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INTRODUCCTION

" E1 estudio de nebulosas gaseosas ha permitido conp
cer mas sobre el origen y eVolucidn del Unijverso. En
el caso particular de nebulosas asociadas a estrellas
de tipo Volf-Rayet su estudio permitird ademds, enten-
der mis esta clase de objetos cuyo estudio es reciente
en la Astroffsica.

La caracteristica fundamental de las nebulosas aso
. ciadas a estrellas de tipo Wolf-Rayet es que los mecanis
mos de excitacidn pueden involucrar uno o los dos meca-
nismos que caracterizan particularmente a otras nebulo-
"sas; 1la fotoionizacidn, caracterfstica de las regiones
HI y de las nebulosas planetarias, o las ondas de cho-
que, caracteristica de los remanentes de supernova y de
los objetos Herbing-Haro.

Después de dar en el capitulo I, un breve repaso Sg
bre Jas caracterfisticas mas generales de 1o que hasta
~ahora se conoce de las estrellas de tipo Wolf-Rayet y
de sus nebulosas asociadas, pasaremos a discutir breve-
mente en el capitulo II los mecanismos de excitacién in
volucrados en esta clase de nebulosas. '

En el capitulo IIl se hard, con todo el material fo
tografico y literatura disponible, una clasificacibn y
reviéién de todas las nebulosas con asociacifn definiti—
va o probable a estrellas Wolf-Rayet, con el fin de se-
leccionar una estrella Wolf-Rayet muy probablemente asg
ciada a una nebulosa y elaborar una lista de todas las
estrellas de este tipo asociadas definitivamente a nebu
losas.



En el capftulo IV describiremos las observaciones
consistentes en la obtencién de fotograffas monocromati
cas (en H,, [SII] y [OIII]) de la nebulosa muy probable
mente asociada a la estrella seleccionada. En este ca-
pftulo también se discutird el método de reduccién em~
pleado para obtener los cocientes de 1fneas en toda la
nebulosa o sea, una espectroscopia bidimensional.

lLas observaciones realizadas nos permitirédn saber
5i la estrella de tipo Wolf-Rayet tiene realmente aso-
ciada una nebulosa. En el capftulo V, con la reduccién
de las observaciones obtendremos 1a mayor informacidn
posible sobre Ta estructura, morfologfa y caracteristi-
cas fisicas de esta nebulosa, que junto con las nebulg
sas definitivamente asociadas a este tipo de estrellas
nos permitird hacer una breve discusién general scbhre
esta clase de nebulosas.




CAPITULO I
ESTRELLAS WOLF-RAYET Y SUS NEBULOSAS ASOCIADAS

En este primer capitulo se resumen las caracteris-
ticas mids importantes de las estrellas de tipo Wolf-Rayet y
de las nebulosas asociadas a este tipo de estrellas. En
nuestro trabajo, por razones prdcticas, nos hemos restringi-
do a estrellas tipo Wolf-Rayet de poblacién I y localizadas
v en nuestra Galaxia. Sin embargo, discutiremos brevemente en
los . siguientes incisos las estrellas de tipo Wolf-Rayet de
pobTacién If y ‘los casos de estrellas de tipo Wolf-Rayet de

poblacidn I asociadas a nebulosas en las Nubes de Magallanes.

'a) Las estrellas de tipo Wolf-Rayet,

Las estrellas de tipo Wolf-Rayet de poblacidn I

© o (de gquT en adelante estrellas WR), son una clase de estre-

7 Tlas muy luminosas y muy calientes ctuyo espectro tiene‘TTneas
de emisién anchas (principaimente Hel y Hell), las cuales'prgk
bablemente se originan en material eyectado por las estrellas

'a muy altas velocidades, 2000 km st

(Hopkins, 1976). Por
Tas }ineas en emisién que aparecen en el espectro de las es
trellas WR a &stas se les divide en dos grupos: WC y HN,
En la tabla I.a.l se muestran las T1ineas de emisidn caracte
rfsticaé de las WC y de las WN. Por el grado de excitacién
que muestran en su espectro se subclasifican (Beals, 1938)

las WN desde WN3 hasta WN8 y las WC desde WC4 hasta WC9 (en



orden decreciente en su excitacidn). Ademds, las estrellas

de tipo WN de alta excitacidn (de WN3 a WN6), se denominan
estrellas WN tempranas o estrellas WNE y a las UN de baja
excitacibn {(WN7 y WN8), estrellas WN tardfas o estrellas

WNL (Vanbeveren y Conti, 1980). E1 rango de temperaturas
efectivas de las estrellas WN es de 25,000 a 50,000°K (Morton,

1973), aunque estas temperaturas son altamente controvertidas. -

TABLA TI.a.l

Clasificacifn espectral de las estrellas WR

Tipo : . Lfneas caracteristicas
e et He, H, ctFY, ctt, ottt ot
WN “ Het, He, H, NTTPT, Nttt N*Y

Las magnitudes visuales absolutas (Mv) para los
diferentes tipos de estrellas WR se muestran en la Tabla
1.6,2 segin 1a calibraci6n de Smith (1973) o de Crampton y
Georgelin {(1975). La calibracidn de Crampton y Georgélin
'7(1975) ésté basada en el trabajo de Crampton (1971) en el
 cua1 se'usan‘distqncias cinemdticas de nebulosas galdcti-
cas, a diferencia de Smith (1968), que establece las magni
‘tudes absolutas de las estrellas WR en la Nube Grande de

“Magallanes -para la cual e] mddulo de distancia es conecido



por medio de otros objetos. En el presente trabajo adoptare
mos la calibracidn de Crampton y Georgelin (1975) por ser 1la

m8s reciente y haberse calibrado en la Galaxia.

TABLA 1.a.2
Magnitudes Absolutas de las Estrellas Wolf-Rayet

- Tipo (Mv) Smith (Mv) Crampton ¥ Georgelin
WN3 -4.5 -3.7
1T S N ’ -3.9

" WNS - -4.3 -3.7
WNG - -4.8 -4.4
WNT -6.8 ‘ -6.3
WN8 -6.2 ‘ -5.0
“WCE . -4.4 ' : -3.2

- WCE ~4.4 ' -3.2
WCT -4.4 ; -4.4

Wes . -6.2 -4.8
weo -6.2 -4.8

La masa promedio de una estrella WR, determinada
por estudios espectroscépicos de estrellas WR binarias
'v(Massey, 1981), es de alrededor de 20 masas solares (Me)‘

Las masas de las e;tre11as tipo WC no son diferentes a las
- masas de las estrellas tipo WN. No parece haber una conexidn

sistemitica entre las masas y los subtipos (Massey, 1981).

Las distribuciones galdcticas de las estrellas ti



po WNE, WNL y WC, muestran que los dos G1timos tienden a

estar cerca del centro galdctico (Firmani, 1981).

Observaciones de los espectros de estrellas calien
tes muy luminosas, particularmente las estrellas tipo Of y
WR, muestran que estas deben de perder material en forma de
un flujo continuo desde su superficie. Esta pé&rdida de masa
generalmente se le conoce como viento estelar. El mecanismo
fisico por el cual es lanzado el viento no est& completamen-
te establecido, el m8&s aceptado en el caso de estrellas tem
pranas, es el debido a la presidn radiante; conversidn de mg
‘mento del campo de radiacidn de l1a estrella en momento del

- gas estelar, via-algunos procesos de absorcidn.

Los datos de radio e infrarrojo muestran que la
tasa dé pérdida dé masa de una estrella Wolf-Rayet tipica es
de 4 x 10°° Me por afio para estrellasUC y ~3 x 10”° Meypor
afio para estrellas WN (Barlow, Smith y Willis, 1981), las cua
les son un factor de 10 mis grandes que la pérdida de una es

trella tipo 0. Los espectros ultravioleta y visible de las
estrellas WR presentan perfiles de 1Tneas consistentes con
vientos estelares de alta velocidad, de 1 a 3 x 10® km s™?
(Barlow, Smith y Willis, 1981). Semejantes vientos estelares
podrian interactuar con el medio interestelar circundante y
formar un frente de choque o una burbuja interestelar

"(Neaver et al, 1977).

