a través de la densidad de lineas
prohibidas:

MZ.(FL)y=4 IVGN,(FL)dV (4.8)
=4 fVc"zNe(rn:s)dK (4.9)

donde A = my[AN(He)/N(H) + 1]{N(H)/[N(H) + N(He)]}, también podemos obtener otra
estimacién de la masa ionizada integrando la densidad electronica rms sobre le volumen total,

Mgt (rms) = A[ N.(rms)dV. (4.10)

=3.25x 10"Mo.

Las ecuaciones (4.7) y (4.8), son los limites inferior y superior para la masa total de la region HII,
esto es demostrado por Peimbert (1966).

Tenemos ahora la determinacion de la masa ionizada para NGC 5461 de acuerdo con cuatro
diferentes autores, los resultados de estos los listamos en la tabla (4.1)
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Tabla (4.1)— Determinacion de la masa de gas ionizado para NGC 5461, bajo diferentes autores.

Autores | Israel et al. (1975) | Kennicutt (1984) | Luridiana et al. (2001)
radio 287.5 pc 500 pc 500 pc
N.(rms) 7.9 cm™ 3.5(media) 30(max) 14.8 cm™
N.(local) — — 234 cm™3
€ — 0.02 0.002
M. (rms) | 2.96x107 Mg 6x10° Mg 3.25 x 10'Mo
Mt (FL) — 8.5 x 10°M¢ 1.63 x 105M¢

Para NGC 5471 tenemos listados los resultados en la tabla (4.2)

Tabla (4.2)- Determinacion de la masa ionizada para NGC 5471.

Autores | Israel etal (1975) | Kennicutt (1984)
radio 127.5 pc 400 pc
No(rms) 21.3cm™3 4(media) 60(max)
N.(local) — —
€ — 0.09
M@ (rms) |  7x10° Mg 9x10° Mo
MPEL(FL) — 2.7 x 10°Mg

Tomaremos por ultimo los resultados de Viallefond et al. 1981, quienes encuentran, basados en
observaciones de varios autores la masa de gas ionizado para ambas regiones tabla (4.3).

Tabla (4.3 )— determinacion de la masa ionizada segiin Viallefond et al 1981.

Objeto | Diametro HII (pc) | Masas (rmis) (M) | Densidades (cm™3)
NGC 5461 770 46.1 x 106 5.1
NGC 5471 360 11.5x 108 13.1
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4.2 DETERMINACION DE LA MASA DE HIDROGENO
NEUTRO

La determinacion de la masa de hidrégeno neutro se hace, como mencionamos anteriormente, con
la intensidad de flujo de la transicion hiperfina de 21 cm. Esta tesis se basara en el estudio de dos
diferentes articulos para las regiones NGC 5461 y NGC 5471,

Como una primera aproximacion utilizo el articulo de Allen et al. 1978, ellos observan la galaxia
completa y de ahi hacen la determinacion de la masa de H I. La relacion que utilizan para esto es:

- = FyCD?, (4.11)

donde F; es le flujo total de hidrégeno, C es un factor de correccion debido a la inclinacion a la que
se observa la galaxia pero en este caso tomaremos esta constante igual a uno pues la inclanacion es
tan solo de 182, y por ultimo D es la distancia a la que se encuentra la galaxia en Mpc.

Lo que se hara en esta tesis es tomar esta masa para calcular una densidad media suponiendo que
el gas esta distribuido uniformemente dentro de un disco, después, utilizando esta densidad,
calcularemos la masa de H I para un cilindro correspondiente al radio de la regién y con una altura de
500pc

Los datos que tenemos para esto son:

Fy 422 + 19x10°MoMpc—2
Distancia TMpc
Diametro 37kpc

Masa total de HI 20.7x10°M¢

Tomaremos como ancho del disco galactico un valor de 500pc, entonces, utilizando la geometria
sefialada, se obtiene una densidad de p = 3.8 x 10~2Mgpc~3. Suponiendo ahora que la nebulosa tiene
una forma cilindrica con una distribucion de masa uniforme tenemos que para NGC 5461,
considerando un radio de 500pc, la masa total de hidrogeno neutro es:

MES = 1.49 x 10'Mg
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Por otro lado tomando el radio de NGC 5471 para calcular la masa total de H I de esta regién,
r = 800pc por lo que encuentro que la masa de HI es:

ME =382 x10'M,

Los valores obtenidos con este tratamiento no llegan aser confiables debido a varios factores:

a) Para asignar un valor al ancho del disco se ha considerado que la galaxia y las regiones H I
son cilindros y esto no es cierto en realidad lo que sucede es que la galaxia es mas angosta en el centro
y mas ancha hacia los extrmos.

b) No hemos considerado que el hidrégeno neutro se encuentra en mayor abundancia en los
brazos espirales de la galaxia,

Por estas razones es un error considerar que ambas nebulosas tienen la misma densidad de H 1, sin
embargo esto se podria corregir multiplicando por factores de proporcionalidad tanto para corregir por
la anchura del disco como para corregir por la distribucion de densidad de H 1, ambos relacionados con
la distancia galactocéntrica.

El siguiente tratamiento es hecho por Viallefond et al. (1981), basandose en los parametros fisicos
medidos, y tomando un modelo cilindrico, la masa de H I ha sido medida integrando la distribucion
total de H I, suponiendo que los efectos por la profundidad optica son despreciables.

Los resultados de Viallefond et al. (1981) se presentan en la tabla (4.5).

Tabla (4.5) Resultados de Viallefond et al. sobre H 1
Objeto | Diametro HI (pc) | Masa HI (10°M) | Densidad (cm™3)
NGC 5461 890 130 255 54+0.1
NGC 5471 1640 + 160 86 +14 1.2+0.2

Estos resultados son, por supuesto, mas confiables pues provienen de observaciones particulares
sobre las regiones consideradas.
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4.3 DETERMINACION DE LA MASA DE GAS
MOLECULAR

La manera de obtener la masa de hidrégeno molecular se hace de forma indirecta a través de la
observacion de las lineas de CO, como se ha mencionado en el capitulo 2. En esta seccion utilizo el
tratamiento de diferentes autores que han trabajado en la estimacion de esta fraccion de la masa del
medio interestelar. De manera similar a las secciones anteriores primero hago una estimacion de esta
masa partiendo de medidas para la galaxia completa, este es el caso de la investigacion de Young et al.
1989, quienes a partir de una observacion de 142 galaxias dan una estimacion de la masa de H; a
partir de su tipo morfologico.

