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Resumen

En este trabajo se presentan observaciones espectroscópicas de alta y baja

resolución aśı como imágenes directas de la nebulosa NGC 3587. Dichos datos

se obtuvieron en el Observatorio Astronómico Nacional de San Pedro Mártir.

Con estas observaciones se busca estudiar el comportamiento cinemático de

la nebulosa del Búho y explicar la pérdida de masa que ha sufrido su estrella

central.

Las imágenes directas de la nebulosa fueron tomadas con tres filtros di-

ferentes: Hα λ 6565 Å, [NII] λ 6585 Åy [OII] λ 5009 Å. Por otro lado los

espectros de alta y media resolución se obtuvieron en las ĺıneas de Hα y [N II]

con el espectrógrafo de rendija larga MES y el espectrógrafo de baja resolu-

ción Boller & Chivens, respectivamente. Para los espectros de alta resolución

se obtuvieron un total de 12 posiciones diferentes a través de la nebulosa.

Los espectros de media resolución se obtuvieron en dos posiciones diferentes,

una cruzando la estrella central de la nebulosa y la otra fuera de ella.

Las imágenes directas y los espectros se redujeron empleando el paquete

astronómico IRAF. Los espectros fueron corregidos en velocidad para traba-

jar en un sistema de referencia heliocéntrico. Una vez que los espectros de

alta resolución fueron calibrados en longitud de onda, fue posible calcular la

velocidad de expansión de las cáscaras principales de la nebulosa y se en-

contró que la velocidad para la cáscara interna es de 22 km s−1 para Hα y de

35 km s−1 para [NII] y para la cáscara externa se encontró que la velocidad

es de 18.5 km s−1 para Hα y de 34 km s−1 para [NII]. También se calculó la

velocidad sistémica de la nebulosa teniendo como resultado una velocidad de

3 km s−1.

Los espectros de media resolución fueron calibrados en longitud de onda

y flujo, una vez que se realizó esta calibración fue posible obtener el espectro

unidimensional de la nebulosa y de la estrella central.

La edad cinemática de la nebulosa se calculó a partir de la velocidad de

expansión del [N II]. Se encontró que la edad cinemática de la cáscara interna



es de 9297 años, mientras que la edad de la cáscara externa es de 12680 años.

Para conocer la estructura a gran escala de la nebulosa se generaron

diagramas posición-posición-velocidad en Hα y [NII] a partir de los espectros

de alta resolución. Uno de los resultados interestantes de estos mapas es

que la región interna de menor densidad (ojos del Búho) aparecen también

en [N II] aunque solamente en la región azul a velocidades de −25 km s−1

reportado por primera vez en este trabajo. Con estos mismos espectros el fue

posible generar un modelo 3D de la nebulosa usando el código hidrodinámico

Shape, con el que se encontró que la región interna y de menor densidad en la

nebulosa presenta una estructura multipolar y no una simetŕıa bipolar como

varios autores la hab́ıan interpretado.
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4.1. Ĺıneas de emisión de la nebulosa en Hα y [NII] . . . . . . . . . 38

4.2. Posiciones de la rendija sobre la nebulosa NGC 3587 . . . . . 40
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1
Introducción

En esta tesis se propone hacer un estudio exhaustivo de la nebulosa del

Búho, para estudiar su comportamiento cinemático y explicar la pérdida de

masa que ha sufrido su estrella central. Se busca calcular la edad cinemática

de cada componente de la nebulosa, determinar la velocidad sistémica y la

velocidad expansión.

Nuestro trabajo consiste en emplear datos de espectroscoṕıa de alta re-

solución que cubren por completo la nebulosa. Se incluirá espectroscoṕıa de

baja resolución que ayudará a entender la condición f́ısica de la nebulosa y de

su estrella central. El estudio se complementará con datos de imagen directa,

que combinados con la espectroscoṕıa nos ayudaran determinar la estructura

3-D y entender su evolución dinámica. Para poder explicar el trabajo reali-

zado en esta tesis se presentan a continuación algunos conceptos sobre las

nebulosas planetarias.

Las nebulosas planetarias (NPs) son el resultado de la eyección de las

capas exteriores de estrellas que se encuentra en la última etapa evolutiva

(enanas blancas) con masas entre 0.8 y 8 M⊙. El material eyectado es ioni-

zado y excitado por la radiación ultravioleta de la enana blanca, provocando

que el material brille de una manera espectacular mostrando múltiples morfo-

loǵıas. Por medio del estudio espectróscopico del gas de las NPs se encuentra

la abundanacia de los elementos que conforman el material. Con esta infor-

mación se puede inferir la historia del procesamiento nuclear que ocurrió en

el interior de su estrella progenitora en cada una de sus fases evolutivas.
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También gracias a estos elementos tenemos información sobre la composi-

ción qúımica del medio interestelar y, aún más, se pueden inferir los efectos

que estos procesos tienen sobre la evolución qúımica de la Galaxia.

1.1. Antecedentes

La primera NP fue observada por el astrónomo fránces Charles Messier

en 1764, quien observó una nube de gas difusa en el cielo y le asignó el

número 27 en su catálogo de objetos nebulares. La versión final del catálogo

Messier, del año 1784, inclúıa cuatro nebulosas planetarias: M27 (nebulosa de

la mancuerna), M57 (nebulosa del anillo), M76 y M97 (nebulosa del Búho).

La figura 1.1 muestra estas 4 espectaculares NPs observadas con el Telescopio

Espacial Hubble. En el mismo catálogo se identificaron otros objetos como

galaxias y cúmulos estelares.

M 97M 27 M 57 M 76

Figura 1.1: Catálogo Messier. Primeras nebulosas planetarias catalogadas.

William Herschel (1791) identificó estas nubes difusas de gas como objetos

nebulares verdosos (ahora se sabe que el color verdoso se debe a la emisión

de luz proveniente de los átomos de óxigeno dos veces ionizado en la longitud

de onda de 5007Å). Como estos objetos le recordaban a los planetas Urano y

Neptuno, propuso llamarlas Nebulosas Planetarias: nebulosa porque el objeto

observado correspond́ıa a una fuente difusa y planetaria debido a que se

asemejaba a un planeta.

Años más tarde, Herschel mediante sus observaciones notó que el objeto

central era una estrella.En 1887, las NPs fueron catalogadas en el ”New

General Catalog of Clusters and Nebulae (NGC)” por su apariencia difusa.
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En la actualidad a estos objetos se les sigue llamando NPs aunque no tienen

ninguna relación con los planetas.

La tasa de formación de la nebulosas planetarias fue calculada por Abell y

Goldreich (1966), quienes tomaron el número total de NPs de nuestra galaxia

como 6×104, valor estimado por Shklovsky (1956), y un tiempo de vida de

2×104 años, encontrando una tasa de formación de 3 NPs por año. Este valor

es del mismo orden de estrellas que dejan la secuencia principal, por lo que los

autores sugieren que todas las estrellas de baja masa pasarán por la etapa de

NPs. A la fecha, en nuestra galaxia hay cerca de 3000 NPs entre confirmadas

y probables (Acker et al. 1992-1996, Miszalski et al. 2008). Sin embargo, este

número es incierto ya que muchas de las nebulosas planetarias no se han

podido detectar debido a la extinción interestelar en el plano galáctico y a

que no se pueden observar en longitudes de onda del visible. Se ha estimado

que la cantidad de NPs en nuestra galaxia debeŕıa ser alrededor de 6000

nebulosas (De Marco & Moe 2005, Frew 2008).

Para entender como una estrella puede llegar a la fase de nebulosa plane-

taria debemos conocer los caminos recorridos durante sus procesos evolutivos.

De acuerdo al modelo estándar de la astrof́ısica estelar, se conoce que una

vez que se ha formado una estrella pasará por varias fases evolutivas. En

este caṕıtulo se dará un resumen general de la fases de secuencia principal y

post-secuencia principal para estrellas parecidas a nuestro Sol.

1.2. Diagramas Hertzprung-Russell

Para hablar de las fases evolutivas de una estrella es necesario introduccir

el concepto de Diagrama Hertzprung-Russell o en su forma abreviada Diagra-

ma H-R. En 1911 el astrónomo danés Ejnar Hertzprung generó una relación

gráfica entre la magnitud absoluta1 de las estrellas (eje vertical) contra el

color de las mismas (eje horizontal). Por otro lado, en 1913, el astrónomo

estadounidense Henry Norris Russell utilizó la clasificacón espectral de las

estrellas para relacionarla con su magnitud absoluta. Estas gráficas generan

el conocido Diagrama H-R, en donde se encuentra que las estrellas no están

1La magnitud absoluta es la medida del brillo intŕınseco de una estrella, la cual se

define como la magnitud aparante medida a una distancia de 10 pc (1pc = 3.08×1016m).
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distribuidas de manera uniforme a lo largo de todo el diagrama, como se es-

peraŕıa, ya que las estrellas vaŕıan en tamaño, luminosidad2 y temperatura.

Lo que se obtiene en su lugar son regiones localizadas de estrellas es decir,

existe una relación entre la temperatura y la luminosidad de una estrella que

no es aleatoria, sino que parece caer en diferentes grupos (figura 1.2).

Figura 1.2: Ejemplo de diagrama H-R.

En la figura 1.2 podemos ver que el primer grupo, que va de la esquina

superior izquierda a la esquina inferior derecha, se conoce como Secuencia

Principal, (SP). Las estrellas pasan la mayor parte de su vida en esta zona

transformando hidrógeno (H) en helio (He) en el interior de su núcleo. Los

siguientes dos grupos se originan cuando las estrellas han agotado su com-

bustible nuclear inicial, el hidrógeno. Dichas secuencias son la rama de las

gigantes rojas y la rama de las super gigantes rojas. En estas zonas se encuen-

tran estrellas ya evolucionadas que presentan altas luminosidades. Por último

se encuentra la zona de las enanas blancas, las cuales son estrellas incapaces

de seguir generando enerǵıa termonuclear. Estas estrellas se irán contrayendo

2Luminosidad es la cantidad de enerǵıa que sale de la estrella por unidad de tiempo
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y pasarán el resto de su vida enfriándose hasta llegar a lo que se conoce como

una enana negra. En conclusión, la figura 1.2 es una representación gráfica

que relaciona la luminosidad absoluta de una estrella en escala logaŕıtmica

(log L) y su temperatura superficial efectiva (Log T ), o equivalentemente, su

magnitud absoluta con su tipo espectral. Basándonos en el diagrama H-R

se presenta una breve descripción de estas etapas evolutivas de las estrellas,

empezando por la SP.

1.3. Secuencia Principal

El nacimiento de una estrella comienza cuando una nube molecular fŕıa

se fragmenta y colapsa gravitacionalmente. A medida que cada fragmento se

colapsa la mitad de la enerǵıa gravitacional ganada se utiliza para aumen-

tar la temperatura interna del fragmento y la enerǵıa restante se irradia al

espacio. Cuando la masa en colapso aumenta su temperatura lo suficiente

iniciará la combustión de hidrógeno3 en el núcleo de la estrella dando lugar

al nacimiento de una estrella. Al iniciar las reacciones termonucleares la es-

trella deja de colapsarse y llega al equilibrio en donde la presión ejercida por

la generación de enerǵıa balancea los efectos de la gravedad (llamado equili-

brio hidrostático). La estrella se encontrará ahora en la Secuencia Principal

donde pasará la mayor parte de su vida (Bradley W. & Ostlie, D. A. 2007),

siendo una de las etapas más largas de la evolución estelar, donde las estrellas

comienzan a transformar átomos de hidrógeno en átomos de helio.