Las estrellas WR son estados avanzados de 1a evolu



cibn estelar., Es mds, las estrpllas WR muestran una eviden
cia de pérdida de masa en etapas previas a la fase WR (Fir-
mani, 1981). Tanto los modelos tedricos de evoluci6n este-
lar como el andlisis estadistico de la distribucidn de este
tipo de estrellas coinciden en identificar a las WR con es-

trellas masivas (de Loore et al., 1977; Chiosi et al., 1978

y Firmani, 1981), que probablemente se encuentran en su fase
evolutiva de prendido del helio(Firmani, 1981). Sin embargo
es dificil establecer cudl serfa la masa 1imite a partir de
1a cual una estrella evolucionaria pasando por 1a etapa de
WR. Esto depende esencialmente del mecanismo de pérdida de
masa el cual puede ser debido a vientos estelares en el caso
~de una estrella solitaria o bien debido a 1a transferencia
de masa,  de una compafiera en el caso en que l1a WR forme parte
de un sistema biﬁ;rio. Los modeTos evolutivos son pues de
dos tipos; el primero, al considerar la pre-WR como estrella
Vsolitaria, predice una masa 1imite inicial superior a 20 Me
(Chiosi et _al., 1978) en tanto que el segundo tipo de mode-

lo predecerfa masas 1imites iniciales menores (Kuhi, 1973

- y Paczynski, 1973). Por otro lado, el hecho de que las HWR

"estén perdiendo masa, al menos durante esa etapa, hace que
1a duracibn de esta fase se reduzca a aproximadamente 10°

afios (Chiosi et al., 1978).

- Algunas nebulosas planetarias (N.P.) tienen estre
Tlas centrales que presentan las caracteristicas espectrales

de las estrellas tipo WR de poblacidn 1,  Estas estrellas



asocciadas a N.P. son éonocidag como estrelias tipo WR de pgo
Vb]acién II. A diferencia de las de poblacidén I, son estre-
1las mds viejas, pequefias, menos luminosas y menos masivas.
Segin los modelos evolutivos de N.P. (Osterbrok, 1974), sus
estrellas progenitoras tienen masas entre 1l y4 Mq, masas
pequefias si las comparamos con la masa promedio de las estre

1las tipo WR de poblacidn I.

b) Nebulosas asociadas a estrellas WR.

Las eétrelfaé WR se erncuentran, en algunos casos,
rodeadas por nebulosas anulares, definidas "vagamente"
“(Chu, 1981) por Smith (1968), como: "Arcos de nebulosidad

centrados en la estrella Wolf-Rayet e ionizados por ella".

Y.H. Chu (1981) define una nebulosa anular de
No1ffRayet, como; una pequefia nebulosa cuyo tamafio anqular no
_ es mayor quée unos cuantos grados para la Galaxia y que unos
cuantos minutos de arco para las Nubes de Magallanes, alre-

dedor de una estrella WR, y que satisface dos criterios:

1) La estrella WR, que no es excluida como posible cau
sante de la formacién de la nebulosa, esta localiza
da en una posicidn preferente adentro de los 1imites

- de la nebulosa.

2) La estrella WR es la dinica o la mds importante fuen

te de excitacidén de la nebulosa.



-7 -

Con estos criterios de se1ecci§n Y.H. Chu jdentifica en
total 15 nebulosas de anillo en 1a Galaxia, nueve en la
Nube Grande de Magallanes y ninguna en la Nube Chica de Ma

gallanes.

Por otro lado, Heckathorn et al. (1982), utilizan
un criterio de seleccib6n menos restrictivo, incluyendo ne-
bulosas anulares que tengan estrellas WR dentro de los 1fmi
tes del anillo proyectado, independientemente del hecho que
~la WR esté en una posicidn preferencial o no, o bien de que
existan otras fuentes de excitacién. De esta forma estos
'autores reportan 15 nebulosas definitivamente asociadas con
1a WR de las cuales 11 coinciden con las reportadas por Chu
{(1981). Ademds reportan 30 nebulosas calificadas como fpo-

'sib\eméntef asociadas a la HWR.

Chu (1981) clasifica a Tas nebulosas de anillo al
rredédor de estrellas WR, de acuerdo al modo dominante de in
teraccidn de la estrella WR con el medio interestelar, en

tres categor?asi De fotoionizacifn, denominadas tipo R, que
a su vez se subdivide en dos subtipos: R,; Regiones HII
amorfas, y Rgs Regiones HII con estructura de cascardn. De
Veyecciﬁn estelar, denominadas tipo E y de viento estelar,
denominadas tipo W. Los datos observacionales de cada una
de las nebulosas, comparadas con resultados tebricos y ca-
racteristicas morfoldgicas del modo de interaccién dominan

te, permiten llevar a cabo dicha clasificacidn. Encuentra



una correlacidn entre la clasificacién de las nebulosas de
anillo y el espectro de sus estrellas WR asociadas. AsfY,
aparentemente las nebulosas de tipo R,estdn preferentemente
"asociadas con las estrellas WN de tipo tardfas, las nebulo-
sas de tipo Ry con las estrellas WC, las nebulosas de tipo
E con las estrellas KNB, y las nebulosas del tipo ¥ con las

estrellas WNE.

Antes de 1978 se pensaba que solo las estrellas
WN podfan estar asobidas a una nebulosa de anillo {Underhill,
1968 y Crampton; 1971) y que, en estos casos, las estrellas
'NN no eran binarias (Smith, 1968 ). Sin embargo Gltimamente
se han encontrado ejemplos de estrellas WN en sistemas bina
-rios y de estrellas WC asociadas a nebulosas de anillo (por
ejempio la binaria HD 50896 (Firmani et al., 1978) y la WC
“HD 57504 (Lortet et al., 1980 ), con 1o cual se ha cambiado
" Ja opinién anterior a tal grado que recientemente Heckathorn
et al., (1982) concluyen que: "El mecanismo de formacidn
dé nebulosas puede inclufr la posibilidad de todo tipo de
estrellas Wolf-Rayet. Estrellas WN, WC, binarias o no, pug

den estar asociadas a nebulosas de anillo".

Como mencionamos al inicio de este capitulo, en
este trabajo estudiaremos con mis detalle las Wolf-Rayet
asociadas a nebulosas en la Galaxia. Para el caso de estre
11as WR asocidas a nebulosas de anillo en la Nube Grande

de Magallanes s6lo haremos una breve discusién. En la Ta-



bia I.b.1 se listan las nueve nebulosas de anillo identifi
cadas por Y.H. Chu como definitivamente asociadas a estre-
1las WR., Se da en ésta, el nombre de la estrella y el ti-
po espectral, el nombre de Ta nebulosa asociada, su clase
{segln la clasificacidén de Y.H. Chu) y su radio (en parsec).
En esta tabla destaca 1a proporcidn de WN a WC (8 a 1), de
JWNE a WNL (7 a 1), el gran tamafio de las nebulosas (un pro
- medio de 100 pc). En la tabla I del trabajo de Rosado et al,
(1981), sobre la emisibn Gptica de nebulosas en forma de ani
f]o en la Nube Grande de Magallanes, se muestran las carac
terfsticas generales de algunas de estas nebulosas (diez)
Foﬁ estrellas WR en su interior, de las cuales la mitad son
de las consideradas por Y.H. Chu como definitivamente asociga
idas a WR, pero de cualquier forma en esta tabla tambi&n des
tacan las caracteristicas de gran tamafioc de las nebulosas

y la proporcidn mayor de WUN a WC (8 a 2) y de WNE a HNL

(7 a1).