Lo que tenemos con base en este articulo es una fraccion de masa con respecto a lamasade HI, la
galaxia M 101 es una galaxia espiral del tipo Sc lo que corresponde a:

M@

con lo que segiin la masa de hidrégeno neutro estimada por Viallefond et al. (1981) para NGC 5461,
tenemos que:

M3 = 3.4x10"Mo,
mientras que para NGC 5471 tenemos que:
MM = 1.18 x 108M,.

Pasemos ahora al siguiente tratamiento que corresponde al de Blitz et al. (1981), quienes no tienen
una informacion acerca de la masa de H, de NGC 5471 pero si para NGC 5461, ellos utilizan tambien
como indicador las lineas de CO en sus diferentes transiciones y proponen un limite inferior de 1
x107Mg y un limite superior de 1 x 108M, en esta tesis se tomara un limite superior de 5 x 10’M,.
Lo que los autores hacen en este articulo es una revision de varias de las formas de estimacion de la
cantidad de H; en el medio interestelar, tomando en cuenta sus incertidumbres debido a las maneras
de observacion, practicamente todas son en base a las lineas de CO y una ltima de las masas
obtenidas con el Teorema Virial.

El siguiente tratamiento corresponde a Giannakopoulou et al. (1999). Ellos hacen un tratamiento
empirico para NGC 5461, la forma de determinacion de la masa de H; es a partir de CO considerando
que existe un factor de proporcionalidad X entre la densidad de flujo del '2CO J=1 -+ Oyla
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densidad de H;, esta constante de proporcionalidad es definida por:

(4.13)

El rango de la constame de proporcionalidad galactica varia en la literatura entre 1- 12 x
102°cm™2 (K kms~ ) , ellos asumen que el valor X4}f' = 3 x 102%cm~2 (K kms~ ) , aunque el
valor de esta constante depende, probablemente, de la metahcndad del gas y de la distancia al centro de
la galaxia. Ellos utilizan Xs46; = 6 x 102%cm ™2 (K kms™' ) . Asi la densidad de H. puede ser

obtenida de la ec. (4.13), y la masa molecular. En términos de la densidad de flujo S,, puede ser
escrita como:

— 4 d
My, = 1.61x10 M@( momm_z(mm_,) )(M,,c) [ S (4.14)

Utilizando la ecuacion (4.14) ellos obtienen las masas de H; para cada una de las nubes
moleculares gigantes de NGC 5461. Como una prueba de estas masas se hace una comparacion con
las masas viriales dando como resultado un factor de correcciéon de 10 +4, para el cociente de ﬁz"’ .
para la region NGC 5461 lo cual indica que el factor de proporcionalidad debe serde X = 6 x

10%em—2 (K kms~ ) mientras que para NGC 5471 debe serde X = 1.2 x

1020¢m-2 (K kms™ ) , debido a su menor metalicidad.

Como siguiente método Giannakopoulou et al. (1999)utilizan las observaciones realizadas con el
telescopio de 12 m NRAO, el mapa del flujo integrado de estas observaciones cubre un rango de
velocidad de 52 kms™! para la emisién de '2CO,J =1 — 0.

Por ultimo realizan un anélisis ETL en el cual calculan una profundidad optica y una densidad
columnar basados en la suposicion de que la nebulosa se encuentra en un equilibiro termodinamico
local (LTD); este método se utiliza frecuentemente para calcular las propiedades fisicas del gas
molecular. Para el analisis LTD se utilizan las emisiones de '>)COy *CO, J = 2 - 1, estas
transiciones tienen frecuencias muy parecidas asi que la transparencia del gas entre estas dos lineas de
emision esta aproximadamente dado por:

1—eWrv K27 pthviz—e”M12%Thg
1-e~lev KT plhvyy=e 13 bg

(4.15)

dende v es la frecuencia de la transicion, 7., es la profundidad éptica, T, denota la temperatura de
radiacion y Ty, es la temperatura de la radiacion de fondo correspondiante a 2.73 °K. Si se asume
un valor para la razon de abundancias ¥ = (!2CO)/(**CO), se puede obtener *r,.
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Ya que hemos asumido el ETL la temperatura cinética T, es igual a la temperatura de excitacion y
esta dada por:

hvik
= . 4.16
T In((1—e" YKT r/hv-(e™*Tbg-1)"1)"1+1) ¢ )

Los valores de la temperatura cinética oscilan entre 8 y 25 K. Utilizando los datos de otros
articulos en los que se analizan las emisiones de CO, se encuentra que la densidad columnar de '*CO,
N ¢ esta dada por:

13
3 ghBri\YkTe Te+hB I3k "ty
88,747 I ) 1—g-iTe dv. “4.17)

Nugo =

Esta densidad columnar es usada para obtener la masa molecular local de las regiones. Ya que el
hidrégeno molecular es el principal componente del medio interestelar, es importante convertir esta
densidad columnar de '*CO, en una densidad columnar de '2CO, pues esta se convertira en una
densidad de hidrégeno molecular y de aqui se puede hacer el cilculo de la masa de H:; esto se hace
con la fraccidén de abundancias V, para la cual Giannacopoulou et al. (1999) toman un valor de
¥ = 20, también se necesita obtener el factor de proporcionalidad, para lo cual toman valores de 4 x
10* y 103, para NGC 5461.

La masa de H; es encontrada multiplicando la densidad columnar, N, por el area, A, y por la
masa de la molécula de hidrégeno, finalmente se realiza una correccién debida a la abundancia del
helio (10% por nimero). Asi la masa total de hidrogeno molecular estara dada para NGC 5461 por:

Mo = 6.3 x 10°Mo(722-)(-25) .

cem™?