Una estrella de baja masa (menor masa que una masa solar, 1 M⊙
4) es-

tará convirtiendo 4 núcleos de H en un núcleo de He, a través de la llamada

cadena protón-protón, es importante mencionar que esta cadena toma im-

portancia en estrellas con masas tipo solar o menores. El primer paso en

esta cadena es fusionar dos núcleos de H en un deuterio5, liberando aśı un

positrón y un neutrino, al transformar un protón en un neutrón. El positrón

resultante de esta reacción se aniquila inmediatamente con un electrón y su

3El hidrógeno es el principal elemento del cual esta formado una estrella al nacer.
4M⊙ = 1.989 × 1033 g
5El núcleo del deuterio está formado por un protón y un neutrón. Cuando el deuterio

pierde su electrón, el ión resultante recibe el nombre de deuterón.
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masa se convierte en enerǵıa liberada mediante dos fotones gama. Tras di-

cha reacción el deuterio producido se puede fusionar con otro hidrógeno para

generar un isótopo de helio (3He).

1H + 1H → 2D + e+ + ν
2D + 1H → 3He + γ
3He + 3He→ 4He + 21H

(1.1)

Esta cadena depende de la temperatura, sucediendo a temperaturas en-

tre 107 − 1,4 × 107 K. Arriba de estas temperaturas encontramos al ciclo

carbono-nitrgeno-oxgeno(CNO) que se desarrolla principalmente en estrellas

con masas superior a 1.2M⊙, el cual se enciende con temperaturas cercanas a

1,5× 107 K y se vuelve más efectivo alrededor de los 3×107 - 4×107 K. Este

ciclo consiste en transformar cuatro núcleos de hidrógeno en uno de helio,

utilizando como catalizadores el carbono, nitrógeno y ox́ıgeno mediante las

siguientes reacciones:

12C + 1H → 13N + γ
13N + 13C → e+ + νe
13C + 1H → 14N + γ
14N + 1C → 15O + γ
15O + 15N → e+ + νe
15N + 1H → 12O + 4He

(1.2)

Estos procesos son muy estables por lo que las estrellas durante la SP

conservan condiciones estables de luminosidad y temperatura.

El tiempo de vida de una estrella de la SP depende fuertemente de la

masa inicial de la estrella. La figura 1.3 presenta los tiempos de vida en

SP para diferentes estrellas, por ejemplo, una estrella de 1 M⊙ pasará 1010

años en la SP, mientras que una estrella masiva de 15 M⊙ solo estará en

SP 107 años. Dicho de otra manera, estrellas muy masivas se encontrarán

en la SP durante tiempos más cortos que las menos masivas, por lo que es

más probable encontrar estrellas en la parte inferior derecha de la SP que

en la zona superior izquierda donde se encuentra menos pobalada. La razón

es que mientras más masiva la estrella ésta consumirá más rápidamente su

combustible nuclear que una estrella menos masiva.
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Figura 1.3: Secuencia principal en la evolución estelar

La evolución posterior a la SP tomará diferentes caminos dependiendo de

la masa de las estrellas, en este sentido las estrellas se dividen en estrellas

de baja masa (≤0.5M⊙), estrellas de masa intermedia (0.5 ≤ M⊙ ≤ 8.0) y

estrellas masivas (≥ 9.0M⊙). Una vez que la estrella haya consumido todo el

H en su núcleo, éste comienza a contraerse para aumentar su temperatura y

continuar con las reacciones termonucleares de He a elementos más pesados

(C, O). En este punto la estrella saldrá de la SP. Nos concentraremos en la

evolución de una estrella tipo solar que tendrá una evolución hacia la etapa

de nebulosa planetaria ya que las estrellas más masivas que el Sol (de 10 a

60 veces la masa del Sol) terminan sus vidas como supernovas.
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1.4. Evolución Post-secuencia principal

Una vez que se agota el H en el núcleo de la estrella, la producción de

enerǵıa nuclear cesa y el núcleo de la estrella comienza a contraerse gravi-

tacionalmente convirtiéndose en un núcleo degenerado6 de He, mientras las

capas exteriores se expanden (debido a que su presión interna es mayor que

la fuerza de gravedad) hasta 100 veces su tamaño actual, su temperatura su-

perficial disminuye. En ese momento inicia el quemado de H en una cáscara

alrededor del núcleo de He. La estrella evolucionará rápidamente y sale de

la secuencia principal dirigiéndose hacia la Rama de Gigante Roja (RGB7

por sus siglas en inglés). En esta fase evolutiva la estrella es ahora grande,

luminosa y pierde sus capas exteriores en forma de un extenso viento estelar,

puede perder hasta 10−5 M⊙ por año (Carroll 1996).

❊
Flash He

AGB

Figura 1.4: Diagrama H-R para una estrella de 1 M⊙

El núcleo se sigue contrayendo y degenerando hasta alcanzar una tem-

peratura suficiente (alrededor de 100 millones de grados) para empezar las

6En un gas degenerado la presión sólo depende de la densidad y no de la temperatura,

contrario al caso de gas ideal PV=nkT
7Red Giant Branch (RGB)



1.4. Evolución Post-secuencia principal 9

nuevas reacciones termonucleares (quema de He en elementos más pesados

como el nitrógeno, carbono y ox́ıgeno.). El He se transforma en C en la reac-

ción llamada proceso triple alfa, llamada aśı porque se necesitan tres núcleos

de He para formar C:

4He+4 He←→8 Be
8Be+4 He←→12 C + γ + 7.367MeV

(1.3)

la enerǵıa neta liberada en este proceso es de 7.367 MeV. A su vez el C se

puede fusionar con He para formar un núcleo de O por medio de la reacción:

12C +4 He←→16 O + γ (1.4)

El proceso triple alfa calentará aún más el núcleo y las reacciones de

fusión se acelerarán aumentando la temperatura central de la estrella. Como

estamos en presencia de un núcleo degenerado la estrella no se expandirá y

seguirá quemando He en C aumentando por mucho su temperatura central

provocando que el encendido de He en el núcleo sea de una manera explosiva,

llamado el “Flash de helio”, lo que provocará un aumento en la luminosidad.

Durante esta etapa la estrella expulsa al espacio grandes cantidades de masa

y empieza a moverse de regreso a la secuencia principal, como se ve en la

figura 1.4. Conforme se agota el He en el núcleo, las capas exteriores se

expanden una vez más. La estrella se mueve ahora hacia la Rama Asintótica

de Gigantes (AGB por sus sigla en inglés8), esta rama se representa en la

figura 1.4 como una ĺınea horizontal creciendo hacia la izquierda del diagrama

(hacia temperaturas más grandes). En esta fase la estrella ha agotado todo

el combustible de He en el núcleo y sigue quemando He en una cáscara

alrededor del núcleo, que es la reponsable de proporcionar la luminosidad a la

estrella. Una vez agotado el He en la cáscara,la estrella se contrae y aumenta

la temperatura en la cáscara de H provocando que se inicien las reacciones

de quema de H. La capa de He se ve enriquecida con los productos de la

quema de H, aumenta su temperatura debido a la contracción y se enciende

nuevamente el quemado de He, en este momento se expande la capa de H y se

apagan las reacciomes termonucleares en dicha capa. La estrella pasará por

8Asintotic Giant Branch (AGB)
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esta fase de contracción y expansión durante varias ocasiones produciendo

las llamadas “pulsaciones térmicas”; este hecho acelera la pérdida de masa.

La disminución cont́ınua de masa en la estrella implica que la gravedad

superficial disminuya logrando que el material esté menos ligado y la pérdida

de masa se vuelve más importante. La estrella perderá aproximandate 10−7

M⊙ por año en forma de viento estelar, las velocidades de expansión del viento

son de 10 – 15 km s−1. Se cree que al final de la AGB se forma un super

viento donde la estrella pierde 10−4 M⊙ por año (Delfosse et al. 1997) una

estrella como el Sol perdeŕıa toda su masa en 10 mil años. En este momento la

estructura de la estrella cambia, el radio disminuye y la temperatura efectiva

aumenta. La tasa de pérdida de masa de la estrella cae a 10−8 M⊙ por año

y la velocidad del viento aumenta de 200 a 2000 km s−1(Perinotto 1989). Al

final, se expulsa toda la envolvente de la estrella y ésta se mueve hacia la

izquierda del diagrama H-R (figura 1.4), las capas de quema de H y de He

se extinguen, baja la luminosidad rápidamente y el objeto central caliente se

enfriará para convertirse en una “enana blanca” con masas t́ıpicas de 0.55

masas solares y tamaño de 0.4 R⊙
9, compuesta de C-O, rodeada por una

capa delgada de residuos de H y He.

La enana blanca continúa perdiendo masa mediante un viento diluido y

rápido. La capa de gas que se expande alrededor de su progenitor es ioniza-

da por la radiación UV de la estrella, convirtiéndo a la envolvente en una

“N ebulosa Planetaria”. La trayectoria que sigue la estrella central de la NP

en el diagrama H-R es un camino en forma de herradura, primero hacia la

izquierda, moviéndose hacia temperaturas más grandes manteniendo la lumi-

nosidad constante, es importante mencionar que la luminosidad constante se

debe a una capa de quema de H o de He alrededor del núcleo de la estrella.

Una vez que este material se agota, ya sea que se incorpore al núcleo o se

pierda por vientos, esta capa se apaga y la luminosidad de la estrella cae, por

lo que la estrella baja a la derecha del diagrama. Al mismo tiempo la nebulo-

sa que se expande a unos 10 o 30 km s−1 , crece en tamaño y gradualmente se

dispersa. Una NP se apaga y desaparece después de algunos 104 - 105 años.

La temperatura caracteŕıstica de estos objetos está dictado por el balance

térmico entre las fuente de calentamiento (ionización) y enfriamiento, como

91 R⊙ = 6,96× 108m
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la emisión de radiación por recombinación o colisiones, que es del orden de

104K.

1.5. Nebulosas planetarias

La temperatura de la enana blanca es capaz de emitir radiación ultravio-

leta, que es absorbida por la envolvente de material neutro que la estrella

perdió, estos fotones arrancan electrones a los átomos del gas de la NP (pro-

ceso llamado fotoionización). Los electrones libres producto de la fotoioniza-

ció se recombinarán con los iones disponibles y emiten luz, lo que hace que

la envolvente de la NP brille de una manera espectacular. Es aqúı donde se

dice que se ha formado una nebulosa planetaria mostrando impresionantes

estructuras morfológicas como lo muestra la figura 1.5.

Figura 1.5: Mosaico de nebulosas planetarias
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Como hemos visto, los átomos de H son los que dominan el estado de las

NPs. Para ionizar el H10 se requiere de fotones de alta enerǵıa, como la que

tiene la radiación UV. Los átomos de He requieren de mayor enerǵıa para

ionizarse, en cambio para O o N se ionizan con radiación de aproximadamente

la misma enerǵıa que la que ioniza el H, ya que tienen similar potencial de

ionización. Entonces,parte de la enerǵıa UV que emiten las estrellas enanas

blancas se transforma en luz de otros colores producida por elementos que

forman los gases de las NPs.

Una de las caracteŕısticas de las NPs son sus bajas densidades11 que es lo

que las distingue de otros objetos. Su baja densidad conduce a excitaciones

de transiciones electrónicas que no se pueden producir en los laboratorios te-

rrestres. A este tipo de transiciones se les denomina “transiciones prohibidas”

(indicando baja probabilidad de transición, se les denota entre parentesis cua-

drados) que corresponden a iones como [O III] (óxigeno dos veces ionizado),

[N II] (nitrógeno una vez ionizado) y [S II] (azufre una vez ionizado). Este

tipo de transiciones se producen colisionalmente12.

Las NPs también presentan ĺıneas de H producidas por recombinación

electrónica; los protones atrapan electrones libres, a este tipo de transiciones

se les denomina “transiciones libre-ligado. El electrón excitado cae en cascada

hasta llegar al estado base, en los saltos de nivel a nivel emite un fotón.