Con respecto al tamafo de las nebulosas puede haber
un efecto de seleccidn, pues nebulosas con tamafos de 5 a
10 pc. le corresponderian tamafios de solo 20& a 40?, peque~-
: ﬁos.para Ja reso]ucién de los catdlogos y material fotogri-
fico que actualmente se tienen de las Nubes de Magallanes

(Chu, :1981).
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TABLA I.b.1
Estrellas Wolf-Rayet en 1a Nube Grande de Magallanes

con Nebulosas Asociadas, clasificadas por Chu (1981)

Nombre

Fstrella Tipo? Regién  Clase’® Tamafio*®
HD32402 WC5 DEM39 W 30
HDE268847 WN3-5 DEM45 R } 100
FD22 WN3-5 DEM137 Rs 200
HD36063 WNT DEM165 R 100

-~ HDE269485 WN3-5 DEM174 Ra 64

" FD33 WN3-5/340B2 DEM208 Rs ' 200
HDE269748 UN3-5 DEM231 Rs/W 32
HV5947 WN3-4/+0° DEM240 ? 30
HDE270149 WN3-5 DEM325 W 26

1 Fehrenbach et al., (1976),
2 Rosado et al., (1981).
? Chu., (1981).

» Se han identificado 42 nebulosas planetarias cuya .
‘estrella central es una tipo Wolf-Rayet (Tabla VI.I, van der
">Hucht et al., 1981), 12 de las cuales son WC y las demds no
 ésfén c]araménte identificadas. A gran escala, todas las ng
bulosas planetarias con estrellas excitadoras o centrales tj

'po'wcf(siempre WC6, WC7 y WC8B) presentan una estructura in-r



distinguible de una nebulosa planetaria tipica, pero a mayores
resoluciones espaciales, cuatro de ellas muestran una estructura
interna que las distingue y que supone la existencia de una
fuerte turbulencia interna (Hromov and Kohoutek, 1968). Des
gracidamente el resto de las N.P. con nﬁcleo WC tienen dimen
siones angulares muy pequefias para ser estudiada su estructu
ra interna . Hay razones tefricas para esperar que estas
estrellas centrales sean ricas en carbono, mas que en nitrd

geno {Wood and Faulkner, 1973).

En el transcurso evolutivo de una N.P. la masa
4eyectada de la estrella central es grande en comparacién de
su masa original, una estrella de 1.5 Me produce un cascardn
- de 0.7 Me y una de 3.0 Me un cascardn de 1.8 Me‘ La masa
~eyectada se concentra en un cascardn con un didmetro prome ‘

dio de solo 0.4 parsec (Osterbrock, 1974).

Por d1timo, con respecto a la morfologfa de las
" N.P. hay dos caracteristicas muy generales (Hromov y
Kohoutek, 1968): 1} Una uniforme o casi uniforme distribu.

cién de britlo, y 2) Un borde exterior bien definidot
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CAPITULO 11
MECANISMOS DE EXCITACION EN EL MEDIO INTERESTELAR

RELACIONADOS CON LAS ESTRELLAS WOLF-RAYET

De los mecanismos de excitacidn en el medio inte-
restelar existen dos muy relacionados con las estrellas Wolf-
Rayet; los debidos a las ondas de choque producidas por vien
tos estelares supersénicos en el medio interestelar y los de
bidos a 1a fotoionizacifn del medio por estrellas calientes.
En el primer caso se forman nebulosas anulares,”y en el segun
do nebulosas difusas o también 1llamadas regiones HII. A con’
tinuacién describiremos brevemente estos dos tipos de nebulo

sas y sus emisiones caracteristicas.

a) Nebulosas formadas por vientos estelares.

De estudios de 1a interacci6n de vientos estelares
supersdnicos con el gas interestelar que los rodea se muestra
"que el viento estelar barre el material interestelar formando
un cascardén denso circunestelar (Dyson, 1973). El viento (ve
Tocidad V, = 2000 km s"') empuja el gas interestelar (cuya
velocidad del sonido es CS = 10 km s”*) a una velocidad que
es altamente supersénica. Actda como un pistén y una onda de
choque debe de aparecer inmediatamente en el gas interestelar,
La evolucién de un cascardn de este tipo se estudia en forma
andloga a la de un cascarén formado por una explosién de Su-
pérnova (Woltjer, 1972). La fase inicial corresponde a una ex
pénsién Tibre del viento estelar; esta fase tiene una duracién

de varias centenas de afios. Después le sigue una fase de ex



pansién adiabdtica que dura unos cuantos miles de afios. Pos
teriormente una fase en Ta cual el gas interestelar barrido
se colapsa en un cascardn delgado y frio. Este colapso es
el resultado del enfriamiento radiativo-del material choca-
do (Cox, 1972). Finalmente se 1lega a una fase en la cual
el cascardn se disipa en el medio interestelar.

En este trabajo s6lo se describird 1a fase en 1la
cual existe el cascardn frio pues es la fase que ocupa la
‘mayor parte de la evoluci6én de 1a nebulosa. Durante esta
fase la interaccién del viento estelar con el medio interes
~'telar presenta una estructura de cuatro zonas {ver figura

Il.a.1):

i) La mas interna con el viento estelar supersdni
co entrando. al choque S1 siendo la densidad del viento igual

a o (r) = M/4nr2v, (donde r<R ),

ii) En seguida una zona extendida y caliente con
una presién interna p, que contiene viento estelar chocado
mezclado con gas interestelar que se ha evaporado del cas

cardn frfo.

iii) Un cascar6n denso y frfo, de radio Rc’ delga:-

~do (es decir, su grueso AR<<RC) y expandiéndose con una -



velocidad ﬁc. Es este cascarén frio el que contiene a la
mayor parte del material interestelar que ha sido barrido
por el choque S2. Las zonas (ii) y (iii) estdn separadas
por una superficie de discontinuidad marcada come € en Ta,
figura. A través de esta superficie na existe flujo de ma

sa y por consiguiente los dos choques no se mezclan.

jv) Por @ltimo, tenemos una zana con gas interes

‘telar ambiente de densidad Po*

AR S2

Fig. Il.a.l: Interaccifn
del viento estelar supersd
nico con el gas interestelar.

tiv)

Mientras que en el cascarén (iii) el enfriamiento
radiativo es muy eficiente, en 1a zona (ii ) el tiempo de eﬂ
friamiento radiativo es tan largo que puede ser ignorado.
tT‘viento estelar da energfa a la zona (ii) a través del -
choque S1, a una razdn de é* = (%)ﬁ VZ . Lla energfa perdi

da éd-( ii) es trabajo hecho contra el cascardn (iii), asf
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que Ta energfa total en la zona (ii) obedece la ecuacién:
£ = £, - p-3(4/3:R})
b * dt el

donde el Gltimo término es 1a rapidez de cambio del traba
jo hecho sobre el cascardn. Ademas, Eb es igqual a
3/2(4/3ch3)P que es la energia de un gas monoatdmico.