Para la siguiente estimacién Gianakopoulou et al. (1999) suponen que la emisién de CO de una
parte de la nube debe estar afectada por el efecto Doppler, por lo que esta emisién cambiara su
frecuencia y consecuentemente no sera absorbida por el gas en otras partes de la nube. Bajo estas
condiciones la radiacion emitida debera ser absorbida solamente por el gas que se encuentra en una
vecindad cercana a donde se produce. Para esta estimacion utilizan el programa LGV el cual consiste
en computar las temperaturas de radiacién de varias de las transiciones de CO para diferentes rangos
de temperatura cinética, densidad de H, y parametros de abundancia los cuales estan definidos por
(Nco/Ny,)(dV/dr). Los resultados de este programa dependen de la razon ‘P, definida previamente.

Como sabemos NGC 5461 es una region muy brillante en cuanto a emisién de CO, por lo tanto el
andlisis que se hace es mas completo, mientras que NGC 5471 tiene una emision mucho mas débil de
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CO, debido a esto solo se tiene una estimacion para el limite superior de la masa de H> en esta
nebulosa, mientras que para NGC 5461 se tienen todos los métodos descritos en los parrafos
anteriores, gracias a que tenemos mas informacion sobre esta. Los resultados obtenidos se presentan
en la Tabla (4.6).

Tabla (4.6): Masa de hidrogeno molecular

Region Masa molecular (Mg) ¢
NGC 5461
Meétodo (ETL) 4x107

Empirico (NRAO) 1.5+£0.3 x 107
Empirico (OVRO) 6.0+£23x10°

NGC 5471
Empirico (NRAO) <6.5x10%

También en el mismo articulo de Giannakopoulou et al. (1999) se hace una estimacion de la masa
de polvo, partiendo de los flujo de una longitud de onda de 60um con la ecuacion:

4a, Sy
Moo = 350565 (4.18)

donde a es el radio de los granos de polvo, p es la densidad del polvo, Q.n, es la eficiencia de
emision, S,, es la densidad de flujo medida, d, es la distancia al polvo, (7.4 Mpc para las nebulosas
en M 101), y B,, es la funcién de Planck. E! flujo a 60jun, para NGC 5461 es de 9.65 Jy y para NGC
5471 es de 1.81 Jy. Para el calculo se ha supuesto que p = 3gem =3, Qcn/a = 340cm™!, y T = 30K,

Con estos valores se obtiene que la masa de polvo para NGC 5461 es de 5 x 10°M, mientras que
para NGC 5471 es de 9 x 10°M .

Este cilculo de la masa del polvo nos sirve también para dar una estimacion de la masa gaseosa ,
debido a que los elementos pesados se encuentran en su mayoria en forma de polvo entonces la

metalicidad de una nebulosa estara directamente ligada con la masa de polvo, asi que si se supone que
la metalicidad de NHGC 5461 es de z ~ 0.02, entonces la fraccion de z en polvo es de 1/5 por lo que:

Mo = Mporvo x50 x 5
M3 =1.25x 108 Mg

M = 225x 108 Mo,
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CAPITULO 5

DETERMINACION DE LA MASA ESTELAR PARA NGC
5461 Y NGC 5471

Galaxia M 101

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN
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61 CONSIDERACIONES GENERALES: UTILIZACION DE Ha PARA LA
ESTIMACION DE LA MASA ESTELAR EN REGIONES H i

NGC 5461 y NGC 5471 se encuentran lejos de nuestra galaxia por lo que la observacion de las
estrellas que conforman estas regiones no puede realizarse de manera individual como en el caso de
NGC 346, por lo tanto es necesario utilizar métodos indirectos para lograr una estimacion de la masa
estelar. Uno de estos métodos es la observacion de la intensidad de ciertas lineas de emision
caracteristicas de las regiones H II, en particular en esta tesis se realizara la estimacion de la masa
estelar con base en la emision de Ha de estas nebulosas.

Podemos encontrar una relacion entre la luminosidad en Ha y la cantidad de fotones ionizantes
emitidos por las estrellas. Para esto tenemos que considerar las transiciones a todos los niveles del
atomo de hidrégeno, como una primera aproximacion, (despues se corregira multiplicando por un
factor de proporcionalidad), suponemos también que todos los fotones ionizantes son capturados
dentro de la region H 11, entonces el niumero de fotones ionizantes sera igual al nimero de
recombinaciones, por lo que:

agNNy+V = Qg, G.1)

donde ap (cm3s~!) es el coeficiente de recombinacion efectiva a todos los niveles menos al 1, N, es
la cantidad de electrones libres por unidad de volumen, Ny~ es la cantidad de atomos de hidrégeno
ionizados, V' es el volumen de la nebulosa y O es el numero de fotones ionizantes producidos por la
estrella por unidad de tiempo (s~'). Por otro lado tenemos que la luminosidad de Ha esta dada por:

L(Ha) = N.Ny+Va(Ha)hv, (5.2)

donde a(Ha) es el coeficente de recombinacion efectivo para obtener la emision en Ha, hes la
constante de Planck, v es la frecuencia correspondiente a esta linea y L(Ha) es la luminosidad de la
region en Ha. Asi con las ecuaciones (5.1) y (5.2) tenemos que el nimero total de fotones ionizantes
por segundo es:

o
Qs = 25 LI (Ha). (5.3)

Con la ecuacidn (5.3) podemos calcular el nimero total de fotones ionizantes por segundo a partir
de las observaciones de emision en Ha de las nebulosas. Sin embargo esto no es suficiente aun para
encontrar la masa estelar de las regiones, se debe encontrar una relaciéon de @ en funcion de la masa
de las estrellas ionizantes, en esta tesis se encontrara esta relacion con base en las observaciones de
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Vacca (1996). Ajustando los puntos de esta grafica a una funcion tipo potencial se obtiene la siguiente
relacion;

Q(m) = 3 x 10%m>®, (5.4)

Ahora bien, si queremos encontrar la masa necesaria para producir cierta cantidad de fotones
ionizantes, lo que necesitamos es asociar la funciéon de masa inicial (FMI, ‘¥ (m)), con la funcion de
fotones ionizantes Q¢ (m)dada en la ecuacion (5.4); la FMI lo que nos proporciona, como se ha
mencionado previamente, es el namero de estrellas para un cierto intervalo de masa. Contando con esta
informacion se puede obtener una relacion entre la FMI y la Q4 (m), es decir podemos conocer el
numero de fotones ionizantes para un intervalo de masa conociendo el numero total de estrellas en
dicho intervalo, por lo tanto si integramos sobre todo el intervalo de masas se encuentra el nimero total
de fotones ionizantes, asi:

Qb (total) = IZ:: W) Q4 (m)dm. (5.5)

Con las relaciones (5.3), (5.4),y (5.5), ya es posible hacer una estimacion de la masa estelar de
una nebulosa. Esta tesis tomara como base para sus calculos los datos reportados en el articulo de
Kennicutt (1984), los cuales son que NGC 5461 tiene una luminosidad en Ha, L(Ha) = 7 x
10%¢rgs s™!, mientras que para NGC 5471 reporta que L(Ha) = 5 x 10%%rgs s7'.