Además del H, las NPs presentan recombinaciones de otros elementos tales

como He y C.

Estas emisiones son las que dan los distintos colores caracteŕısticos a las

NPs, por ejemplo, en el visible, tenemos que el color verde se debe al [O III]

centrado a 5007Å, que corresponde a una transición prohibida siendo una de

las emisiones más intensas en las nebulosas planetarias y se encuentra cerca

de la estrella central ya que requiere enerǵıa UV de mayor enerǵıa. Mientras

[O II] se encuentra en la parte azul del espectro a 3720 Å . El color rojo se

10El Potencial de Ionización del H es de 13.6 eV.
11Las NP presentan densidades en el orden de 103 part́ıculas por cm3. A modo de

comparación, el aire tiene una densidad promedio de 1020 part́ıculas por cm3

12Las ĺıneas excitadas colisionalmente se originan cuando un electrón libre pasa cerca

de un átomo, que ha mantenido la mayor parte de sus electrones intactos, produciendo

una excitación por la transferencia de enerǵıa del electrón al átomo generando entonces

un átomo excitado y liberando un fotón.
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debe a la ĺınea de emisión Hα13 y [N II]. A parte de estas ĺıneas caracteŕısticas

las NPs también presentan ĺıneas de emisión de [Ne IV].

En general, las transiciones antes mencionadas emiten radiación desde

los Rayos X hasta la longitud de onda de radio (Griffiths, M. 2012). En la

figura 1.6 mostramos el espectro caracteŕıstico de la NP NGC 7662.

Figura 1.6: Espectro visible de la nebulosa planetaria NGC 7662

1.5.1. Clasificación

A lo largo de los años se han propuesto clasificaciones generales para agru-

par a aquellas NPs que presentan caracteŕısticas similares. Una de las prime-

ras clasificaciones fue propuesta por Curtis (1918), quien separa a las NPs

en helicoidales, anulares, discos (uniformes y con centros brillantes), amor-

fas y estelares. Clasificaciones posteriores a esta se basan en criterios como

su estructura y morfoloǵıa, por ejemplo, en la clasificación de Vorontsov-

Velyaminov (1934), las NP’s se dividen en 6 grupos, que a su vez se subdivi-

den para tener un total de 11 categoŕıas diferentes:

1. Imagen estelar

13La emisión Hα es una transición del nivel de enerǵıa n = 3 al nivel n = 2 del H, siendo

n = 1 el estado base (n = número cuántico principal).
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2. Disco liso

a) Más brillante en el centro

b) Brillo uniforme

c) Rastros de estructura anular

3. Disco irregular

a) Distribución de brillo muy irregular

b) Rastros de estructura anular

4. Estructura anular

5. Forma irregular, similar a una nebulosa difusa

6. Forma anómala

Algunas NP’s tienen estructuras más complejas y se clasifican como una

combinación de grupos.

Perek & Kohoutek (1967) separan a las NPs en estelares, discos, irregula-

res, anillos y anómalas. Otras maneras de clasificar a las NPs incluyen formas

eĺıpticas, anillos, bipolares, entrelazadas, peculiares, dudosas, circulares y con

forma de mariposa (Greig, 1971; Westerlund & Henize,1967). Greig (1971)

hizo una relación entre la morfoloǵıa de las NPs y otras caracteŕısticas como

el tipo de estrella central y la excitación nebular, concluyendo que existen

principalmente dos grupos de NPs: las NPs tipo B y las tipo C. De acuerdo a

su descripción las NPs tipo B presentan estructuras tubulares o filamentos y

las NPs tipo C tienen un incremento en el brillo central y tienen una aparien-

cia más suave en comparación con las tipo B. En la figura 1.7 se muestran las

diferentes simetŕıas que pueden presentar las nebulosas, que corresponden a

las clases: 0 corresponde a nebulosas sin simetŕıa, 1 a uniaxial, 2 a biaxial,

3 a simetŕıa circular y Z nebulosas que al ser giradas 180 tienen la misma

estructura.

Balick (1987) propuso una clasificación basado en las estructuras que se

pueden observar cerca del centro de la nebulosa, de los halos y la luminosidad

cerca del núcleo de la NP. Está clasficación divide a las nebulosas en clases
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Figura 1.7: Clasificación morfológica propuesta por Greig (1971) acomodada por tipo de

simetŕıa

y tipos. Las clases propuestas por Balick son: a) redonda, b) elptica y c)

mariposa. Mientras que los tipos son: a) temprana, b) media y c) tard́ıa. El

tipo de la nebulosa en esta clasificación depende del borde brillante alrededor

de la estrella central, si la nebulosa presenta un borde brillante cerca de

la estrella central se considera de tipo tard́ıo, mientras que las nebulosas

con borde brillante más lejano sean nebulosa tempranas. En la figura 1.8 se

muestra esquemáticamente la clasificación de las nebulosas, donde de manera

vertical se pueden observar los tipos y de manera horizontal se presentan las

clases.
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Figura 1.8: Clasificación morfológica propuesta por Balick (1987)

Una de las clasificaciones más recientes (Schwarz et al. 1992) agrupa a

las NPs en 5 categoŕıas principales (figura 1.9):

1. Eĺıpticas (e)

2. Bipolares (b)

3. Con simetŕıa de punto (p)

4. Irregulares (i)

5. Estelares (st)

Stanghellini et al. (1993) propuso una clasificación similar, mientras que

Aaquist & Kwok (1996) utilizaron imágenes de radio para generar su clas-

ficación que consiste en nebulosas circulares, eĺıpticas, eĺıpticas abiertas y

con forma de mariposa, la figura 1.10 muestra algunas de las NPs en esta

categoria.
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Figura 1.9: Clasificación morfológica propuesta por Schwarz et al. (1992)

Figura 1.10: Clasificación morfológica de las Nebulosas Planetarias.

La variedad de morfoloǵıas se puede explicar por la interacción del vien-

to rápido con el viento lento (10 km s−1) que sufre la estrella en el fin de
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la AGB, este mecanismo es llamado “Modelo de los vientos en interacción”

(Kwok et al. 1978). El modelo consiste en que el viento rápido choca y com-

prime el material eyectado en la fase de gigante roja, creando un cáscaron

brillante que se expande a velocidades entre 20 - 30 km s−1. Este modelo ha

sido comprobado por modelos numéricos que concluyen que la interacción

de estos dos vientos es la responsable de las diversas formas de las NPs. Sin

embargo este modelo no explica la simetŕıa de punto, que se piensa surge de

la producción de flujos altamente colimados. A la fecha aún no se entiende

bien el mecanismo que da origen a las diversas formas de lasNPs.

Se han hecho varios intentos por explicar como se forman las NPs (Balick

& Frank 2002) que explican como la simetŕıa esférica se rompe en el momento

de involucrar una rotación estelar rápida y/o campos magnéticos intensos

capaces de generar flujos de material colimados. Sin embargo la mayoŕıa de

la NPs no presentan campos magnéticos intensos. Existe otro argumento

para explicar la morfoloǵıa y los flujos colimados, este es que las estrellas no

están solas sino que tienen una compañera, es decir, se ha recurrido a los

sistemas binarios de estrellas centrales de NPs (de Marco 2009). En estudios

sobre este tema se han detectado algunas compañeras en núcleos de nebulosas

planetarias (Hillwig et al. 2010) pero no en todos los casos. Este es un tema

de debate que aún se sigue estudiando.

Con el fin de estudiar la estructura f́ısica de las NPs, entender mejor su

evolución y formación, se han usado códigos hidrodinámicos de interacción

de vientos y se han desarrollado modelos morfo-cinemáticos que consisten

en introducir diferentes estructuras f́ısicas con diferentes geometŕıas. Estos

modelos se basan en datos de espectroscoṕıa de alta resolución (Garćıa-Diaz

et al. 2012, López et al. 2012, Clark et al. 2011, etc)

1.5.2. Estrella central de Nebulosa Planetaria

Las estrellas centrales de las NPs son dif́ıciles de estudiar por varias ra-

zones; 1)sus altas temperaturas hacen que sus espectros no se encuentren en

la región visible del espectro electromagnético, la mayor parte de la emisión

de las estrellas centrales se encuentra en el rango del UV. 2) Al estar dentro

del gas de las NPs los espectros de las estrellas centrales se contaminan, otra
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es que la estrella central es muy débil (magnitud visual, V > 15.5) para ser

observada en el rango del visible. 3)El espectro de las estrellas centrales de

las NPs depende de diferentes parámetros, tales como temperatura, lumino-

sidad, composición qúımica, masa del núcleo y la etapa evolutiva en la que

se encuentre.

Como hemos visto las estrellas centrales de las NPs son estrellas cata-

logadas como enanas blancas que se encuentran en un estado de equilibrio

hidrostático, que se mantiene gracias a que la gravedad que ejerce el núcleo

está balanceada por la presión generada por el gas denegerado de C-O que

se encuentra en el interior.

Existe una masa ĺımite máxima que puede contener una enana blanca y

aún aśı permanecer en equilibrio. Este ĺımite lo calculó el astrof́ısico Subrah-

manyan Chandrasekhar en 1930:

M∞ = 1.46(
µe

2
)M⊙ (1.5)

donde µe es el peso promedio del electrón. Este ĺımite corresponde a una masa

de 1.44 M⊙ y es la masa máxima posible para una enana blanca. Cuando la

masa del núcleo de una estrella supera el ĺımite de Chandrasekhar la estrella

se contraerá para alcanzar la temperatura suficiente y quemar el carbono en

elementos más pesados, terminando su vida como una supernova y el núcleo

terminará como una estrella de neutrones o un agujero negro. En el caso

que el núcleo de la estrella se encuentre por debajo de este ĺımite, la estrella

terminará su proceso evolutivo como una enana blanca de C-O (Kwok, 2000).

Méndez (1991) propuso una clasificación basado en la gravedad superficial de

las estrellas centrales de NPs y en su composición atmosférica, dependiendo

si presentan H en sus espectros (atmósferas ricas en hidrógeno) y aquellas que

no lo presentan (pobres en hidrógeno). De acuerdo a la gravedad superficial,

las clasificó como estrellas con baja gravedad superficial (O) y las estrellas

con alta gravedad superficial (hgO).

Carroll & Ostlie (2007) clasificaron a las enanas blancas teniendo en cuen-

ta las ĺıneas de absorción que presentan en sus espectros. Esta clasificación

las divide en:

Enanas blancas DA, que presentan ĺıneas anchas de hidrógeno
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Enanas blancas DB, en las cuales solo se presentan ĺıneas absorción del

helio

Enanas blancas DC, este tipo presentan un continuo en su espectro

Enanas blancas DQ, presentan ĺıneas del carbono en su espectro

Enanas blancas DZ, presentan ĺıneas de metales



2
Nebulosa del Búho

La nebulosa del Búho ha sido estudiada en el pasado usando imágenes

profundas y espectroscoṕıa de baja resolución que sólo dan un promedio

de las diferentes regiones emisoras a lo largo de la ĺınea de vista. También

ha sido estudiada mediante datos de espectroscoṕıa de alta resolución que

únicamente cubren áreas restringidas de la nebulosa (Guerrero et al. 2003).

En esta sección se mencionan los trabajos que se han realizado sobre esta

nebulosa.

NGC 3587 fue una de las primeras nebulosas observadas por Messier

(1764). En 1848 fue estudiada por el Astrónomo Lord Rosse quien la bautizo

con el nombre de nebulosa del Búho, debido a que su apariencia se asemeja

a la cara de un búho, ya que presenta zonas pobres de material que corres-

ponden a los ojos del búho. En 1866 William Huggins realizó observaciones

espectroscópicas a este mismo objeto reconociendo su naturaleza como ne-

bulosa gaseosa.