La ecuacifn de la energfa total la podemos escribir como:

qelar3mR2(3/2P)] = Eo-p gH(4/31R2) (2.a.1)

-E1 movimiento del cascardn (iii) vendr& dado por:

d ’ ._ 2 -
Ef[Mc(t)Rc(t)] = 4ch P donde Mc(t) es la masa del casca

rén igual a 4/3mp R.°.
Otra'forma de escribir esta ecuacidn es;

.2

P o= g RS+ 1/3p R R, (2.2.2)

usando (2.a.1) y (2.a.2) 1legamos a la ecuacidn

©URG*R. + 12R 3R 2R+ 15RZR.I = 3E,./2mp,, considerando

constante E, la solucién de esta ecuacién serd (Dyson y

Williams, 1980):



1 T 1
: s E /s 3
R = (125 p* /e

c 154“) ( o ) t (2.3.3)
y
1 e 1
. 125 /s * /s _2 ,
Re = 3/5(1527) () ¢ s (2.a.4)

donde Rc y éc estidn relacionadas de la siguiente forma:
Rc = 5/3Rct , (2.a.5)

Los valores tipicos de M y V, para estrellas de
tipo WR son de 3;(10's masas solares por afio y 2x10% kildme
tros por segundo respectivamente, de estos valores tendre-
‘mbs que E, =10?7ergs por sequndo. Usando este valor, una
.densidad de hidrdgeno neutro n, = 1/cm?® , tipica del medio
interestelar y un tiempo estandar de 5x10" afios {del orden
~de l1a mitad del tiempo de vida en 1a fase WR), obtendremos
con las ecuaciones (2.a.3) y (2.a.4) valores de Rcslo pc
'y de ﬁczloo km/s para un cascarén formado por el viento de
“una estrella de este tipo. Como el choque S2 es isotérﬁi—
CO; el factor de compresidn estarfia dado aproximadamente por

n"’(Rc'/CS)2 con 1o cual 1a densidad del cascardén n tendrs

c’

: , y el espesor del casca-

“un valor de alrededor de 100 cm”

r6n AR, un valor de ~1/30 pc.
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-b) WHebulosas difusas (Regiones HII).

Son regiones de gas interestelar que contiene una
o] yarias estrellas excitadoras de tipo gspectral 0 o B tem-
| prano. Las densidades de partfculas, tipicas de la parte
~ionizada de una nebulosa, son del orden de 10 6 10% cm™ '.
‘La fuente de excitacidn de las regiones HII es _la radiacién
ultravioleta de 1a estrella o estrellas tempranas que estan
dentro .de l1a nebulosa, estrellas calientes con temperaturas
efectivas T,n3x10"°K. Los fotones ultravioleta que estas
estrellas emiten transfieren energfa a la nebulosa por foto
jonizacidén. En las nebulosas y précticamente en todos los
objetos astronbémicos, el hidrlgeno es el elemento mds abundan
te y la fotoion{iaciﬁn del hidrSgeno es el mecanismo energéti
"co dominante de la nebulosa. Los fotones con energia igual o
mayor gue 13.6 ev (el potencial de ionizacidn del hidrdgeno),
son absorbidos en este proceso y su exceso de energia aparece
como energia cinética de los fotoelectrones liberados. Las co
lisiones entre los electrones y los iones, distribuyep gsta -
energia en el gas y mantienen una distribucidn de velocidades

Maxwelliana, con temperaturas en el rango 5,000°K a 20,000°K

para una nebulosa tipica.

Cuando el flujo de fotones ionizantes sobre pasa a

1a tasa de recombinacién de las partfculas ionizadas, la re -
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gidén ionizada crece. Eventualmente, el volumen de material

ionizado es tal que la taza de recombinacidn iguala al flujo
de fotones ionizantes y se establece un equilibrio, Asf{, si
la regi6n tiene un radio R,, la condicién de balance de ioni

zacifn para la regién como un todo es:
4/3nR53(neni)B =S, (2.b.1)

Donde g es el coeficiente de recombinacién, S, es el nGmero

de fotones ionizantes emitidos por la estrella, n_ la densi

e
dad electrdnica y n; la densidad iénica. En las nebulosas
donde el principal elemento es el hidrfgeno ng=n, - AsT, el

radio de la regidn ionizada serfa igual a:
Y.
Rs = (35*/4wn;B )73 {(2.b.2)

" Este radio es 1lamado radio de Strdmgren, y la esfera de

gas ionizado es llamada esfera de Strémgren.

- c) Caracterfsticas espectrales de las nebulosas.

Estos dos tipos de nebulosas presentan-en comin
 un espectro dominado por lineas de Balmer en emisidn y por
“1fneas prohibidas de iones de elementos pesados. Las coli-

siones entre jones y electrones termalizados excitan los nj
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veles de energfa bajos y metaestables de los iones. Aungue
estos‘nive1es excitados tienen muy pequefias probabilidades

de transici6n, a las bajas densidades de una nebulosa tipi-
ca (neslo“cm's) Ta desexcitacidn colisional es muy poco pro
bable, asi que en la mayoria de los casos el jon decae de

"su nivel excitado por la emisidén espontdnea de un fotén y

15 nebuliosa emite b&sicamente un espectro de 1fneas prohibi
daé. Ademds, las nebulosas tienen un contfinuo dé&bil debido
a la reflexi6n de 1a luz estelar por polvo y a las emisiones
.por transiciones libre-ligado, principalmente en el continuo
Paschen de HI a'x>3648£ y en el continud de Balmer a A<36482.'
- Las nebulosas emiten con una intensidad razonablemente fuer-
te en’'la regidn espectral de las radio frecuencias. Este es
_pectro, continuo, es debido principalmente a la emisidén 1i -
bre-libre de electrones térmicos acelerados en colisiones -
Con protones. También se observan, superpuestas a este con-
tinuo, l1fneas de emisién de hidrégeno, débiles. Estas corres
ponden a transiciones ligado-ligado de niveles con altos nime
ros cudnticos (como por ejemplo el 10%a cuya longitud de onda
es de 6 cm). También estan presenten en esta regidn espectral

las lineas de recombinacidn de otros elementos.

» Las intensidades relativas de las lineas que resuyl-
tan de las transiciones entre los niveles *S, Dy 7P de

los iones, en la configuracién np? , son sensitivas tanto a
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la temperatura electrénica, T,, como a la densidad electrg |

nica ng- En particular, el cociente de intensidad,
2
1(205/2 -»—“S?/I( 03/2 +4S)

es usado para determinar las densidades en nebulosas debido

a su débil dependencia de la temperatura e]ecé;dnica. Seaton
oy Osterbrock {(1957) fueron los primeros en usar un cociente‘
de este tipo,‘e1 [0f1](1(3729A)/(3726A)): para estimar las
densidades electrtnicas en nebulosas. Posteriormente,

Saraph y Seaton.(1970)‘usaron el cociente [SIII(I(6717))/
C1(6731r)). Las 1ineas de [SII], a diferencia de las lineas

" de [0II], son emitidas, en promedio, a bajas Te y a altas Ne

Por otro lado, algunos iones, de los cuales [0111]
y [NII] son los principales ejemplos tienen estructuras de

niveles de energia, tales que producen l1ineas de emisidn, de

- dos niveles superiores diferentes con una diferencia conside

rable en su energfa de excitacidn. Por ejemplo, en el caso

de [0III] 1a linea 43631 es debida al nivel 'S y las lineas
49591 y 50071 al nivel *D. La proporcifn relativa de excita
cibén de estos niveles depende muy fuertemente de la tempera-
tura y por consiguiente el cociente 4363A/(49591+5007)) pue-
de ser usado para medir la temperatura electrénica en nebulg

sas.
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E1 espectro de las regiones HII, como son 1lama
das porque ellas contienen principalmente H+, es rico en
1ineas de recombinacidn de hidr6geno y lineas de excitacidn
colisional como las de [NII], [011], [SI1], etc. En var-
ticular, la intensidad de las 1ineas de [01IIJy [NII1] varia
de objeto a objeto, siendo mds fuertes .en nebulosas excita -
daskpor estrellas centrales de altg temperatura efectiva,
pues los potenciales de jonizaci6n de estos iones ;on los
mas elevados. E1 elemento m&s abundante después del hidrége
‘nb, en estas regiones, es el helio, cuya abundancia relativa
por nimero es del orden de 10 por ciento. E1 potencial de io.
nizacién del helio neutro Heles de 24.6 eV, mientras que el
potencial de ionizacién del helio una vez ionizado es de
54.4 eV. Dado que ninguna de las estrellas calientes de tipo
espectral 0 emite fotones con hu>54.4 eV, es improbable obser
var helio dos veces ionizado en una regién HII ordinaria. En
las nebulosas planetarias se presenta un caso diferente; my-
chas de las estrellas centrales son mucho mis calientes que
las estrellas 0 y B mas calientes y radfan fotones muy energg
ticos que producen zonas centrales de He++ . Los elementos
pesados mas abundantes, (del orden de 107? a 107"}, con respec
_ to al hidr6geno en una nebulosa HII son: oxfTgeno, nedn, carbén;
'nitrdgeno, fierro y silicio. ‘