Utilizando la ecuacion (5.3 ), se obtiene el nimero total de fotones ionizantes para cada una de
estas regiones asi:

Q¢ (total ) 5, = 5.313 x 10%2 fotones s,

Qs (total) sa71 = 3.796 x 10%2 fotones s~*.

52 MASA ESTELAR DE NGC 5461 (Q;(25 - 64M))

5.21 FMI DE RELANO ET AL.

La estimacion de la masa estelar se realizara bajo las tres diferentes funciones de masa que se han
trabajado en esta tesis para NGC 346, encontrando las constantes correspondientes a estas FMI. La
primera estimacion sera con la FMI de Relaiio et al. (2002), la cual es:
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Am™13 001 <m <05,

Bm-22 0.5<m<1

' _ = ’ 5.6).

Y (m) Cm-21 1<m <25, ¢
Dm—3.5 25 <m £ 64,

Sustituyendo esta FMI en la ecuacion (5.5), y utilizando la relacion obtenida para los fotones
ionizantes en la ec. (5.4), suponiendo que todos los fotones ionizantes provienen de las estrellas con
masa entre 25 y 64 masas solares, se encuentra para NGC 5461 que:

5.313 x 10%2 fotones s~ = [+ (Dm™2)(3 x 10°m>®)dm, (5.7)

de donde se obtiene que:

D =1307x10".
Con el valor de D y 1a FMI presentada en la ecuacion (5.6) se obtienen los valores:
A = 1.854x 105,
B = 9.933 x 103,
C =9.933 x 10%,

Asi la funcion de masa inicial de Relafio et al. (2002 ) para NGC 5461 es:

1.854 x 105m13 00l <m <05,
933 Sm-22 S <
W(m) = 9 x 10°m 05<sm«<l, (5.8)
9.933 x 103m27 1<m<?25,
1.307 x 107m™33 25 <m < 64.

Lo siguiente es calcular la masa total resultante de esta FMI, para lo que se realiza el siguiente
calculo:

Mo = [m¥(m)dm. (5.9)
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De esta manera se tiene que la masa para los diferentes intervalos es:

1.524 x 10 My 0.01 <m < 0.5,
7.380 x 10° M 05<m«<1,
1.269 x 106 M 1<m«<?25,
$.228 x 10* M, 25<m < 64,

Con lo que la masa estelar total de NGC 5461 es:

3461 = 3,584 X 105 M.

6§22 APORTACION EN ESTA TESIS A LA FUNCION DE MASA
INICIAL PARA EL INTERVALO 9 - 25 M.

De la misma manera que hemos utilizado esta funcion de masa inicial se utilizara ahora la FMI en
contrada en esta tesis a partir de las observaciones registradas para NGC 346, esta FMI es.

Am~t3 0.01 <m <0.5,
Bm=22 05<m«<1,
WY(m) = Cm—27 1<m<9, (5.10)
Dm~#8 9<m<?2S,
Em™33 25 < m < 64.

Utilizando ahora esta FMI en la ecuacién (5.5), suponiendo también que los fotones ionizantes
provienen de las estrellas con masa entre 25 y 64 masas solares se obtiene:

5.313 x 10%2 fotones s™! = IZ: (Em~33)(3x1043m>83)dm. (5.11)

Por lo tanto el valor de E sera el mismo que el de D para la FMI anterior asi:

E =1.307x107,
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Aplicando las condiciones de frontera necesarias para que la funcion sea continua se obtiene:

A = 7.048x 10°,
B =3.777x 10%,
C =3.777x10%,
D = 5228 x 104,
E =1307x107.

Por lo que la FMI queda como:

7.048 x 10°m™13 0.01 <m <05,

3.777 x105m—22 05<m«<1, :
Wim) = 3.777 x 10°m~2%7 1<m<9, (5.12)

5.228 x 10418 9<m <25,

1.307 x 107m—33 25 <m < 64,

Realizamos ahora el calculo de la masa estelar total con la integral mencionada en la ecuacién
(5.11), por lo tanto la masa para cada intervalo de esta FMI es:

5793x105 Mg 001 <m <05
2.806 x 10° Mg 05<m<
4238 x 10° Mg 1<m<9
9.196 x 10* Mg 9<m<25
5.228 x 10* Mg 25<m <64
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Por lo tanto la masa estelar total de NGC 5461 de acuerdo a esta FMI es:

M3461 = 1,428 X 108 M.

5.2.3 FMIDE SALPETER.

La funcidén de masa inicial que se utilizara a continuacion es la de Salpeter, para el intervalo de
0.01 a 9M,, que, como se ha mencionado anteriormente en esta tesis, ésta FMI es la principal
referencia en la literatura para la estimacion de las masas. Esta FMI sera corregida para m > 9Mg,
como se ha hecho anteriormente, asi tenemos la siguiente FMI:

Am™23% 001 <m <9,
W(m) = Bm™18 9<m<?25, (5.13)
Cm™3 25 < m < 64.

Para esta FMI tambien se tomara el Gltimo intervalo de masa como las estrellas causantes de los
fotones ionizantes, asi que de acuerdo a la ecuacién (5.5) y poniendo las condiciones de frontera se
obtienen los valores de las constantes:

A=1750x10%

B =5.228x 10%,

C=1307x107,

Por lo tanto la funcién de masa inicial es.