NGC3587 está ubicada en la constelación de la Osa Mayor con coorde-

nadas en ascención recta, AR = 11:14:47.7 y de declinación de +55:01:08.72.

En la figura 2.1 se muestra una imagen de NGC3587

De acuerdo a Chu, Jacoby, & Arendt (1987) y Kwitter, Chu, & Downes

(1992) la nebulosa del búho está constituida por tres cáscaras, una cáscara

doble que rodea la nebulosa principal y un halo exterior en forma de arco.

Los autores encuentran que el halo tiene una interacción con el medio in-

terestelar circundante, y de esta manera, NGC3587 ofrece una oportunidad
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Figura 2.1: Nebulosa del Búho. Imagen de Yanko Nikolov, Alexander Kurten-

kov, Mitko Churalski, tomada de:http://www.emilivanov.com/CCD\%20Images/

M97-RGB-2m.htm

de investigar la historia de la pérdida de masa y su disipación en el medio

interestelar.

El primer estudio cinemático de la nebulosa fue realizado por Sabbadin

et al. (1985), quienes hicieron un estudio espectroscópico de alta resolución

usando un espectrógrafo echelle acoplado al telescopio de 182 cm del Obser-

vatorio Astronómico de Asiago en Italia. El objetivo era estudiar las propie-

dades cinemáticas del gas. Sus observaciones constan de cuatro posiciones

con ángulos de posición de -10◦, 30◦, 90◦ y 120◦ en las ĺıneas de emisión de

Hα, [N II] y [O III]. Con estos datos obtuvieron mapas de distribución de las

zonas con mayor emisión de H+, O++ y N+. Su estudio se centró únicamente

en la cascára interna brillante de la nebulosa. En este trabajo los autores

concluyen que la parte principal de NGC 3587 es un cascarón no homogeneo.

Calcularon que la masa nebular era de 0.15 M⊙ y la de la estrella central de

0.70 M⊙.

Górny et al. (1997), basados en el estudio de imagen de varios autores
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(ver referencias en el art́ıculo citado), clasificaron a la nebulosa del Búho

como eĺıptica.

Guerrero et al. (2003) realizaron un estudio basado en imágenes profundas

de alta resolución de la nebulosa en diferentes filtros y espectroscoṕıa echelle

de rendija larga en dos posiciones de la nebulosa en las ĺıneas de emisión de

Hα, [O III]λ5007 y [N II]λ6583 con el objetivo de determinar la estructura

f́ısica de cada componente de la nebulosa. Su principal objetivo fue construir

un modelo espacio-cinemático de la nebulosa para obtener información de la

estructura y naturaleza del halo, este último fue estudiado por (Chu, Jacoby

& Arendt 1987). Para este modelo, los autores suponen que el material se

mueve únicamente en la dirección radial, que cada componente del modelo

se expulsó a diferentes tiempos y que se mueven homólogamente. El modelo

entonces consiste en un elipsoide que representa la cáscara principal de la

nebulosa, midieron un radio de 93.′′ a lo largo de la dirección polar y un radio

de 83.′′ en el plano ecuatorial con el eje mayor inclinado de 10◦ a 30◦ con

respecto a la ĺınea de vista. Encontraron que las velocidades de expansión es

de 45 km s−1 para la parte polar y 40 km s−1 para el ecuador. Para la cáscara

externa no encontró asimetŕıa alguna. También concluyen que la cavidad que

se encuentra en la cáscara interna presenta una morfoloǵıa bipolar tal como

se muestra en su modelo esquemático (figura 2.2).

Uno de los puntos interesantes del trabajo de Guerrero et al.(2003) (que

no estudiaremos en esta tesis) es que los autores encontraron que el halo,

con un diámetro de > 200.′′ y bajo brillo superficial, presenta una forma

asimétrica.Lo que indica una interacción con el medio interestelar que lo

rodea, dando una pista importante de la disipación de la nebulosa en el

medio interestelar.

Guerrero et al. (2003) concluyen el trabajo dicendo que la nebulosa del

Búho es una nebulosa formada por los vientos de la AGB, donde el halo

se formó en una etapa temprana de un pulso de AGB, y que la nebulosa

principal se formó durante un periodo de intensa pérdida de masa al final

de la fase de AGB. La cavidad bipolar, al parecer, se formó debido al viento

rápido de la estrella central.
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Figura 2.2: Modelo propuesto para NGC 3587 (Guerrero et al., 2003)

2.1. Estrella central de la nebulosa del Búho

Respecto a la estrella central de la nebulosa del Búho ha sido clasificada

por medio de espectroscoṕıa de baja resolución por Napiwotzki y Schoenber-

ner (1995) como una hgO (h), es decir una estrella de alta gravedad superficial

y una atmósfera rica en hidrógeno. En la figura 2.3 se observa el espectro de

la estrella central de la nebulosa NGC3587, donde se visualizan las ĺıneas de

absorción de Hβ, Hγ , Hδ y HeII.

Górny et al. (1997), por medio de modelos evolutivos encontraron la masa

de la estrella central es de 0.854 M⊙.

2.2. Distancia de la Tierra a la nebulosa del

Búho

Exiten varios métodos para calcular las distancias a las NPs, uno de los

métodos más recientes calculados para NGC 3587 es el de Frew et al. (2016),

quienes usaron la relación: brillo superficial de Hα (SHα) contra el radio (r)

de la nebulosa, para calcular las distancias de una muestra considerable de
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Figura 2.3: Espectro de la estrella central de la nebulosa del Búho (Napiwotzki y Schoen-

berner, 1995)

NPs. Esta relación unicamente necesita saber tres parámetros:

1. El tamaño angular de la nebulosa (en este caso se tomaron las dimen-

siones de la cáscara principal, es decir, no se incluye el halo), medido a

partir de imagen directa

2. El flujo integrado (flujo total) de la nebulosa, y

3. El enrojecimiento1 de la nebulosa.

Tomando la relación:

SHα ∝ r−3.6 (2.1)

1El enrojecimiento interestelar se debe a que las part́ıculas del polvo interestelar absor-

ben y disperan la luz de las estrellas provocando una disminución en su intensidad, esta

part́ıculas son más pequeñas que la longitud de onda de la luz dando como resultado una

alteración en el color de la estrella
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de esta ecuación se calcula un radio intŕınseco, que combinado con el tamaño

angular, se encuentra la distancia:

Distancia = (r/d)× 206265 (2.2)

donde d es el tamaño angular de la nebulosa y el número 2062652 es la

constante de proporcionalidad que convierte segundos de arco a radianes.

Usándo este método, los autores encontraron que la distancia a NGC 3587

es de 0.87 ± 0.26 kpc.

2Un segundo de arco es 1/3600 de un grado sexagesimal. Medio ćırculo son π radianes,

se tiene que un radián equivale a 3600 * 180 / π segundos de arco, que es igual a 206265

segundos de arco.
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Con el objetivo de entender el comportamiento cinemático de la nebulosa

NGC 3587, su estructura 3D y explicar el o los mecanismos de pérdida de

masa que ha sufrido su estrella central, realizamos un estudio exhaustivo

de la nebulosa, empleando datos observacionales de espectroscoṕıa. Antes

de continuar con el trabajo de tesis se dara una breve descripción de la

importancia de la espectroscoṕıa.

La espectroscoṕıa consiste en el estudio detallado de la descomposición del

espectro electromagnético en función de la longitud de onda. En la actualidad

es una herramienta importante en el estudio de objetos estelares, puesto que

por medio de la espectroscoṕıa es posible conocer la composición qúımica,

temperatura, densidad, velocidad (con la ayuda del efecto Doppler) y más

datos de los objetos celestes.

Isaac Newton fue el primero en encontrar que al hacer pasar la luz del Sol

por un prisma, ésta se dispersaba formando un continuo de colores. Joseph

von Fraunhofer se dió la tarea de estudiar el espectro solar más profunda-

mente, dándose cuenta que la descomposición de su luz no se comportaba

como un continuo; en su lugar presentaba algunas ĺıneas oscuras. Hoy en

d́ıa, a éstas ĺıneas se les conoce como ĺıneas de Franhoufer. En el año de

1859, Gustav Kirchhoff y Robert Bunsen explicaron este suceso después de

realizar una serie de experimentos en los cuales obteńıan el espectro de di-

ferentes elementos, llegando a la conclusión de que cada elemento tiene un

espectro caracteŕıstico, algo parecido a lo que las huellas digitales son para
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los humanos. Kirchhoff continuó con su trabajo de investigación en esta área

y estableció lo que hoy se conoce como las leyes de Kirchhoff de la espectros-

coṕıa (figura 3.1), las cuales se enuncian como sigue:

1. Un sólido o gas incandescente a alta presión producirá un espectro

continuo.

2. Un gas incandescente a baja presión producirá un espectro de emisión.

3. Un espectro continuo visto a través de un gas de baja densidad y baja

temperatura producirá un espectro con ĺıneas de absorción.

Figura 3.1: Leyes de Kirchhoff

Los espectros de las estrellas se obtienen a través de un instrumento lla-

mado espectrógrafo, cuya tarea es transformar una forma de onda de dominio

temporal a un espectro de frecuencia. Los espectrógrafos modernos usan de-

tectores electrónicos, como cámaras CCDs que pueden usarse para el visible,

el utravioleta, infrarrojo, rayos X y otros rangos del espectro electromagnéti-

co. La elección exacta del detector depende de la longitud de onda de luz que

va a ser registrada para su estudio.
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3.1. Espectrógrafos

En términos generales un espectrógrafo es una herramienta que nos ayuda

a separar la luz en todas las longitudes de onda de que la componen. Este

proceso es posible utilizando un prisma o una rejilla de difracción. En la

actualidad la mayoŕıa de los espectrógrafos cuentan con rejillas de difracción.

Esquemáticamente un espectógrafo consiste en una rendija de entrada que

permite el paso de la luz, un espejo colimador que se encarga de homogeneizar

la trayectoria del haz de luz y de enviarla a la rejilla de difracción. La rejilla

de difracción es la encargada de separar la luz en sus diversas longitudes de

onda. Una rejilla de difracción está compuesta por una serie de surcos hechas

a un determinado ángulo respecto a la normal de una superficie reflejante.

Cuando la incidencia de la luz es normal al plano de difracción de la rejilla

se obtiene el orden cero de la difracción de la luz, por otro lado, los órdenes

mayores son difractados en ángulos espećıficos con respecto a la superficie de

los surcos (figura 3.2). Esto nos dice que cambiando el ángulo de incidencia

de la luz podremos tener diferentes resoluciones y rangos espectrales.

Figura 3.2: Ejemplo de una rejilla de difracción

Después de que la luz sea separada en la rejilla, cada uno de los rayos

obtenidos se env́ıa a un segundo espejo que se encarga de dirigir toda la

luz a un detector, actualmente se utilizan detectores CDD (por sus siglas en
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inglés: Charge-Coupled Device). Estos detectores convierten la señal de los

fotones en señales digitales para ser transferidas a una computadora. Para

poder observar los espectros estelares es necesario que todo este sistema se

encuentre acoplado a un telescopio. En la imagen 3.3 se muestra un diagrama

simplicado del paso de la luz a través del espectrógrafo.