]

En 1a figura II.c.l se presentan esquemdticamente la -
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estratificacidn de los grados. de jonizacidén en una regifn
HII, resultado de 1a manera diferente en gque los fotones
de varias energias son absorbidos a medida que se propagan

hacia afuera de la estrella.

e}

-{;;\ o)

H*He' \H*,He° HO, He®

ESTRELLA X ESTRELLA B3

000'N¢6/ OO’NO

—

(1) i)

’F1g.k IT.c.l Estratificacién de los grados de ionizacién er‘\'
una regidn HII. (i) Estrella de baja temperatu-
ra (T,$40 000°K), (ii) estrella de alta tempe-

~ratura (T,240 000°K). '
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Respecto a las ondas de choque en el medio inte
restelar, existen hasta ahora tres conjuntos de modelos de
radiacidn, estos son los de Dopita (1977), Raymond (1979)

Y Tos de Shully McKee (1979). Todos ef]os son mejoras del
primer modelo dado Qor Cox (1972). Los modelos de Raymond
(1979) se extienden a altas velocidades abarcando un rango
de 50 km s”* a 200 km s'l, con 36 diferentes modelos, densi
dades prechoque que van de n = 1 em™® a n,=350 em™’ y valg
“res para el campo magnético Bo de 0.01 uG a 1pG. Considera
con detalie los efectos de los fotones ionizantes (genera-
dos en el gas postchodue), en la zona de recombinacifn. Es
to lo hace dejando la preionizacién como pardmetro libre. In
cluye conjuntos de abundancias que consideran el removimien
“to de elementos pesados del medio interestelar debido a la
formacién de granos {"depletion"). Por otro lado Shull vy
, McKee (1979) resuelven el problema de la preionizacién (para
velocidades de choque mayores o iguales a 110 km s™! el cho-
que ‘genera suficiente radiacién UV como para preionizar com
pletamente el hidrdgeno y el helio), y dan modelos adtoconsii
‘tentés en los cuales la preionizacién es establecida por los
~ fotones ionizantes generados en la zona de enfriamiento. E1

rango de velocidad del choque de los modelos de Shull y HcKee

1 1

va de 40 km s~ a 130 km s~ . Son . diez diferentes modelos,

- en 7 de ellos mantienen un mismo campo magnético B =1.,G, una
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abundancia "césmica" y una densidad prechoque

igual a 10 em™’. En los tres restantes, mantiene una misma
velocidad de chogue de 100 km st variando individualmente
'(en cada uno de estos tres), la densidad prechoque

(no=100 cm3), el campo magnético (Bo=10uG) y la abundancia,
usando en este G1timo una abundancia que considera el remg-
vimiento de elementos del medio interestelar por la forma -
¢ién de granos. La preionizacidn del hidrbgeno y éel helio
es fijada, en ausencia de una fuente de ionizacién externa,
por 1la radiacién uv emergeﬁte y puede ser muy pequeiia para
Vs'590 km s'ﬂ a diferencia de los modelos de Raymond (1976),
donde se supone una preionizacidén. Los modelos de Shull y

. McKee son particularmente usados para bajas velocidades. Am
bos conjuntos de modelos muestran que el cociente [0111]
(4959A+50077) /Ha, es una funcidén sensible a 1a velocidad

de choque, siendo muy pequefio a bajas velocidades.

Las diferencias entre la emisidén Gptica de los cho
ques radiativos (RSN y H-H) y las nebulosas fotoionizadas
(HIT y N.P.) son tales que para el caso de emisidén de material
chocado, existe un aumento en la intensidad de las lineas emi
tidas par iones de baja excitacién tales como OI, OII, NI, NII,
vSII y CIT y de los cocientes sensibles a la temperatura (McKee
by Ho]]enbach, 1980). En 1la taBla IT.c.1 se wmuestran los valg=-

res del cociente [0III] 43631/(4959A+50071), sensible a la tem
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peratura, y del cociente [SII](6717+6731)/Ha para nebulosas
tfpicas, fotoionizadas y con ondas de choque. En esta ta -
bla se puede observar 1a gran diferencia de intensidades pa

ra ambos tipos de nebulosas.

TABLA Il.c.1

Emisi6n Optica en nebulosas. -

‘Lineas*. [01T1](4367A/(4959)+50072)) [SIi:/Hu(6717A+67312/6563)

Nebulosas fotoionizadas

n Car (HIT) © 0.004 0.08
ori  (HII) 0.004 ~0.09
NGC7662 (np.) 0.01 0.004
Nebulosas con ondas de choque ,
Na9 (RSN) 0.0 B 1.22
Cyg. Loop (RSN) 1 0.06 o 0.92
HH43S (H-H) - ; 1.72

* Valores tomados de la Tabla 2 de McKee y Hollanbach (1980).

McKee y Hollanbach dan una expiicacifn cualitativa a esta dife .
rencia; en las nebulosas fotoionizadas la 17nea de Ha es produ
cida principaimente en la regién totalmente ionizada, mientras

Que las 1ineas de los iones de baja excitacidén son producidas
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en diferentes zonas de ionizacidén (mucho mds pequefias que
toda la regidn), de las nebulosas (ver figura II.c.1). En
contraste, en las nebulosas con ondas de choque tanto 1la
1inea de Ha como las 1ineas de los iones de baja excitacién
son producidas solamente en 1a regién de recombinacién. Con
respecto a los altos cocientes sensibles a 1a temperatura
-son, obviamente indicadores de las altas tembe?aturas produ
cidas pof el choque en el gas interestelar, comparadas con
la temperatura tfpica ($10*°K) de una nebulosa fotoionizada.
:HAigunas de estas caracteristicas de 1as nebulosas con ondas
de.choque han sido usadas para la identificacién de remanen
fktes~de.supernova en 1a Galaxia y galaxias cercanas

-.(D*Odorico, 1978).
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CAPITULO III

ESTRELLAS WR ASOCIADAS A NEBULOSAS

De las 159 estrellas WR registradas en "El1 Sexto
Catdlogo de Estrellas Wolf-Rayet”™ (Van der Hucht et al,
1981), 78 han sido reportadas como asociadas y/o brobablg
mente asociadas a nebulosas en el catdlogo de Van der Hucht
et _al. (1981), los trabajos de Chu (1981), y de Heckathorn
et al (1981), (de aquf en adelante abreviados HCLS, CHU y
HBG réspectivémente). En este capitulo haremos una clasi
ficacidn y revisi6n de estos 78 casos con los siguientes

propésitos:

1) Seleccionar.una nebulosa aparentemente asociada con una

' “WR, para observacién fotogrifica, con el objeto de dis-

~cernir si realmente esta asociada. Obtener su espec-
troscopia y estudiar su estructura con el material fo

tografico obtenido.

©2) Obtener una lista de estrellas WR definitivamente asocia
das a nebulosas, sobre la cual haremos los posibles

estudios espectroscdpicos, morfolbgicos, etc.

3} Y por {ltimo, conlos restantes hacer una lista de aquellas
WR con muy probable asociacidn a nebulosas que ameritan
© fuertemente ser observadas. La seleccidn se tratard

en el Gltimo inciso de este capitulo. En el capftulo
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V se darédn las dos listas y se discutirdn los resultados
de las observaciones obtenidas, en el capftulo IV, de 1la

nebulcsa seleccionada.

a) Clasificacifn.

C1asificam§s las 78 estrellas WR en seis grupos, en
funcidn de la correlacién con nebulosas asocieﬁas {HCLS, CHU
y HBG). E1 primero contiene todas aquellas WR definitivamen
te asociadas a una nebllosa segln CHU y “"credibilidad" 5 ¢ 4
en el rango que va de 5 a 1 esfablecido por HBG (correspon
diendo el 5 a una definitiva asociacifn y el 1 a una posi

ble).