1.750 x 10°m=23% 0.0l <m < 9,
Wim) = 5.228 x 104m18 9<m«< 25, (5.14)
1.307 x 107m™33 25<m< 64,

Con lo que la masa correspondiente a cada intervalo es:
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2274x105M; 001 <m <9,
9.196 x 10* Mg 9<m<?25,
5.228x 104 My 25 <m < 64.

Por lo que la masa estelar total que resulta de esta FMI para NGC 5461 es:

261 =2.748 X 10° Me.

La Figura (5.1) muestra la grafica de cada una de las tres funciones de masa inicial que se han
obtenido en los parrafos anteriores, suponiendo que los fotones ionizantes provienen unicamente de las
estrellas con masa entre 25 y 64 M. La linea semi-punteada representa la funcion de masa inicial de
Relafio et al.(2002), la curva continua pertenece a la FMI de esta tesis, mientras que la linea de puntos
es la FMI de Salpeter.

Fotones ionizantes de 25 - 64 Mg
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Figura 5.1: Funciones de masa inicial para NGC 5461.
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53 MASA ESTELAR DE NGC 5471 (Q;(25 — 64M )
631 FMIDE RELANO ET AL.

De manera analoga se realiza la estimacion para la masa estelar de NGC 5471, tomando las
mismas funciones de masa inicial y las mismas suposiciones, recordando que el nimero de fotones

ionizantes para esta region es de:

Q¢ (total) s471 = 3.796 x 10%2 fotones s~!.

Por lo tanto utilizando la funcion de masa inicial de Relaiio et al. (2002) de la misma manera, esta
obtiene la forma siguiente:

1.325 x 10m™13 001 <m<0.5,

Wom) = 7.099 x 105m—22 05<m«<1, (5.15)
7.099 x 105m~27 1<m<?25,
9.341 x 10%m~33 25 < m < 64,

Asi tenemos que la masa para cada uno de los intervalos es de;

1.089x 106 Mg 0.01 <m < 0.5,
5.275x 10° Mg 05<sm«<1,
9.072 x 10° Mg 1 <m<25,
3.736 x 10* Mg 25 <m <64,

Por lo que la masa estelar total es de:

3471 = 2561 X 105 M.

total
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5.3.2 APORTACION EN ESTA TESIS A LA FUNCION DE MASA
INICIAL PARA EL INTERVALODE 9- 25 M,

.

Tomamos ahora la siguiente funcién de masa inicial, la cual se escribe aqui ya con los valores
obtenidos para sus constantes de acuerdo a las condiciones de frontera, a la cantidad de fotones
ionizantes de esta nebulosa y con la suposicion de que estos fotones son producidos por las estrellas
con masa entre 25 y 64 M. Asi:

5291 x 10°m~"3 0.01 <m < 0.5,
2836 x 10°m—22 05<m«<],
W(m) = 2.836 x 10°m—27 1<m<9, (5.16)
3.925x10°m™"8 9<m<25,
9.341 x 106m™33 25 <m < 64,

Por lo que la masa para cada intervalo es:

4352x10° My 001 <m <0.5,
2.108 x 10° Mg 05<m«<],
3.181x10° My 1<m<9,
6.904 x 10* M, 9<m«<?25,
3.764 x 10* Mg 25 <m < 64,

Se tiene entonces que la masa estelar total de acuerdo a esta funcion de masa inicial es de:

M347! = 1.071 X 10° Mo,

5.3.3 FMIDE SALPETER.

Por ultimo la funcion de masa inicial tomando para el intervalo 0.01 < m < 9 la FMI de Salpeter
para NGC 5471 es:
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1.251 x 10°m=23% 001 <m <9, ,
W(m) = < 3.736x 104m™'* 9<m <25, (5.17)
9.341 x 105m~33 25 <m < 64,

Entonces la masa para cada intervalo es:

1.626 x106 0.01 <m <9,
6.572 x 104 9<m<25,
3.736 x10* 25 < m < 64,

Asi la masa estelar total de acuerdo a esta FMI es de:

3471 = 1.729 X 105 M.

La Figura (5.2) muestra las funciones de masa inicial de NGC 5471; la linea semi-punteada
corresponde a la FMI de Relaiio et al.(2002), la curva continua muestra la funcién de masa inicial
obtenida en esta tesis y por altimo, la linea punteada representa la FMI de Salpeter. Todas estas
corresponden a la suposicion de que los fotones ionizantes provienen de las estrellas con masa entre 25
y 64 M [o})

Fotones ionizantes de 25 - 64 Mg
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Figura 5.2: Funciones de masa inicial para NGC 5471.
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54 MASA ESTELAR DE NGC 5461 (Q;(9 — 64M )

La siguiente consideracion es suponer que los fotones ionizantes provienen de las estrellas con
masa entre 9 y 64 masas solares en ambas regiones con lo que la masa por intervalo y por lo tanto la
total se modificara. Asi para NGC 5461, con la suposicion mencionada anteriormente, tenemos que
considerar ahora los dos tltimos intervalos de la FMI para obtener los valores de las constantes:

5.313 x 10%2 fotones s = [ Dm~3(3x10%m>%)dm + [, Em=>3(3 x 103m>®)dm.  (5.18)
Resolviendo esta ecuacion resulta la siguiente relacion entre Dy E :
D = 3.265 x 10° — [£(0.022). (5.19)
Aplicando tas condiciones de frontera y sustituyendo la ecuacion anterior, en estas se obtiene:
A =6772x103%,
B =3.629 x 103,
C =3.629x 105,

D =5.023 x 104,

E =1.256x10".
Por lo que la FMI queda como:
6.772 x 105m13 001 <m<0.)5,
3.629 x10°m—22 05<m«<]1,
W(m) = 3.629 x 10°m=27 1<m<9, (5.20)
5.023 x 104m—18 9<m«< 25,
1.256 x 107m=33 25 <m < 64,
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Realizamos ahora el calculo de la masa estelar total con la integral mencionada en la ecuacion
(5.11), por lo tanto la masa para cada intervalo de esta FMI es:

5.657x10° Mgz 0.01 <m < 0.5,
2.696 x 10° Mg 05<sm«<,
4.072x10° My 1<m«<9,
8.835 x 10% Mg 9<m <25,
5.024 x 10¢ M 25<m < 64,

Por lo tanto la masa estelar total de NGC 5461 de acuerdo a esta FMI es:

M3sist — 1,381 X 10° Mo.