Figura 3.3: Composición básica de un espectrógrafo

La resolución de los espectros o resolución espectral se refiere a la capa-

cidad con la que dos ĺıneas cercanas se pueden identificar (figura 3.4). La

resolución espectral se encuentrada dada por:

R =
λ

δλ
(3.1)
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Figura 3.4: Resolución

donde λ es la longitud de onda de la ĺınea espectral y δλ es la separación

entre dos elementos espectrales que mida el espectrógrafo. Un espectrógrafo

se considera de baja resolución cuando R < 1000, de media resolución si

1000 < R < 10000 y de alta resolución en el caso de que R > 10000. La

figura 3.5 muestra dos espectros, de alta y baja resolución tomados en el Ob-

servatorio Astrnómico de San Pedro Martir (OAN-SPM) con el espectrógrafo

MEZCAL y el espectrógrafo Boller & Chivens respectivamente observados en

la nebulosa del Búho. La rendija fué colocada de este a oeste cruzando la ne-

bulosa del Búho (ver figura 4.2, posición d) para mostrar como se resuelven

las ĺıneas en el espectro de alta resolución, mientras que en el de baja resolu-

ción no es posible medir el ancho de ĺınea, pero con este último cubrimos un

amplio rango espectral. A continuación se hace una explicación detallada de

los espectrógrafos utilizados para obtener los espectros necesarios para este

trabajo.

3.1.1. Espectrógrafo MEZCAL

El Manchester Echelle Spectrometer (MES)(Meaburn et al. 1984) fue

creado para su utilización en observaciones de fuentes extendidas y débi-

les que presentan emisiones en el rango de 3900 a 9000 Å, con una resolución

espectral de λ/δλ ≤ 105.
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Figura 3.5: Resolución espectral: Arriba) Espectro de alta resolución. Abajo) Espectro de

baja resolución.

Fue usado por primera vez en el Telescopio Anglo-Australiano (AAT) en

el año de 1983, una segunda versión fue utilizada en el Telescpio Isaac Newton

y en el telescopio William Herschel, en los años 1986 y 1987 respectivamente.

En 1995 la segunda versión, junto a un mecanismo más refinado fue utiliza-

da en el Observatrio Astronómico de San Pedro Martir (OAN-SPM), en el

telescopio de 2.1 m. Los investigadores del Instituto de Astronomı́a se encar-

garon de actulizar el detector, el microcontrolador y el sistema mecánico del

instrumento. Después de esta actulización el espectrógrafo fue rebautizado

como MEZCAL.
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En la figura 3.6 (Meaburn et al. 2003) se muestra el diseño óptico del

espectrógrafo. El espectrógrafo MEZCAL tiene diferentes modo de operación

de acuerdo a lo que se quiera obtener. El modo de operación principal consiste

en la obtención de la luz a través del telescopio donde es enfocada y dirigida

a la rendija que tiene una superficie de cromo (actualmente se utilizan tres

tipos de rendija 70 µm,150µm y 300 µm). La rendija se encuentra rodeada

por dos placas de vidrio antireflejante con superfices aire/vidrio. Las lentes

que actúan como colimador están colocadas a una distancia de 800 mm de

la rendija, éstas lentes son las encargadas de dirigir la luz a la rejilla de

difracción. La rejilla de difracción cuenta con 31.6 ranuras/mm y se encarga

de dispersar la luz en diferentes ordenes, para poder aislar el orden espectral

deseado el sistema cuenta con un filtro de interferencia. Después de esto el

espectro dispersado se reenfoca por las mismas lentes y es dirigido al CCD

que se encuentra conectado a una computadora.

Figura 3.6: Diseño óptico del MES

En uno de los modos secundarios de operación del instrumento es posible

tomar imágenes directas de campo, remplazando la rejilla de difracción por
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un espejo. Con este modo es posible conocer la posición de la rendija sobre el

objeto a observar de una manera precisa. En otro modo de operación consiste

en usar el arreglo rejilla-prisma rotado 90◦ y con el espejo adentro pra obtener

espectros de rendija larga de baja dispersión (76 Å/mm).

3.1.2. Espectrógrafo Boller & Chivens

El espectrógrafo Boller & Chivens (figura 3.7) es un espectrógrafo de me-

dia y baja resolución. Fue diseñado originalmente para el foco Cassegrain

f/7 del telescopio 1.37 m del Observatorio Astronómico de Brera en Italia.

El espectrógrafo Boller & Chivens es propiedad del Observatorio antes men-

cionado. Actualmente es utilizado únicamente en el telescopio de 2.1 m del

OAN-SPM.

El espectrógrafo tiene una escala de placa de ∼40”/mm y una rendija que

se puede cambiar manualmente hasta las 1000 micras en intervalos de 1 micra.

La rendija tiene un ancho de 110 micras que se traducen en aproximadamente

1.4” en el cielo y un ancho de 200 a 250 micras que equivale a un ancho de

∼40 a ∼50 micras en las ĺıneas de comparación cuando el colimador está en

foco. Además cuenta con una rejilla de reflexión, cuyo ángulo de orientación

puede ser cambiado. El espectrógrafo cuenta además con una lámpara de

comparación de CuHeNeAr y una fuente de luz interna utilizada para obtener

flats.
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Figura 3.7: Espectrógrafo Boller & Chivenes acoplado al telescopio de 2.1 m del OAN-SPM
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4
Observaciones y Reducciones

4.1. Adquisición de datos

Como ya se mencionó empleamos datos espectroscópicos de alta y baja

resolución utilizando el telescopio de 2.1 m y los espectrógrafos MEZCAL y

Boller & Chivens, respectivamente. Complementamos este estudio con imáge-

nes directas de campo de la nebulosa en diferentes filtros, obtenidas con el

telescopio de 84 cm y la rueda de filtros MEXMAN. Tanto el telescopio de

2.1 m y 84 cm se encuentran en el OAN-SPM.

A continuación se explica la obtención y reducción de los datos empleados

en esta tesis.

4.1.1. Espectros de alta resolución

Las observaciones de espectroscoṕıa echelle de rendija larga, se obtuvieron

en dos temporadas distintas: el 22 de mayo del 2001 y durante el 17–18 de

febrero del 2013, con el telescopio de 2.1 m combinado con el espectrógrafo

MES, diseñado por Meaburn et al. (2003). Este espectrógrafo está dedicado

especialmente a realizar estudios de fuentes extendidas mediante alta señal

a ruido y alta resolución espectral. Se empleó el filtro nebular galáctico,

serie I de Hαλ6563, debido a su cercańıa en longitud de onda. Con este

filtro también se observan simultáneamente las ĺıneas de [N II]λ6548,6583

como se muestra en la figura 4.1. Es un espectro bidimensional crudo, es
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decir, sin reducir, el cual muestra las tres ĺıneas de emisión de la nebulosa

(Hα y las dos ĺınas de [N II], las ĺıneas verticales son ĺıneas de cielo. Estos

datos forman parte del Catálogo Cinemático de Nebulosas Planetarias http:

//kincatpn.astrosen.unam.mx. (López et al. 2012). Se empleó una rendija

de 150 µm de ancho (≡ 1.9′′) orientada este-oeste a través de la nebulosa del

Búho.

Figura 4.1: Ĺıneas de emisión de la nebulosa en Hα y [NII]

Para la temporada de mayo de 2001 se utilizó el detector SITe 3 de 1024

× 1024 pixeles con un binning 2 × 2 lo que nos da como resultado un tamaño

de imagen de 512 × 512 pixeles, con una resolución de 0.602′′/pixel. El valor

promedio del largo de la rendija proyectada sobre el cielo fue de 312′′.

Para la temporada de febrero del 2013 se utilizó el detector Marconi 2 de

2048 × 2048 pixeles con un binning 3 × 3, obteniéndose una imagen de 682

× 682 pixeles, con una resolución de 0.531′′/pixel, el largo de la rendija fue

de 328′′.

La metodoloǵıa de las obsevaciones consistió en tomar inicialmente una

imagen directa de campo junto con la rendija proyectada (imagen+rendija),

para conocer la posición exacta de la rendija en el momento de la obser-
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vación, dato importante que se utilizó para la creación de los mapas 3D

(posición-posición-velocidad) y el modelo tridimensional de la nebulosa. La

imagen+rendija se tomó con un tiempo de integración de 100 s. Inmediata-

mente después se tomó el espectro con un tiempo de integración de 1800 s

y finalmente se tomó el espectro de la lámpara de comparación Torio-Argón

con tiempo de exposición de 200 s. El espectro de la lámpara se empleó pa-

ra la calibración en longitud de onda. Al final de cada noche se obsevaron

un conjunto de 10 bias (imágenes tomadas con el obturador cerrado). La

figura 4.2 muestra el total de las posiciones observadas. Se cuenta con 12

espectros en diferentes posiciones a través de la nebulosa. La imagen donde

están superpuestas las posiciones de rendija fue tomada del Digitized Sky

Survey (DSS,http://archive.eso.org/dss/dss).

4.1.2. Espectros de baja resolución

Los espectros de baja resolución fueron obtenidos con el espectrógrafo

Boller & Chivens, que nos permite obtener espectros de rendija larga utili-

zando una rejilla de difracción como elemento dispersor. Se utilizó una rejilla

de 200 l mm−1. Los espectros abarcan un rango de longitud de onda de 3500

a 7000 Å. Se empleó el detector Marconi 2 con un binning de 3 × 1, obtenien-

do un tamaño de imagen de 650 × 2048 pixeles. La rendija se direccionó de

este a oeste. Se cuenta con dos posiciones diferentes de la nebulosa con el fin

de tener un espectro de la estrella central y otro de la nebulosa (la rendija

se orientó fuera de la estrella central). También se obtuvo el espectro de la

estrella estandar BD332642, para realizar la calibración en flujo de los espec-

tros. La lámpara de comparación observada para la calibración en longitud

de onda fue la lámpara de HeArNe.

4.1.3. Imagen Directa

Las imágenes directas de la nebulosa se obtuvieron el 5 de junio de 2015,

con el telescopio de 84 cm. Para estas observaciones utilizamos la rueda

de filtros MEXMAN y el CCD SI-1 (2048×2048) con un binning de 2 ×

2, teniendo como resultado un tamaño de imagen de 1024×1024. Los filtros

usados fueron Hαλ6565 Å, [NII]λ 6585Åy [OIII]λ5009Å. Una vez que se tuvo
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Figura 4.2: Posiciones de la rendija sobre la nebulosa NGC 3587

un buen foco se procedió con las observaciones, las imágenes se tomaron con

un tiempo de exposición de 1800 s cada una. Al inicio de las observaciones

tuvimos que tomar campos planos (flats) para calibrar las imágenes debido a

los efectos de la inhomegenidad de los pixeles del CCD, se tomaron conjuntos

de 5 flats para cada filtro usado en la observación. Al final de la noche se

tomaron un conjunto de 10 bias.

También se obtuvieron imágenes de la estrella estándar BD332642, en los

mismos filtros, para la calibración en flujo de las imágenes de la nebulosa.
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4.2. Reducción de Datos

Para el proceso de reducción de los datos usamos el paquete astronómico

IRAF, implementado por el Observatorio Nacional de Kitt Peak (KPNO),

Arizona, Estados Unidos. A continuación explico en detalle las tareas em-

pleadas para la reducción de los datos.

4.2.1. Imagen directa

Las imágenes fueron corrigidas por:

BIAS. El CCD presenta un nivel umbral de conteos que se debe al ruido

térmico de los electrones. Para saber este número se toma una imagen

con el obturador cerrado, denominada BIAS. Para corregir todas las

imágenes por este efecto utilizamos las siguientes tareas de IRAF:

a) imexam: despliega la imagen en el ds9.

b) imcombine: combina todos los bias para obtener un bias prome-

diado.

c) imarith: Una vez que se obtuvo el bias promedio se procedió a

restarlo a las imágenes de la nebulosa y a las imágenes de la estrella

estandar con ayuda de esta función.