Al segundo grupo corresponden toda estrella WR que

a pesar de tener una asociacidén segura con la nebulosa sg
gfin CHU, su asociacidn es puesta en duda p6r HBG al consi
derarlas probablemente asociadas a nebulosas {credibilidad

igual a 3). En este grupo también estard M1-67, nebulosa
| considerada por CHU como definitivamente asociada a una WR
pero que HBG ni siquiera incluye en su trabajo por su tama
fio angular pequefio y por la baja resolucién del catdlogo
fotogrdfico empleado ("An emission-line Survey of the Milky
 Way", R. Parker et al, NASA SP—43ﬁ, 1979; de ahora en ade-
~ Tante catéIogo PGK).
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En el Fercer grupo estadn las nebulosas definitiva
mente asociadas a estrellas wk agregadas recientemente por
el trabajo de HBG, no discutidas por CHU. Un cuarto grupo
se compone de aquellas nebulosas consideradas por HBG como
ﬁebulosas probablemente asociadas a estrellas WR. (credibi
Tidad 3). E1 quinto grupo contendrd tbdas aquellas WR que
HBG les aseigna una‘credibi1idad de 2 6 1.

Por {ltimo tenemos un sexto grupo de estrellas WR,
que, a pesar de tener una supuesta correlacidn con regiones

HII (ségﬁn HCLS), no han sido consideradas por CHU ni por
HBG.

b) Revisién.

A continuacibn trataremos cada grupo, haciendo ng
tar brevemente las caracterfsticas morfoldégicas y peculia-
ridades generales de cada caso. Parg esto utilizaremos
fundamentalmente los cat&logos de HCLS y de PGK,los trabg
jos de CHU y HBG, las placas de Monte Palomar (P0SS), el
Cordoba, 1a extensién sur del P0SS, los registros estelares
Henry-Draper (HD) y Smithsonian Astrophysical Observatory
{SA0) y el catdlogo general (CGO) de estrellas 0 (Cruz-
Gonz&lez et al, 1974).

Grupo I: Todas las nebulosas de €ste grupo son

~discutidas con detalle por CHU. En la tabla I se muestran.
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los pardmetros mds importantes de las WR de este grupo y de
sus nebulosas asociadas. En 1a columna (1) se muestra el
niimero del catdlogo Henry Draper (HD) o del catdlogo de
estrellas luminosas de la parte sur de la vfa ldctea de
Stephenson y Sanduleak, 1971 (LSS) del objeto. El tipo es
pectral de las estrellas es el dado pof HCLS. En la colum
na (3) se da el nombre mis comin de la nebulosa. La colum
na (4) indica la temperatura efectiva de la WR en grados
Kelvin, Ta (5) la magnitud absoluta de la HR ;;gﬁn ’
Crampton (1971), la columna (6) se da la pérdida de masa en
Ta WR en unidédes dé masas so\éres por afio, En la co-
lumna (7) la densidad electrénica de 1a nebulosa asociada;
en la (8) el radio de &sta en parsecs, en la (9) su veloci
dad de expansifn, en la (10) la masa de Ta nebulosa en unji
dades'so1ares,<en la (11) la clasificaci6n de la nebulosa
segin CHU., y en 1a (12) la edad de la nebulosa. En Ja ta
“bla, las WR estdn acomodadas en orden decrecfente de su 1y

minosidad.

A continuacién, en la discusidn breve de cada caso
de este grupo, se pondrd primero el ndmero de la WR en el
cat8logo de HCLS, en seguida sundmero HD, entre paréntesis
“su tipo espectral y posteriormente el nombre de la nebulosa

asociada.

WR40, HD96548(WN8), RCH58: Una nebulosa de anillo



bien definida y pequeifia, como'de 7 minutos de arco de did
metro, con la estrella WR concéntrica a la nebulosa, no
hay m8s estrellas, aparte de la WR, dentro de &sta. Por
sus caracterfsticas estructurales Chu et al. (1982¢c) 1a
consideran una nebulosa con eyeccibén estelar. Junto con
M1-67 (que trataremos en el grupo II) son las dos dnicas
del tipo de eyeccifn en la clasificacién de CHU,

WRSS, HD117688 (WN8), RCW78: Al igual que la ante.
rior, .es una nebulosa en forma de anillo con la WR bien cen
"trada. Aparte del anillo externo de aproximadamente 35 mi-
nutos de di&metro, la principal caracterfstica de esta neby
1o§a es que otro pequefio e intenso anillo central de R6' de
didmetro, predomina en las fotografias tomadas con el fil-
tro A = 5010 R'3e1 catdlogo PGK, donde no se detecta el
~externo de 35'. De hecho HBG le asignan a esta nebulosa dos
tamafios, 39' el anillo externo y 6' el interno. Hay diver
-gencias entre distintos autores en cuanto a la distancia al
objeto. Y.M. Georgelin et al., 1973, le asignan una distap
cia cinemdtica de 2.7 + 0.6 Kpc, diferente a 1la distapcia ci
nemética reportada por CHU de 7.6 Kpc, que coincide con 1a
distancia a la WR obtenida por L. Smith (1968c) de 7.59
Kpc. Hay la presencia de dos estrellas dentro de los contor
nos de RCW78 de tipos espectrales B9(HD1175440) y
B2(HD117704), pero ambas, seglin CHU mis cercanas que
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RCW78. HBG advierten T1a presencia de estrellas 0 dentro

de RCW78. De una revisidn del catdlogo Henry-Draper se ve
que en el campo hay una estrellatipo 08F (HD117797, €G0350),
de magnitud visual 9.19 dentro de los bordes del anillo
externo, como a 7' de la WR. También en los bordes de

RCW78 encontramos a HD117297, estrella WC3, cuya distancia
es de 6 Kpc (Smith, 1968). La discutiremos con detalle en el
grupo VI. La posicifn central de la WN8 a Ta nebulosa y la
forma de &sta nos indican que esta WR es la dnica estrella

asociada a 1a nebulosa.

WR136, HD192163 (WN6), NGC6888: Nebulosa en forma
de elipse ampliamente estudiada su cinemdtica por Courtes
(1960), Georgelin y Monnet (1969) y Lozinskaya (1970); su
espectroscopia por Kwitter (1979) y Parker (1978); y en
radio, a varias frecuencias, por Wendker et al. (1975)}. Es

ta nebuiosa esta dentro del Ecmplejo filamentario de 18°
‘de didmetro S109 (Sharpless, 1959), en el cual se encuen

- tran 9.estrellas WR mds. . Pero a diferencia de las nebulosas
asociadas o posiblemente asociadas a estas estrellas WR (que
discutiremos en su respecfivo grupo) la nebulosa asociada a
HD192163, por su morfologfa destaca como algo aparte del res
to dé los filamentos que forman el complejo S109. HBG hacen

hotdr que no hay estrellas O dentro de NGCGB888.

WR134, HD191765 (WN6), S109: Estrella WR dentro



del complejo S139. Tanto CHQ, como HBG hacen notar que las
imdgenes fotogrdficas en Ha y [0III] de 1a nebulosa asocia-
da no coinciden en tamafio y en estructura; en Hy se observa
un arco amorfo al sureste de la estrella, en [0III] hay un

arco filamentario en la parte norte (Chu, et al., 1982c¢).

La estructura de anillo vista en 1a placa [OIII] es una es
tructura de choque (HBG), en eso basa su identificacidn HBG.
Inicialmente identificd Crampton (1971) 1la estructura que
se observa en el P0SS, en donde el filamento se confunde
fdcilmente con otros tantos pertenecientes al complejo 5109.
La estrella que estd inmediatamente al norte de la WR, casi
a l', es SAQ 069539, 1a cual parece estar mas centrada al ar
co filamentario obserQado en cualquiera de las imdgenes
(P0SS, Ho u [0II1]), su tipo espectral es B9. La magnitud
visua& de la WN6, en 8.3 (HCLS). HBG indican que no hay es
trellas 0 que puedan contribuir de igual manera que la estre

lla,NR.