Con la misma suposicion se tiene que la FMI de Salpeter (m < 9M ) para NGC 5461 es:

1.682x 10°m™23% 001 <m <9,
Wim) = 5.023 x 104m~18 9 <m <25, (5.21)
1.256 x 107m—33 25 <m < 64.

Con lo que la masa correspondiente a cada intervalo es:

2.186x10% 0.0l <m <9,
8.835 x 10* 9<m<25,
5.024x 10* 25 <m < 64.

Por lo que la masa estelar total que resulta de esta FMI para NGC 5461 es:

461 — 2325 X 10 M.

En la figura (5.3) se muestran las funciones de masa anteriores dejando como referencia la FMI de
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Relaiio et al.(2002), que es la linea semi-punteada, la continua pertenece a la FMI obtenida en esta
tesis y la linea punteada corresponde a la funcion de masa inicial de Salpeter. Estas FMI’s son
obtenidas con el supuesto de que los fotones ionizantes provienen de las estrellas con masa entre 9 y
64 Mo.

Fotones ionizantes de 9 - 64 M.

»

. Iogio (l}jm)) .

ot

-y

50 80

s

0 e dd (M)

Figura 5.3: Funciones da masa inical para NGC 5461.

55 MASA ESTELAR DE NGC 5471 (Q5(9 — 64M))

Tomando las mismas consideraciones y realizando ahora el mismo procedimiento para la region
NGC 5471 tenemos que la funcidon de masa inicial de esta tesis es:

4.833 x 10°m—13 001 <m <0.5,
2.589 x 103m—22 0.5<m«<]l,
W(im) = 2.589 x 103m—27 1<m<9, (5.22)
3.585x 104m~18 9<m<25,
8.962 x 10°m =33 25 < m < 64.

TESS COV
—er- FALLA DE ORIGEN |




Por lo que la masa para cada intervalo es:

3.973 x 10° Mo
1.924 x 105 Mg
2.905 x 10° Mo
6.306 x 10* Mo
3.585 x 104 Mg

0.01 <=m<0.5,
05<m<1,
1<m<?9,
9<m <285,

25 <m < 64.

Se tiene entonces que la masa estelar total de acuerdo a esta funcion de masa inicial es de:

M3471L = 9,791 X 10° M.

Por ultimo la funcién de masa inicial de Salpeter (m < 9Mg) para NGC 5471 es:

1.2x10°m™23% 0,01 <m <9,

W(m) = 3.585x 104m~1#
8.962 x 106m™33

Entonces la masa para cada intervalo es:

1.559 x 106
6.306 x 104
3.585 x 10*

9<m<25, (5.23)
25 <m < 64.

001 <m<9,

9<m<?25,

25 < m < 64.

Asi la masa estelar total de acuerdo a esta FMI es de:

M 3371 = 1,658 X 105 Mo.

A continuacion, en la figura (5.4), se muestra la grafica de estas tres ultimas funciones de masa
inicial que han sido obtenidas, dejando como referencia la funcién de masa inicial de Relafio et al.
como la linea semi-punteada, la curva continua corresponde a la FMI de esta tesis y la linea punteada

corresponde a la FMI de Salpeter (m < 9M).
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Figura 5.4: Funciones de masa inicial para NGC 5471,
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CAPITULO 6

6.1 MASA ESTELAR DE NGC 346 A PARTIR DE Hea.

En el Capitulo 3 se encontr6 la masa estelar de NGC 346 a partir de la observacion directa de
estrellas. En este capitulo se obtendra la masa estelar a partir de la intensidad de la emision de Ha
producida por la region H 11 asociada al comulo estelar. El cociente entre las dos determinaciones
puede servir para corregir las estimaciones de las masas estelares de NGC 5461 y NGC 5471
obtenidas a partir de la intensidad de la emision de Ha producidas por sus regiones H II
correspondientes.

Los datos tomados para esta estimacion son del articulo de Kennicutt (1984). Asi, como en el caso .
de NGC 5461 y NGC 5471, calculamos el nimero total de fotones ionizantes con la relacion:

0

Q5 = LU0 LI (Ha). 6.1)

La luminosidad en Ha, deacuerdo con las observaciones de Kennicutt (1984 ), para NGC 346 es:
L(Ha) = 6 x 103 ergsls,

utilizando este valor en la ecuacion (6.1), se obtiene que:

Q) = 4.555x10%,
Utilizando la relacion obtenida en esta tesis para el nimero de fotones ionizantes en funcion de la

masa estelar se obtiene el namero total de fotones ionizantes de NGC 346:

Qi(m) =3 x 10¥3m383, 6.2)
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6.2 MASA ESTELAR DE NGC 346 (Q;(25 - 64M )

Ahora, aplicando la funcién de masa inicial de Relafio et al. (2002), como en los casos del capitulo
anterior, se obtiene la siguiente FMI ya después de realizar todos los calculos:

1.589 x 10%m 13 0.01 <m < 0.5,
8.519x 103m—22 05<m<1
‘W(m) = - ’ 6.3
() 8.519 x 103m~27 1<m<2S, 63
1.121 x 103m 33 25<m < 64.

Con lo que la masa para cada intervalo es:

1.306 x 10* Mo 0.01 <m < 0.5,
6329x10°Mp  05<m <1,
1.089 x 10* Mo 1<m <25,
4484 x102My  25<m < 64.