FLATS o Campos Planos. No todos los pixeles del CCD presentan la

misma respuesta a una iluminación uniforme, por lo que hay que corre-

gir por este defecto. Para tal fin, se deben de tomar imágenes de una

región brillante y homogénea del cielo, es decir que no tenga estrellas,

por lo que se debe de tomar al atardecer o amanecer. En su defecto

se puede tomar de una manta brillante iluminada por una luz artificial

(una lámpara). En nuestro caso tomamos 5 flats para cada filtro de ob-

servación. Estas imágenes fueron tomadas al atardecer. Todos los flats

que pertenecen a un mismo filtro se deben promediar, con el promedio

dividimos a todos las imágenes corregidas por bias. Para llevar a cabo

esta corrección empleamos las mismas tareas que para la corrección por

bias.
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RAYOS CÓSMICOS: Los rayos cósmicos son part́ıculas de alta enerǵıa

que llegan al CCD de manera aleatoria, en las imágenes se ven como

puntos blancos. Limpiamos las imágenes por estas part́ıculas con la

tareas:

• cosmicray : Limpia las imágenes impregnadas de rayos cósmicos.

• A veces los rayos cósmicos persisten en las imágenes por lo que

hay que removerlos a mano usando la tarea imedit, con la letra

“b” quitamos el rayo cósmico.

Calibración en flujo

Para la calibración en flujo de las imágenes directas de la nebulosa, tra-

bajamos con la estrella estandar BD332642 como estrella de referencia. El

primer paso para obtener las imágenes calibradas en flujo, fue calcular el flujo

de la estrella estandar utilizando la tarea:

qphot : extrae el flujo de la estrella, para esto, se ajustó un anillo al

centroide de la estrella con una apertura de 10′′, y calcula también el

fondo para restarlo al flujo de la estrella.

Al encontrar el valor del flujo (en cuentas), este se dividió entre el tiempo de

exposición de la observación para obtener el número de cuentas por segundo

para cada filtro (Hα y [N II]).

El siguiente paso fue encontrar la curva del filtro para tener la transmi-

tancia en la longitud de onda del filtro empleado. De la página del OAN-SPM
1 obtuvimos los valores máximos de transmitancia (lmax) y los valores del an-

cho de los filtros(Dl), con estos datos pudimos generar una curva cuadrada

de la transmitancia del filtro.

Se buscó el archivo de la estrella espectrofotométrica, en la página del

European Southern Observatory (https://www.eso.org/sci/observing/

tools/standards/spectra/bd33d2642.html), para obtener la curva espec-

tral de la estrella estandar y se eligieron los datos correspondientes a las

longitudes de onda y del ancho de cada filtro.

1http://www.astrossp.unam.mx/~sectec/web/instrumentos/mexman/filtros_

mexman.htm
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Ambas curvas (transmitancia del filtro y el espectro de la estrella estan-

dar), fueron convolucionadas en su respectivo rango de longitud de onda para

tener el flujo en unidades de ergs cm−2 s−1 A−1. Se sumaron los datos obteni-

dos de la convolución y el resultado se dividió entre el número de cuentas por

segundo, que ya se hab́ıa calculado en pasos anteriores, para obtener el flujo

en ergs cm−2 s−1 A−1 cuentas−1, encontrando el factor por el que se tiene que

multiplicar las imágenes para tener unidades f́ısicas en el flujo. Este proceso

se hizo para ambos filtros.

Lo anterior se realizó con ayuda del programa Gnuplot. Por último se

aplicó el factor de conversión correspondiente a cada imagen de la nebulosa

mediante la función imarith y como resultado final se obtuvieron las imágenes

en el filtro Hα y [NII] calibradas en flujo (ergs cm−2 s−1 A−1).

La Figura 4.3 muestra las imagénes de Hα y [N II] calibradas en flujo.

La imágen de [O III] está en cuentas debido a que durante la temporada de

observación no se logró observar la estrella estandard en el filtro de [O III].

Desplegamos las imágenes en diferentes rangos dinámicos para mostrar la

riqueza del objeto incluyendo el impresionante halo que posee.

4.2.2. Espectros de alta resolución

Los espectros de alta resolución se corrigieron por bias y rayos cósmicos

empleando el mismo procedimiento descrito en la sección anterior.

Calibración en longitud de onda

Una vez limpios los espectros de bias y rayos cósmicos, nos dimos a la

tarea de calibrar los espectros en longitud de onda. Primero se identificaron

de forma interactiva las ĺıneas del espectro unidimensional de la lámpara Th-

Ar con el objetivo de cambiar los valores de los pixeles en valores de longitud

de onda. Para esta identificación nos auxiliamos con las tareas:

identify del paquete twodspec,longslit. Esta tarea despliega el espectro

de la lámpara de comparación y con el cursor fuimos identificando las

ĺıneas donde conoćıamos su longitud de onda. El programa compara ca-

da ĺınea con un archivo previamente establecido para asociar los pixeles

con las longitudes de onda correspondientes.
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Figura 4.3: Imágenes de NGC 3587 obtenidas en el telescopio de 84 cm del OAN-SPM

en los filtros de Hα (columna izquierda), [N II]6584Å (centro) y [O III]5007Å (columna

derecha). Estas imágenes se muestran en dos diferentes rangos dinámicos para mostrar la

estructura del halo de la nebulosa.
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(a) (b)

Figura 4.4: (a)Espectro antes y (b) despúes de la calibración

reidentify : Después de identificar la ĺıneas principales se utilizó esta

función del mismo paquete que identify. En esta función se debe espe-

cificar el nombre de la lámpara que queremos usar como referencia y

el espectro que se quiere reidentificar, que en este caso fue el mismo

espectro.

Con la función fitcoords se generó la matriz de transformación de pixeles

a longitud de onda en función de las posiciones x, y.

Por último se calibraron los espectros en longitud de onda usando la

función transform, esta función tiene como finalidad aplicar la matriz

generada anteriormente sobre la imagen. En la figura 4.4 se presenta

la comparación de un espectro de una lámpara antes y después de su

calibración en longitud de onda.
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Correción en velocidad heliocéntrica

Christian Doppler encontró la relación entre el cambio en la longitud

de onda de una fuente y la velocidad a la que ésta se mueve. Explicando

como la frecuencia de las ondas cambian cuando la fuente de emisión se

acerca o aleja de un observador estático. Cuando dicha fuente se aleja del

obsevador la frecuencia de las ondas disminuye, mientras que al acercase la

frecuencia aumenta. Sabiendo esto podemos decir que cuando la fuente se

aleja tendrá una longitud de onda mayor (corrimiento al rojo) y al acercarse

tendrá una longitud de onda menor (corrimiento al azul).

El corrimiento o efecto Doppler en función de la velocidad y la longitud

de onda se encuentra dado por la ecuación 4.1:

δλ = λobs − λ0 =
v

c
λ0 (4.1)

donde λobs es la longitud de onda observada, λ0 es la longitud en reposo y

c es la velocidad de la luz. De aqúı podemos conocer la velocidad radial del

objeto (en la ĺınea de visión del observador).

Las longitudes de onda de reposo que utilizamos para las ĺıneas de Hα

fue de 6562.82Å y para [NII] fue de 6583.45Å.

Al realizar una observación se debe tener en consideración que la Tierra

se está moviendo sobre su propio eje, además de que presenta un movimiento

alrededor del Sol, estos movimientos deben ser eliminados de las observacio-

nes, ya que vamos a trabajar en el marco de velocidad heliocéntrico. Con el

fin de realizar esta corrección en velocidad, empleamos las tareas:

rvcorrect del paquete astutil. Creamos un archivo con datos de fecha

de observación, tiempo universal, asención recta y declinación del ob-

jeto. En este proceso la tarea rvcorrect toma los valores del archivo y

como resultado genera un archivo de salida que tiene los valores de la

corrección de la velocidad heliocéntrica.

Con ayuda del corrimiento Doppler y la corrección de la velocidad he-

liócentrica fue posible generar una serie de diagramas posición-velocidad (P-

V) para cada ĺınea de emisión, La Figura 4.5 muestra los P-V corregidos por

velocidad heliocénrica y con offset en asención recta (AR) con respecto a la

estrella central.
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Figura 4.5: (a)Diagramas P-V Hα y (b) diagramas P-V [NII]. La orientación de los espec-

tros es Este arriba y Oeste abajo
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2’

Figura 4.6: Estrellas selecionadas para realizar la astrometŕıa

Astrometŕıa

Para conocer la posición exacta de la rendija sobre la nebulosa en las

12 posiciones que se obtuvieron, se realizó una calibración astrométrica en

las imagenes+rendija que se obtuvieron al momento de la observación. Para

realizar este proceso se utilizó una imagen del Digitized Sky Survey (DSS)

para obtener las coordenas en ascensión recta y declinación de 11 estrellas

cercanas a la nebulosa. Las estrellas seleccionas se muestran en la figura 4.6.

Una vez seleccionadas las estrellas se obtuvieron las coordenas x,y en pi-

xeles de cada estrella en cada una de las imágenes, con ayuda de la tarea

imexam y el visualizador de imágenes SAOImage DS9. Se generó un archivo

para cada imagen con las posiciones de las estrellas, para hacer una rela-

ción entre las coordenas en pixeles y las coordenas en ascesión recta (α) y

declinación (δ). Usamos las tareas de IRAF:

ccmap: Una vez generados los archivos se utilizó esta tarea para realizar

el cambio de coordenadas x, y a coordenadas celestes α,δ.

Por último, con la función ccsetwcs se aplicó la transformación hecha

con la tarea anterior, teniendo como archivo de salida una imagen con
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extensión fits de la imagen+rendija con las coordenadas en ascención

recta y declinación.

4.2.3. Espectros de baja resolución

Los espectros de baja resolución se corrigieron por bias y se eliminaron

los rayos cósmicos usando el mismo procedimiento descrito en las secciones

anteriores.

Reducción del espectro de la estrella central

Debido a que estamos tratando con espectros de baja resolución, las ĺıneas

de emisión y absorción (en caso de las estrellas) no van a estar bien resuel-

tas, por lo que es mejor trabajar con espectros unidimensionales puesto que

estamos interesados en investigar la composición qúımica de la estrella y de

la nebulosa. Nos basta con saber que elementos intervienen en el espectro.

Para obtener el espectro unidimensional usamos la tarea

apall de la herramienta twodspec→ apextract. Esta tarea se aplicó a las

estrellas, nebulosa y a las lámparas de comparación.

Para los espectros se pide a la tarea que extraiga el cielo, mientras que

para las lámparas de comparación basta con pedirle que extraiga el espectro.

Para ambos casos se requiere de una estrella de referencia para extraer la

apertura, en nuestro caso tomamos como gúıa la estrella estándar que se

observó durante la temporada.

Calibración en longitud de onda

Para la calibración en longitud de onda de los espectros de media resolu-

ción se comenzó con la identificación de las ĺıneas de las lámparas, en nuestro

caso usamos la lámpara de HeNeAr. Para este paso usamos la misma tarea

(identify) que se explicó en la sección 4.2.2 y la tarea reidentify.

A continucación con la tarea:

refspectra: escribe en el archivo de cada espectro su lámpara correspon-

diente. Es decir, toma la lámpara que haya sido tomada inmediatamente

después de la observación.



50 4. Observaciones y Reducciones

Esto es importante porque al calibrar los espectros en longitud de onda usa-

mos la tarea

dispcor : tarea que se se encarga de hacer una asociación de las longitu-

des de onda con los pixeles en los espectros. Para aplicar la calibración

toma el archivo que ha sido grabado en el espectro.

Calibración en flujo

Como ya se ha mencionado, en la temporada de observación con el Bo-

ller & Chivens se obtuvieron espectros de la estrella estándar fotométrica

BD332642 para realizar la calibración en flujo. Para esto se debe de propor-

cionar cierta información al paquete IRAF:

Información sobre el observatorio en donde se realizaron las observa-

ciones, para esto nos vamos a la tarea observatory → set y elegimos el

observatorio, en nuestro caso fue spm.