WR6, HD5089 (WN5), 5308: Nebulosa en forma de ani
1lo, extremadamente débil en las fotograffas del POSS; en
la p1ac§ roja solo se logra distinguir una pequefias ﬁubes
a 15' al Oeste de la estrella WR. No se encuentra en el ca
t8logo PGK (su latitud galdctica es aproximadamente igual a
—10°), pero se han obtenido recientemente muy buenas foto-
bgrafTas en Ho [OII1] (ASOO?R)y f£sii] (A6717R) en los trabajos

-recientes de extensidn del catdlogo PGK de T. Gull y
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Y.H, Chu (Chu et al., 1982b). En una de sus placas centradas
en 1=235° 'y b=-10° aparece S308 muy bien definida, intensa en
[0III], con emisiones débiles Ha + [NII], y en [SII] (Chu

et al. 1982b). Se tienen buenos espectros de esta nebulosa
(Kwitter, 1972). Lo altamente concéntrico de la nebulosa de
anillo a 1a WR y 1o‘muy débil de las egtre11as de campo den
tro de la nebulosa hacen suponer que es solo la estrella

WR la causante del anillo, como HBG lo indica. Sharpless

- (1959) también solo asocia HD50896 a esta nebulosa. Cabe ha
cer notar que se han dado fuertes evidencias observacionales
en favor de la naturaleza binaria de HD50896 (Firmani gﬁ_gl.,-

1978).

WR18, HDB9358 (WN5), NGC3199: Aparte de las foto-
grafias de NGC319% que se tienen en el catdlogo PGK (que es
de baja resolucién), se presentan magnificas fotografias de
esta nebulosa en Hg v [NII] en el trabajo Deharveng y
Maucherat (1974) donde se hace un estudio morfolégico y cine
m&tico de la nebulosa. La distancia obtenida a la R por
Smith (1968) de 3.6 Kpc, la obtenida por CHU de 3.3 Kpc, son
comparables a las distancias cinemdticas obtenidas pér

Bigay‘et al. (1972) de 4.3+ 1 Kpc o 1a de Georgelin et al.

- (1973) de 4.3+ 0.8 para NGC 3199 (también conocida como
RCW48). Deharveng y Maucherat dan una estimacién del cocien
_te Hq/[NII] de los filamentos de NGC3199, de 9.0. HBG

advierten la presencia de estrellas 0 que pueden estar igual
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mente asociadas a 1a nebulosa. De una revisifn en el catd
logo Henry-Draper se puedé ver que no hay ninguna estrella
azul igual o mds briilante que la WR dentro de l1a nebulosa.
Ademds 1a estrella WR estd centrada en 1a nebulosa de ani-
110, 10 gque hace m&s plausible la suposicién que la estre-

11a WR es la lUnica estrella asociada a la nebulosa.

WR7, H056925 (WN4), NGC2359: Nebulosa muy estudia
da: " su éinemética por Llozinskaya (1973), y por Pismis
et al. (1977), su espectroscopia por Peimbert et al, (1978), Talent y
‘Dufour (19')9) » ¥ Kwitter (1979) y enradio por Jhonson y Hogg (1965),
Nebulosa peculiar, pues aparte de su forma anular con la es
trella WR en el centro, tiene una componente nebular mds ex
terior a la estrella en forma de "U". HBG le asocian dos
tamafios, 26.8' para su em{sién en Ha y [SI1] y 12.2' para
la emisién en [0I11]. Aparte de la WR no hay extrellas O
(HBG). En la fotograffa en Ha de Pismis et al. (1977), se
nota la estrella desplazada ligeramente, como 30", al Noroes

- te ‘de la.parte central del anillo.

WR75, HD147419 (WN4), RCW104: La nebulosa de ani
110 asociada a esta estrella WR es una pequefia porcidn de
una regidén HII amorfa grande (de aproximadamente 3°), Su
‘tamafio y la escala del cat&logo PGK, hacen diffcil su iden

tificacién; se observa como anillo incompleto (pues no hay
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emisién apreciable en 1la partg Norte), vy la parte sur se
confunde con el resto de la regidn HII. La estrella WR
es el objeto brillante dentro del semiaro, desplazado 1i
geramente de tal forma que esta en el borde sur del semi
aro. Georgelin et al. (1973) obtienen una distancia ci-
nemdtica de esta rggién de 3.4 Kpc mdy si~

milar a la distancia cinemdtica (3.3 Kpc) y estelar (3
Kpc) reportadas por CHU. En el pequefio campo _estelar den
tro del semiaro no hay ninguna estrella azul. HBG indican |

Ja ausencia ¢e estrellas tipo O en este campo.

WR23, HD92809 (WC6), And6nima: Es una de las cua
tfb estrellas Ho]f-Rayet dentro del complejo de Carina.
Lortgt et al. (1980) y HBG coinciden que no hay estrellas
0 en la nebulosa. La estrella HR se localiza exactamente
‘eﬁ el centro del semicfrculo que forma la nebulosa. (la
parte Este no es detectable). Segiin CHU esta nebulosa es
la Gnica estrella WC que tiene una nebulosa de anillo tipo

W (viento), y es la mids vieja de 1a Galaxia, de este tipo.

WR48, HD113904 (WC6 + 09.51), Anénima: La princi
pal caracterfstica de esta nebulosa es que es la Unica de

este grupo cuya forma no es de arco o anillo, sino una ne

”3fbu1osidad alargada y ondulada que se extiende de Este a

’Oeéte,como 40' al sur de la estrella WR. CHU propone que

\
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1a WR no es causante de 1la morfo]ogfa de la nebulosa, esta
solo excita radiativamente a la nebulosa. No hay estrellas
0 en el campo que también puedan estar asociadas a esta ne
bulosa (HBG), aunque HD113904 (0 Mus) es aparentemente miem
bro de Cen 0Bl (HCLS). Esta y S308 son las Gnicas de este
grupo I y del II (o_sea todas las estudiadas por CHU), que
estdn asociadas a WR reportadas como binarias.

WR102, LSS4368 (WC4), G2.4 + 1.4: Nebulosa de mor
fologfa comptlicada, aunque en la fotograffa de Palomar apa-
‘rezca como un anillo de 5 minutos de difmetro ubicado en 1la
parfe sur de una nebulosa mds extensa. Fotograffas de la
ne6u1osa'en Ho [OIII].y {511] muestran su compleja morfolg
- gfa. _Chu et al., (1982a)1a clasifican como una nebulosa ti
po Rs,'porque es posiblemente un remanente de supernova ilu

minada por LSS4368. No hay estrellas O en el campo (HBG).

Grupd II. Los pardmetros m&s importantes de las
WR y de sus nebulosas asociadas pertenecientes a este grupo
se- presentan en la Tabla II, cuyas columnas se dan el mismo
orden que Ta Tabla I. A continuacién discutiremos brevemeg

te cada miembro de este grupo.

WR124, 209 BAC (VWN8), M1-67: Upa nebulosa de ani
110 muy peculiar por su tamafio tan pequefio (del orden de

110 segundos de arco), factor que impide a HBG incluirla
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en su estudio debido a la baja resolucidén del PGK, el cual
sirvié de base para su trabajb. Nebulosa amp]iémente estu
diada, pues por mucho tiempo se le considerd como una neby
losa planetaria (Perek y Kohoutek, 1967). Fuertes argumen
tos favorecen el hecho de que ésta no sea una nebulosa pla
netaria, como 10 son la alta ve1ocidad.de la misma, el ba-
jo grado de excitacfﬁn (Bertola, 1964), su morfologfa
(Hromor y Kohoutek, 1968), los datos obtenidoi en radio,
infrarrojo y 8ptico (Cohen y Barlow, 1975), y 1la cinemdtica
(Pismis y Reci11as, 1979). La evidencia observacional ha-
ce qhe sea catalogada como una nebulosa de anillo asociada
a una WR, clasificada como una nebulosa de clase E, que jun
to con RCHSS soﬁ las dbs inicas de tipo de eyeccidn de ma-
teria (CHU). La WN8 es la dnica estrella azul asociada a

M1-67.