La masa total, segun esta funcion de masa inicial para NGC 346 es:

M3, = 3.073 X 10* Mo 6.4)

Utilizando, ahora, la funcién de masa inicial que se ha encontrado en esta tesis considerando el
intervalo de masa de 9 a 25 M, y considerando que los fotones ionizantes provienen de las estrellas
con masa entre 25 y 64 M, se tiene la siguiente FMI:

6.044 x 103m 13 001 <m <05,
3.239x103m—22 05<m«<],
W(in) = 3.239 x 103m—27 1<m<09, (6.5)
4.484 x 102m™'8 9<m<2S,
1.121 x 103m 33 25<m < 64.
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La masa por intervalo es entonces:

4968 x10° My 0.01 <m<0.5,
2.407 x 10° M, 0S5<m«<l],
3.631 x10° M, 1<m<9,
7.887 x 102 M, 9 < m< 25,
4.484 x 103 Mg 25 < m < 64,

Con lo que la masa total es:

346, — 1,224 X 10 Mo. (6.6)

Por ultimo la funcion de masa inicial de Salpeter (m < 9M;), considerando solamente las estrellas
con masa entre 25 y 64 Mo como causantes de los fotones ionizantes, resulta ser:

1.501 x10°m=23%5 001 <m <9,
W(m) = 4.484 x 10%2m~18 9<m <25, (6.7)
1.121 x 10°m=33% 25 <m < 64,

Con lo que la masa para cada intervalo es:

1.951x10° My 0.01 <m <9,
7.887 x 102 M, 9 < m<25,
4.484x102 M, 25<m<64

La masa total es entonces.

M346, = 2.075 X 10* M. (6.8)

Se muestra a continuacion la grafica con las tres diferentes funciones de masa inicial que se han
encontrado en los parrafos anteriores; la curva semipunteada representa la FMI de Relafio et al. la

curva continua pertenece a la FMI desarrollada en esta tesis, y por dltimo la linea de puntos es de la
FMI de Salpeter. Ver grafica (6.1)
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Figura 6.1: Funciones de masa inicial para NGC 346

6.3 MASA ESTELAR DE NGC 346 (Q;(9 — 64M )

La siguiente consideracion es decir que los fotones ionizantes provienen, en las funciones de masa

inicial de esta tesis y en la de Salpeter (m < 9M¢), de las estrellas con masa entre 9 y 64 M, de esta
manera la primera funcién de masa es:

5.432x 103m™13 0.01 <m < 0.5,
2911 x103m~%2 05<m<]1,
Y(m) = 2911 x 103m™27 1<m<?9, (6.9)
4,029 x 10%2m-'#8 9<m< 25,
9.588 x 10*m~33 25 <m< 64,

Con lo que la masa para cada intervalo es:
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4.465x10° My 001 <m < 0.5,
2.163 x 103 Mg 05<m«<l,
2.266 x 10° Mg 1<m«<9,
7.087 x 102 M, 9<m<?25,
3.864 x 102 Mg 25 < m < 64.

Resultando una masa total de:

M3, = 1.098 X 10° Mo, (6.10)

Por otro lado la funcion de masa inicial de Salpeter (in < 9M) es:

1.349x 10°m~23% 0.01 <m <9,
Win) = 4.029 x 102m™1# 9<m<25, 6.11)
9.588 x 104m=35 25 <m < 64.

Por lo que la masa por intervalo es:

1.753x10° My 0.01 <m <9,
7.087x 102 Mg 9<m< 25,
3.835x 102 Mg 25 <m < 64,

Por lo que la masa estelar total que resulta de esta FMI para NGC 346 es:

M3, — 1.862 X 104 Mo.

En la Figura (6.2) se muestra la grafica de las funciones da masa inicial respectivas a los parrafos
anteriores, ponemos como referencia de nuevo la FMI de Relaiio et al.(2002) sefialada como la linea

-74 -



semipunteada, la curva de puntos corresponde a la FMI de Salpeter y por ultimo la linea continua
corresponde a la FMI de esta tesis.

Fotones ionizantes de 9 - 64Mg
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Figura 6.2: Funcienes de masa inicial para NGC 346

COMPARACIONES

Por otro lado, en el Capitulo 3, se ha obtenido la masa para esta nebulosa utilizando las tres
funciones de masa, esto servira para realizar un ajuste pues la masa obtenida en dicho capitulo es con
base en datos observados de las estrellas de esta nebulosa.

Realizando un cociente entre los valores obtenidos con las FMI’s del capitulo 3 y la masa obtenida
en el presente capitulo, bajo las dos diferentes consideraciones de los fotones ionizantes, se obtendra el
factor de correccion el cual se aplicara para las otras dos nebulosas.

Ahora bien, la masa estelar total de NGC 346 de acuerdo con el capitulo 3 para cada una de las
tres diferentes funciones de masa inicial es:
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M3 (Cap.3) = 8.29x10*°Mo,

M3% (Cap.3) = 3.32x 10*°Mo,

tesis

M (Cap.3) = 5.57x 10*°Mo.

Salpeter

La masa estelar total de NGC 346, con base en su emision en Ha y considerando que los fotones
ionizantes provienen de las estrellas con masa entre 25 y 64 M, de acuerdo con cada una de las
funciones de masa inicial es:

M3 (*Q88) = 3.073 x 10* Mo,

M346 (+0s1y = 1.224 x 10* M,

tesis

M3 (+08) = 2.075 x 104 Mo,

Salpeter

Mientras que considerando que los fotones ionizantes provienen de llas estrellas con masa entre 9 y
64 Mg es,
para las funciones de masa inicial de esta tesis y la de Salpeter:

M348 (+ 054y = 1.098 x 10* M,

tesis

M%:fpclcr(‘gg“) = 1.862 x ]04 MG)-

Realizando el cociente:

£ = MYS . (Cap.3)
Muhx(o8)
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donde FMI X se refiere a alguna funcion de masa en particular siempre y cuando se tome la misma
en los dos factores del cociente, se obtiene un factor de correccion &; = 2.7. Mientras que realizando
el cociente correspondiente a la consideracion sobre los fotones ionizantes provenientes de estrellas
con masa entre 9y 64 Mg, se obtiene un factor de &, = 3.