Nombre de la estrella estándar, pero el que está en el archivo de iraf.

Para encontrarlo nos vamos a help standard

Ponemos el nombre correcto de la estandar en epar standard → star-

name

Agregamos a la tarea standard la masa de aire que se encuentra en el

encabezado del espectro.

Debemos de especificar donde se localiza el archivo de la curva de ex-

tinción del OAN-SPM en Extinction file

Con la información anterior ya podemos llevar a cabo la calibración en flujo

con la tarea:

standard: Ajusta la estrella estándar observada con su distribución

intŕınseca.

Esta tarea nos arroja un archivo de salida, con él se calcula la curva de

sensibilidad del telescopio más el instrumento. Usamos la tarea
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sensfunc para encontrar la curva de sensibilidad del sistema.

Para finalizar corremos la tarea

calibrate para calibrar en flujo a la estrella central.

Reducción del espectro de la nebulosa del Búho

Para el espectro de la nebulosa, se siguieron los mismos pasos de limpiar

por bias y rayos cósmicos, calibración en longitud de onda de la misma ma-

nera como se hizo en la reducción de los espectros de alta resolución, es decir

trabajamos el espectro en 2d.

Empleamos las tareas:

background para remover las ĺıneas de cielo únicamente para el espectro

nebular.

apsum de twodspec→ apextract, para extraer el espectro en una dimen-

sión de la estrella estándar y del espectro nebular.

Se prosigue con las tareas standard, sensfunc y calibrate de la misma

manera como se explicó en la sección anterior.

En la figura 4.7 se observan los espectros calibrados en longitud de onda

y flujo.

4.3. Cálculo de velocidades

4.3.1. Velocidades de expansión

Calculamos la velocidad de expansión de las dos cáscaras principales em-

pleando los espectros de alta resolución, en part́ıcular el espectro que pasa

justo en medio de la estrella central de la nebulosa (rendija f, figura 4.2). Esta

posición separa las dos componentes cinemáticas de la nebulosa, para esto

se utilizó la tarea splot para obtener el espectro unidimensional de la rendija

f. Dicha tarea se encarga de sumar un intervalo de pixeles (20 pixeles para

este caso) en AR. Después de esto la tarea despliega un espectro interactivo
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Figura 4.7: (a) Espectro de la estrella central de NGC 3587 y (b) Espectro nebular cali-

brados en longitud de onda y flujo.

del cual es posible obtener las longitudes de cada uno de las componentes

cinemáticas como lo muestra la figura 4.8, donde podemos resolver la com-

ponente azul y la roja. Para obtener la longitud de onda se genera un ajuste

gaussiano con la tecla k que nos arroja como resultado la longitud de onda

del máximo elegido.

Este proceso se realizó para las ĺıneas de emisión de Hα y [NII]. Para

cada una de las componentes se obtuvieron dos longitudes de onda, además

considerando que la nebulosa tiene dos cáscaras principales se calculó la ve-

locidad de expansión para cada una de estas. Con ayuda del corrimiento

doppler(ecuación 4.1) y sumando a esta la correción de velocidad al sistema

helicéntrico correspondiente a la posición f(-19.65 km s−1, ver tabla 5.1), se

convertieron las longitudes de onda a velocidades. Una vez que se obtuvie-

ron las velocidades de cada elemento se calculó la velocidad de expansión de

cada cáscara para el Hα y para el [NII]. El cálculo se realizó de la siguiente

manera:

Vexp =
V2 − V1

2
(4.2)

donde V1 y V2 son las velocidades de cada pico.En la tabla 4.1 se muestran
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Figura 4.8: Espectro unidimensional de la nebulosa NGC3587 posición f (ver 4.2)

las velocidades obtenidas para cada caso.

4.3.2. Velocidades sistémicas

Utilizando la misma rendija que en la sección anterior calculamos la ve-

locidad sistémica de la nebulosa para [NII]. Para esto se utilizó el mismo

espectro unidimensional que en la sección anterior (figura 4.8). Para este

caso al tener cada una de la velocidades el cálculo se hizo de la siguiente

manera

Vsis =
V1 + V2

2
(4.3)

donde V1 y V2 son las velociades obtenidas para cada pico. La velocidad

sitémica calculada fue de 3.13 km s−1.

4.3.3. Edad cinemática

Conociendo la distancia a la nebulosa (sec 2.2) estamos en la disponibili-

dad de dar a groso modo una edad cinemática para cada una de las cáscaras



54 4. Observaciones y Reducciones

de la nebulosa, y tener una idea de cuando fueron eyectadas. Para el cálculo

de la edad cinemática fue necesario calcular el diámetro de cada de una de

las cáscaras de la nebulosa. Para este proceso se desplegó el espectro en el

visualizador de imágenes SAOImage DS9 para obtener el pixel donde inicia

cada una las cáscaras y el pixel donde terminan. Una vez teniendo estos va-

lores se procedió a calcular el diámetro de la nebulosa en segundos de arco

con la ecuación (4.4)

D = (Pixel final − pixel incial) ∗ (escala de placa) (4.4)

donde para nuestro caso la escala de placa es 0.602.′′ (Espectro tomado con

el CCD Site3). Una vez teniendo este valor se calculó el radio de cada una

de las cáscaras con la ecuación (4.5)

r =
(D ∗ d)/206265

2
(4.5)

donde D corresponde al diámetro calculado anteriormente, d corresponde a

la distancia que se encuentra la nebulosa de la Tierra y 206265 es el valor

utilizado para convertir de segundos de arco a radianes. La distancia que

se utilizó fue de 0.87 Kpc, reportada por (Frew et al., 2016), en la sección

2.2 se explica la manera en que esta distancia fue obtenida. Es importante

tener en cuenta que estos radios pueden tener una incertidubre debido a que

existen diferentes distancias reportadas en la literatura. Los valores de los

radios obtenidos se presentan el tabla 4.1.

Una vez que se calcularon los radios de las cascásras de la nebulosa fue

posible calcular la edad cinemática para cada componente, para estos calculos

se utilizó el radio obtenido para [NII] y se utilizó la ecuación 4.6

t =
r

Vexp

(4.6)

donde r es el radio de la cáscara y Vexp es la velocidad de expansión, se

utilizaron las velocidades obtenidas en la sección 4.3.1. Los valores obtenidos

de la edad cinemática para cada cáscara se pueden ver en la tabla 4.1.
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Cáscara Vexp Radio Edad cinemática

km s−1 km años

Hα [NII]

Interna 22.6171 35.2869 1.067E13 9597.98

Externa 18.5019 33.9189 1.356E13 12680.70

Tabla 4.1: Velocidades de expansión, velocidades sistémicas y edad cinemática de la nebu-

losa NGC3587
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5
Aplicaciones

5.1. Mapas Posición-Posición-Velocidad

La ventaja de crear mapas posición-posición-velocidad (ascensión recta

(AR), declinación (DEC), velocidad) es proporcionarnos las estructuras a

gran escala que no se aprecian con gran detalle en los espectros individuales,

dándonos una vista global de la estructura de la nebulosa y de su cinemática.

En esta tesis, los mapas fueron creados a partir de los perfiles de ĺınea de Hα

y [N II].

Las figuras 5.1 y 5.2 muestra el brillo superficial de ĺınea (S), que se define

en términos del momento cero de velocidad (M0) de los perfiles de ĺınea, I(V):

M0 =
∫ V2

V1

I(V ) dV,

es decir, S es la intensidad integrada en un rango de velocidad definido. Para

la construcción de los mapas se usaron las 12 posiciones de rendija larga y se

interpolaron. Además se empleó la astrometŕıa realizada en las reducciones

para encontrar la posición de la rendija en AR y DEC y aśı poder ordenar

los espectros, para después corregir la posición del espectro bidimensional

en términos de la estrella central, siendo esta el punto cero de la AR. De-

bido a que estamos trabajando en el marco heliocéntrico usé la corrección

heliocéntrica para cada espectro calculada en la sección de reducciones.

Los datos utilizados en esta sección se encuentran tabulados en la ta-

bla 5.1.
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nombre RA DEC noche helio corr NX NY lamscale

arcsec arcsec obs km s−1 pix pix arcsec/pix

north988 2.8104 98.784 2 -2.63 625 300 0.530

north809 2.7384 80.892 2 -2.61 625 300 0.531

north612 2.6688 61.200 2 -2.59 625 300 0.528

north413 2.5464 41.364 2 -2.56 625 300 0.532

north195 1.7424 19.584 2 -2.50 625 300 0.529

south061 -0.3984 -0.612 1 -19.65 512 300 0.637

south177 0.1128 -17.748 2 -2.85 625 300 0.522

south380 -0.4344 -38.016 1 -19.62 512 300 0.619

south504 0.3 -50.436 2 -2.88 625 300 0.527

south662 0.2184 -66.24 2 -2.90 625 300 0.525

south821 0.36 -82.152 2 -2.93 625 300 0.525

south942 0.1824 -94.176 2 -2.96 625 300 0.525

Tabla 5.1: Datos para generar los mapas de canal

La primera columna de la tabla corresponde a la ubicación de cada una

de las rendijas sobre la nebulosa, el número indica la distancia a la que se

encuentra la rendija con respecto a la estrella central en arcosegundos en AR.

Las siguientes 2 columnas corresponden a la posición de las rendijas sobre

la nebulosa en AR y DEC respecto a la estrella central. Debido a que los

espectros se obtuvieron en dos temporadas diferentes es necesario especificar

en que noche se observó cada espectro, lo cual se hace en la cuarta columna.

En la 5ta columna se presenta la corrección heliocéntrica para cada posición,

las columnas 6 y 7 son los tamaños en pixeles de los espectros, siendo NY

el eje de dispersión. La última columna es la escala de placa calculada por

la tarea ccsetwcs de IRAF. También fue necesario especificar la longitud de

onda en reposo para cada ĺınea, usando para [N II] la longitud de onda de

6583.45 Å y para Hα, 6562.82 Å. La longitud de onda inicial del espectro de

[N II] fue de 6578 Å y para Hα de 6557 Å.

Una vez teniendo los datos necesarios, se procedió a la realización de la

interpolación de las rendijas vecinas, usando programas desarrollados por la
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Figura 5.1: Mapas posición-posición-velocidad de Hα

Figura 5.2: Mapas posición-posición-velocidad de [NII]
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Dra. Teresa Garćıa y el Dr. William Henney (IRyA, UNAM). Se integró S

en un rango de velocidad de −55 km s−1 a +65 km s−1 en bloques de 10 km

s−1 para tener toda la emisión del gas nebular. Los mapas los mostramos en

las figuras 5.1 y 5.2 en color verde/amarillo y marcamos la velocidad central

(+5 km s−1). La orientación para cada mapa es norte hacia arriba y oeste a

la derecha.
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Discusión

Nuestros datos cuentan con 12 posiciones a través de la nebulosa, pro-

porcionándonos una mejor cobertura que la de otros estudios (por ejemplo,

Guerrero et al. 2003). Basándonos en la figura 4.5 vemos que los perfiles

son bastante homogéneos, no muestran ningun grado de inclinación, es decir

estamos viendo a la nebulosa con un ángulo de posición de cero grados, mos-

trando simetŕıa esférica tal como lo encontró Guerrero et al. (2003) en sus

dos espectros.