Ahora bien, lo siguiente es aplicar esta correcion a las regiones NGC 5461 y NGC 5471. Asila
masa estelar total para NGC 5461 de acuerdo con las diferentes funciones de masa inicial es:

Funcién de Masa Inicial NGC 5461 | NGC 5471
Relaiio et al. 3.584 x 10° | 2.561 x 106
Tesis (Q*(25 - 64Mg)) | 1.428 x 106 | 1.071 x 106
Salpeter (Q*(25 - 64M)) | 2.748 x 10 | 1.729 x 10¢
Tesis (Q*(9 - 64My)) 1.381 x 10% | 9.791 x 103
Salpeter (Q*(9 - 64Mg)) | 2.325 x 10 | 1.658 x 106
Correcciones
Correccion (&) Relaiio et al | 9.677 x 106 | 6,915 x 10¢
Correccién (&,) Tesis 3.856 x 10° | 2,892 x 10¢
Correccion (£2) Tesis 4.143 x 106 {2,937 x 105
Correccion (&,) Salpeter | 7.419 x 106 | 4.668 x 106
Correccion (£2) Salpeter | 6,975 x 10% | 4.974 x 10

De acuerdo con lo anterior podemos decir que la masa estelar calculada con base en la emision de
Ha de la region H II asociada al cimulo estelar es menor que la calculada con observaciones directas
de sus estrellas por un factor de 3 aproximadamente, lo cual parece ser importante en el calculo de la
masa de los objetos celestes.
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CONCLUSIONES

En el trancurso de esta tesis se encontraron los siguientes resultados:

MASA ESTELAR

Para NGC 346, en el capitulo 3, con base en las observaciones directas de estrellas, se encontrd

que la masa estelar bajo diferentes funciones de masa inicial es:

Funcién de Masa Inicial | Masa estelar total
Relafio et al. (2002) 8.290 x 104
Tesis 3.322x 104
Salpeter 5.570 x 10*

En los capitulos 5 y 6 se encontré la masa estelar de NGC 5461, 5471 y 346 con base en su
emision en H, y de acuerdo a diferentes funciones de masa inicial, estos resultados se citan a

continuacion:

Objeto / FMI

Relaiio et al. (2002) | Tesis (2002)

Fotones ionizantes de 25 — 64M,

Salpeter (1959)

NGC 5461 3.584 x 105M 1.428 x 105M, | 2.748 x 10°M,
NGC 5471 2.561 x 105M g 1.071 x 105M, | 1.729 x 10°M,
NGC 346 3.073 x 10°Mo 1.224 x 10*M 1 2.075 x 10°M,

Fotones ionizantes de 9 — 64M

NGC 5461 —— 1.381 x 10M, | 2.325 x 10°M,
NGC 5471 —— 9.791 x 10°M, | 1.658 x 10°M,
NGC 346 - 1.098 x 10°M¢, | 1.862 x 10*M¢,




MASA GASEOSA

Con respecto a la masa gaseosa de las regiones H Il estudiadas en esta tesis los resultados son:

NGC 346

Masa ionizada

3.74x 10°Mg

NGC 346

Masa Neutra

7.5x10°Mg

Para NGC 5461 y NGC 5471 los resultados de masa ionizada son:

Objeto / Modelo | Israel et al. (1975) | Kennicutt (1984) | Luridiana et al. (2001) | Viallefond et al. (1981)
NGC 5461 (rms) | 2.96 x 10°'M 6 x 10°Mg 3.25x10"M, 4.61 x 10'M¢
NGC 5461 (FL) _—— 8.5x10°Mg 1.67 x 105M¢ -

NGC 5471 (rms) 3 x 105M¢g 9 x 10°M, - 1.15x 10'Mg
NGC 5471 (FL) _—— 2.7 x 105M ¢, - -——-

La masa de Hidrégeno neutro para NGC 5461 y NHGC 5471 es:

Viallefond et al. (1981)

£STA TESIS N SALY
DE LA BIBLICTEGS

Objeto / Modelo | Allen et al. (1978)
NGC 5461 1.49 x 10"M, 2.5x10°Mq
NGC 5471 3.82x 10"M 8.6 x 10'Mg
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Con lo que, tomando en cuenta la contribucion del helio, la masa neutra sera:

Objeto / Modelo | Allen et al. (1978) | Viallefond et al. (1981)
NGC 5461 1.967 x 10'Mo 3.300x 10'M¢
NGC 5471 5.042 x 10°'Mo 1.135 x 108M

La masa de hidrogeno molecular de NGC 5461 y NGC 5471 se cita a continuacion:

Region Masa molecular
NGC 5461
Método (ETL) 4x0"'Mg

Empirico (NRAO) | 1.5x 10°M,
Empirico (OVRO) | 6.0 x 105M,

NGC 5471
Empirico (NRAO) | 6.5 x 10M

Promediando la masa estelar, obtenida con los diferentes métodos, para cada una de las regiones
tenemos que la masa estelar total es:

Objeto Masa estelar
NGC 346 |3.191 x 10*M,,
NGC 5461 | 2.293 x 10°M
NGC 5471 | 1.578 x 105M¢,
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La masa gaseosa de las regiones H II, promediando los datos obtenidos para cada caso, es:

Objeto Masa Ionizada | Masa Neutra | Masa Molecular
NGC 346 | 3.74x 10°Mgy | 7.5x10°Mg ———%
NGC 5461 | 1.945 x 10'M | 2.634 x 107M | 2.033 x 107Mg
NGC 5471 | 6.550 x 10°M | 8.196 x 10"My | 6.5 x 105M¢

* Para NGC 346 sc desprecia la contribucion de la masa de gas molecular.

Objeto NGC 346 NGC 5461 NGC 5471
Masa Gaseosa Total || 7.874 x 10°M, | 6.612 x 107M, | 9.501 x 10"M,

Con los resultados anteriores se calculan las eficiencias de formacion estelar haciendo el cociente:

Masa estelar

n:

Masa guscosa

Entonces las eficiencias para cada una de las regiones H 1I estudiadas en esta tesis son:

Objeto Eficiencia n
NGC 346 0.041
NGC 5461 0.035
NGC 5471 0.017

Este resultado implica que cada vez que hay un brote estelar aproximadamente el 3% de la masa
de gas se transforma en estrellas. Probablemente el gas volvera a participar en otro brote estelar en una
escala de tiempo del orden de 100 millones de aiios lo cual indica que el tiempo caracteristico para
reducir la fracion de gas de una galaxia por un factor de dos esta comprendido entre 2 x 10° afios y 3 x

10? afios.
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