La velocidad sistémica calculada en esta tesis fue de 3 km s−1. La veloci-

dad de expansión de la nebulosa para la cáscara interna es aproximandamente

23 km s−1 y 35 km s−1 para las ĺıneas de Hα y [N II]. Para la cáscara externa

las velocidades de expansión son 19 km s−1 y 34 km s−1 para Hα y [N II],

respectivamente. Tomando la velocidad de expansión y conociendo la distan-

cia de la nebulosa a la tierra descrita en la sección 2.2, encontramos que la

edad cinemática. La edad cinemática para la cáscara interna es de aproxi-

madamente 9 600 años, mientras que la cáscara externa es mucho más vieja

con 12 700 años. Esta cáscara fué expulsada cuando la estrella se encontraba

en la rama de gigantes rojas por lo que ahora es lenta y tenue.

De los arreglos posición-velocidad(P-V) que se encuentran al norte y sur

de la estrella central notamos que existe una estructura filamentaria mostrada

en las posiciones a, b, k y l. En el resto de las posiciones la nebulosa parece

homogénea y sin filamentos, es decir no hay una estrucutura interna. Sin

embargo vemos estructuras definidas en los perfiles de Hα pero en la zona
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donde no hay emisión, en los famosos ojos del Búho.

Las imágenes de la figura 4.3 muestran las dos cáscaras principales de la

nebulosa. La cáscara exterior es homogéna y débil en las imágenes de Hα

y [O III]. Esta variación en brillo está presente en los arreglos P-V de Hα

(figura 4.5, panel superior). La cáscara exterior tiene dimensiones de 3.48′

y la cáscara interna de 2.78′. En las imágenes de Hα y [N II] vemos que

el lado que se encuentra hacia el este es más brillante que el del oeste. Sin

embargo en los arreglos P-V de [N II] (figura 4.5, panel inferior) parecen

homegéneos, excepto en la rendija i donde se ve una clara disminución en

brillo del lado rojo. Este efecto del brillo se puede apreciar en la rendija h, en

la cual el contraste de brillos cambia con respecto a las rendijas f y g donde

la disminución en brillo es en el lado azul. Estas disminuciones coinciden con

las regiones de falta de emisión (los ojos del Búho) si comparamos con los

P-V de Hα, por ejemplo los perfiles de la rendija e.

Las imágenes de Hα y [O III] muestran una región brillante tipo man-

cuerna dentro de la cáscara interna. En ambas imágenes la falta de emisión

se puede ver como dedos formando una estructura bipolar que son los llama-

dos ojos del Búho. En la figura 4.3, el panel inferior izquierdo muestra una

imagen compuesta a color donde vemos que la mancuerna brillante está do-

minada por Hα y [O III], mientras que la cáscara externa es dominada por

[N II].

En la figura 5.1 mostramos los mapas en color verde/amarillo con canales

de Hα integrados en brillo con 10 km s−1 de ancho, las velocidades centrales

se indican en cada panel y la cruz roja indica la posición de la estrella central.

La primera imagen es la imagen de media resolución observada en el OAN-

SPM. En estos mapas podemos ver tres caracteŕısticas brillantes (circulos

amarillos y rojo indicados en el panel superior izquierdo) y tres regiones

con falta de emisión (ćırculos punteados azul que aparecen en el canal azul

de −15km s−1 y rosa, canal rojo +25km s−1). El ćırculo amarillo que se

encuentra al Norte de la estrella central se idenfica en la cáscara externa en

la posición e de los espectros individuales (figura 3.3).

Para las ĺıneas de emisión en [N II] alcanza su máximo brillo a +5 km

s−1igual que en Hα y se sigue distinguiendo a −5 km s−1 y +15 km s−1.

La condensación brillante al sur de la estrella central cae en las posiciones



63

e,f, y g de la cáscara interna abarcando las velocidades de −15 km s−1 a

+25 km s−1 . Esta condensación únicamente está presente en Hα es decir

está completamente ausente en [N II]. El ćırculo rojo también muestra un

aumento de brillo presente en la rendija e. Minkowski y Aller (1954) ya hab́ıa

notado estos aumentos de brillo pero mencionaron que exist́ıan dos nudos

densos en el norte y sur de la estrella central, sin embargo en nuestros mapas

de canal únicamente detectamos el del norte. Tal vez el de sur en realidad no

exista ya que contamos con datos de alta resolución y no los distinguimos.

Los ojos del Búho se empiezan a distinguir en Hα a partir de las velo-

cidades corridas al azul de −35 km s−1 hasta +5 km s−1. En el lado rojo

domina únicamente la región indicada en color rosa punteada que se distin-

gue en el canal +25 km s−1, pero apareciendo a +5 km s−1 y desapareciendo

hasta +35 km s−1. En [N II], los ojos del Búho se encuentran solo en la par-

te azul a −25km s−1 . Sin embargo observando los canales de velocidad de

+15km s−1 parece estar presente la región que hemos mostrado de color rosa

puntuada. En conclusión, vemos que los ojos del Búho están en el lado azul

del observador, por lo que sabemos que el material que rodea las cavidades

se está acercando a nosotros, excepto la región (óvalo rosa punteado) que se

encuentra a velocidades de +25 km s−1 la apreciamos alejándose de nosotros.

Hemos hablado de “huecos” refiriéndonos a los ojos del Búho. Para saber

si realmente se trata de regiones de emisión reducida, es decir de regiones

sin gas ionizado caliente o se trata de polvo bloqueando la luz, se buscaron

imágenes en el archivo de los telescopios espaciales de Spitzer y Herschel,

en éste último no encontramos imagen pero śı en Spitzer. Las imaágenes

en infrarrojo muestran el polvo de manera directa. Los datos de este teles-

copio los obtuvimos de la página http://crescent.astro.illinois.edu/

projects/spitzer-pne/PNe/NGC\_3587. La Figura 6.1 muestra 3 imágenes

en 3.6 µ (azul), 4.5 µm (verde) y 8 µm (rojo), el último panel es una compo-

sición de las tres imágenes anteriores con el color indicado entre paréntesis.

En estas imágenes vemos que ciertamente los ojos del Búho no son regiones

de polvo, son regiones de emisión óptica reducida.
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Figura 6.1: Imágenes del Telescopio Spacial Spitzer

Como podemos notar la estructura cinemática de la nebulosa del Búho

es más complicada de lo que otros autores han confirmando, asegurando que

la nebulosa consta de dos cáscaras bien definidas y de una región bipolar

de falta de emisión. Gracias a los nuevos datos obtenidos de manera más

completa y al modelo 3D de la nebulosa llevado a cabo por el Dr. Wolfgang

Steffen(apéndice A) se ha revelado de forma más detallada la estructura de

los ojos del Búho. Se trata de estructuras multipolares. El modelo reproduce

con un alta grado de similitud los perfiles de alta resolución observados para

la nebulosa. Con esto vemos que el modelo de Guerrero et al. (2003) para los

ojos del Búho puede ser refinado ya que ellos discuten que la morfoloǵıa es

bipolar. Sin embargo cuando se trata de modelar anteponiendo una bipolar

no coinciden en lo absoluto los huecos de la nebulosa en el espectro.

Napiwotzki y Schoenberner (1995) catalogaron a la estrella central de la

nebulosa como una hgO (h). El espectro unidimensional de media resolución

de la nebulosa del Búho, mostrado en la figura 4.7 presenta la serie de Pic-
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kering He II 4542, 4686, 5412 Å, pero no vemos la ĺınea de He II 6560 Å

por lo que podemos afirmar que es una nebulosa de baja excitación, también

presenta ĺıneas de Hδ, Hβ, Hγ y Hα, es decir, es rica en hidrógeno.
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7
Conclusiones

La reducción de las imágenes directas y los espectros de alta y baja re-

solución obtenidos en el Observatorio Astronómico Nacional de San Pedro

Mártir, nos permitió conocer la estructura de la Nebulosa del Búho de una

forma más detallada de lo que se conoćıa antes. En las imágenes directas

nos podemos dar cuenta de que la cáscara externa de la nebulosa está for-

mada principalmente de [N II], mientras que el centro de la nebulosa y la

cascára interna tienen una mayor concentración de Hα y [O III], mostrando

una estructura hueca parecida a una mancuerna.

Con ayuda de los espectros de media resolución fue posible comparar

el espectro de la estrella central de la nebulosa con el espectro obtenido

por Napiwotzki y Schoenberner (1995). En ambos casos podemos ver que la

estrella es rica en hidrógeno, presentando ĺıneas de absorción en Hα, Hβ, Hγ

y Hδ. Por esto último la estrella está catalogada como una hgO(h) por los

autores.

Los espectros de alta resolución nos permitieron calcular la velocidad de

expansión para cada cáscara de la nebulosa para las componentes de Hα

y [N II], aśı como la velocidad sistémica y la edad cinemática. En el caso

de las componentes de Hα los valores de la velocidad de expansión son de

23 km s−1 y 18.5 km s−1 para la cáscara interna y la externa respectivamente.

Para las componentes de [N II] el valor de la velocidad de expansión para la

cáscara externa es de 34 km s−1 y para la cáscara interna es de 35 km s−1.

La velocidad sistémica es aproximadamente de 3 km s−1. Podemos decir que
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existe una diferencia de 3000 años entre la expulsión de las cáscaras de la

nebulosa, ya que la edad externa fue de 12700 años, mientras que la edad

interna fue de 9600 años.

En este trabajo presentamos una cobertura cinemática completa de la

nebulosa del Búho que nos permitió hacer una cartograf́ıa de la nebulosa y

disernir sobre su estructura tridimensional a partir de los mapas de canal.

Con este conjunto de datos efectivamente vemos que el [N II] se encuentra

en la periferia de la nebulosa mientras que Hα y [O III] dominan la parte

interna de la nebulosa.

En los mapas de canal vemos que la cavidades son evidentes en Hα, mien-

tras que en la ĺınea de emisión de [N II] el gas está presente intermamente en

la nebulosa pero solo a velocidades corridas al azul. Después de la velocidads

que se encuentran corridas al azul no hay gas en el interior, unicamente se

detecta en la periferia.
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A
Modelo 3D

El programa Shape (Steffen et. al. 2011) es un laboratorio astrof́ısico inter-

activo que permite la generación de modelos morfo-cinemáticos de nebulosas

con base en datos observacionales de imágenes y espetros cinemáticos. Esto

nos permite tener una visión en tres dimensiones sobre el objeto de estu-

dio. Esto es útil para conocer o darnos una idea de la estructura completa

de objetos, como las nebulosas planetarias, que no es tan fácil visualizar en

las imágenes directas tomadas con un telescopio terrestre o incluso con te-

lescopios espaciales como con el Telescopio Espacial Hubble. Disminuyendo

las ambigüedades remanentes en las observaciones de imágenes, el análisis

tridimensional permite una mejor clasificaciones de los objetos.

Para el caso de este trabajo el Dr. Wolfgang Steffen buscó recrear un

modelo espacial tridimensional en la ĺınea de emisión de Hα basándose en

los espectros bidimensionales obtenidos en la sección 4.2.2 (figura 4.5) y en

la figura 2.1.

Los diagramas P-V sintéticos que se recrearon en base a los diagramas

reales se muestran en la figura A.1. Estos diagramas corresponden a las po-

siciones a-l de la rendija posicionada sobre la nebulosa. En la figura A.2 se

muestra una comparación de la imagen del modelo con una imagen real de

la nebulosa del Búho.

Cómo resultado principal de este análisis tridimensional se obtiene que la

región interna de las regiones de menor densidad tiene estructura multipolar.

La multipolaridad en nebulosas planetarias se ha visto anteriormente, pero
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que ésta se manifieste en las regiones de baja densidad interna no se ha

demostrado anteriormente.

Figura A.1: Diagramas sintéticos posición-velocidad

Figura A.2: Imagen de telescopio seguida por la imagen obtenida a partir del modelo de

Shape. En las siguientes imágenes se presenta la estrucutra interna de la nebulosa en la

vista del cielo y rotada 90◦
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