WR131, MR97 (WN7), L69.8 + 1.7: Estrella Wolf-
Rayet dentro del complejo S109. 'La nebulosa igual que las
dos restantes de este grupo, no es considerada por HBG cowmo
una neBu]osa asociada definitivamente a la WR, sino proba-
blemente asociada (credibilidad 3). Al dgqual que 1a‘nebg
losa andnima de ©& Mus, en el grupo I, ésta carece de una

forma de anillo o arco bien definido, compuesta, en la pla

" ca E de palomar, de un filamento al Suroeste largo (como

de 26') y ondulado, Briilante en su parte mds préxima a la

'NR, pero a diferencia de la nebulosa asociada a & Mus, ésta



tiene pequefias nebulosas concéntricas en el Norte y Este
de l1a YR, como a 5'. La nebulosa asociada a WR131, al
igual que la mayorfa de las UR dentrodel complejo filamenta
rio- 5109, se confunde con Tos filamentos de este complejo,
inclusive el filamento Suroeste tiene la misma orientacién
y forma que el resto de S109 inmediataﬁente al Norte de la
WR (30' aproximadamente). En el catilogo PGK se observa
‘mejor una estructura de anillo, al verse un poco mds inten
sa que en POSS sus nubes concéntricas del Norte y Este.
Seguramente, cuando menos su fj1amento suroeste, igual gue
1a nebulosa asociada a & Mus (HBG), no este influenciada su
moffo]ogfa por Ja WR, y s8lo sea excitada por la estrella.
Una revisién en el caﬁpo coincide con HBG, no hay estrellas

0 dentro del campo y tampoco hay ninguna estrella azul.

KWR85, HD155 603B (WN6), RCW118: Nebulosa anular
eliptica, (la parte sureste no se detecta). La estrella WR
de magnitud visual 10.6 se .localiza en el centro del ani1lov
(la estrella brillante que se ve en el centro del anillo no
es la WR sino HD155603, estrella tipo G y magnitud visual
6.4, que estd a solo 15" de la WR). Aunque HBG no ménciona
1a presencia de estrellas O dentro de la nebulosa, Chu
~§£_gi, (1982) hacen nosar la existencia de dos estrellas 0B
(L$S3981 de magnitud 10.2 y LS53986 de magnitud 11.1). a so
‘1o 4' de HD155603 (Moffat y Fitzgerald, 1977), que junto

con la estrella WR, forman &stas un cimulo (Moffat y
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FitzGerald, 1977). Este hecho hace controversial 1la inclu
si6n de este objeto como una'nebu1osa de anillo formada por
WR  (Chu et al., 1982),argumento no incluido por HBG por

haberla considerado solo como probable nebulosa de anillo.
Cabe hacer notar que la distancia cinem&tica a la nebulosa
concuerda bien con la distancia fotométrica a la WR {(Chu

et al. 1982) o a 15 distancia obtenida para el grupo de es

trellas (Moffat y FitzGerald, 1977).

WR52, HD115473 {WC5), AnBnima: Nebulosa en forma
de arco al Este de la estrella WR concéntrica a la misma y
“embebida en una regién H Il extensa ténue (POSS, placa E)
CHU hace notarlque no.hay estrellas azules dentro de la ne
- bulosa, en concordancia con HBG. Segiin CHU la distancia

fotométrica a 1a WR es de 2 Kpc y la cinemdtica es de 4 Kpc.

Grupo III. De este grupo se pueden ver excelen-
fes fotografias y una breve discusidn de cada caso en HBG.
En 1a Tabla III se presentan los pardmetros mds importantes
de las estrellas WR y sus nebulosas asociadas de este grupo
en el mismo orden que las dos tablas anteriores salvo por
que no se dan las dltimas cuatro columnas, pues para este

grupa, no se tiene esa informacién.

WR22, HD92740 (WN7+abs), NGC3372: Es una de las.

cuatro Wolf-Rayet pertenecientes al complejo de Carina.
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Su magnitud visual es 6.4, El1 término "abs" indica que
las 1ineas de absorcién obserQadas en su espectro son de
la estrella WR o que su naturaleza binaria no esta bien
establecida. La nebulosa asociada se observa bastante
bien en la excelente fotograffa de Malin (1977). La estre
11a WR se encuentra desplazada del centro del aroc hacia el
Noroeste por aproxihadamente 6 minutos. E1 semiaro tiene
un didmetro aparente de 30 minutos (no se observa la parte
Eéte) y presente estructura filamentaria. Ha]%orn (1973)
“hace notar que esta WR y que 1a nebulosa de Carina coinci

den en su distancia heliocéntrica.

NR153,‘H0211853 (WNB+0), S132: WR153 junto con
~HD211564 (también de este grupo) estan embebidas dentro

de la nebulosa $132 de 90' de didmetro {(Sharpless, 1959),.
Georgelin et al., (1973) encuentran una distancia cinemdti
‘ca'de 4.8 +0.4 Kpc y una estelar de 3.8 Kpc. La parte Nor
te de S132 (donde esta embebida HD24853) es mucho mas inteﬂk
sa que la parte sur, donde se localiza HD211€4.. Aunque 1las
dos estrellas WR estdn embebidas en una misma regifn, a ca
da una le corresponde claramente un cascardn dentro de

$132, como 1o hacen ver HBG, quienes también hacen notar la
presencia de estrellas O dentro del cascardn asociado a
HD211853 y muy cerca de los bordes. Una revisidn eﬁ el
Hénry-Draper hacen ver la presencia de estrellas azules en

la regién, como HD211604, HD2118543 y HD211445, que muy
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probablemente estén contribuyendo a la excitaci6n de la par
te Norte de S132. Massey (1981) demuestra que esta WR no
es miembro del cimulo Cep. 0B2, como se crefa anteriormen
te. Ademds el médulo de distancia determinado por &1 con
éuerda con el mGdulo de distancia de 4.95 Kpc para S132 de
tefminado por Crampton {(1971). Este vé]or concuerda con la
distancia obtenida ﬁor Georgelin et al. (1973) pero todas
estas distancias a la estrella WR difieren a la obtenida
por Smith (1968), 6.3 Kpc. Cabe hacer notar que esta WR
junto con ¢ Mus (WR48), son las dos uUnicas binarias (con

compafiera azul) dentro de los tres primeros grupos.

WR128, HD187282 (WN4), Anénima: Georgelin et al.
{1973) sefialan a esta WR como la excitadora de l1a nebulosa .
s84, 5ara 1a cual obtienen dos distancias cinemdticas de
2.13 Kpc y 9.11 Kpc y una distancia estelar de 5.50 Kpc.
S84 se observa en la placa E del POSS como una pequefia ne
bulosa amorfa de aproximadamente 15' de di&dmetro, como a
15' al norte de la estrella WR. Aparte de S84, en el catd
logo PGK se observa (en 1a placa [OII1l]) una nebulosa de
50', difusa y sin forma. Al borde de esta nebu]osa‘difusa
y al sur de S84 se observa un filamento de forma parabélica
Ven cuyo foco se encuentra la estrella WR. En la figura 4
-de HBG, (excelente amplifacidn de la placa [OIII] del catd
logo PGK). se aprecia muy bien este filamento parabélico

definitivamente asociado a la WR (HBG) que s6lo se observa
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en [0I11] y cuyo tamafio es de ~20 minutos de arco.

WR152, HD211564 (WN3), S132: Esta estrella WR al
igual que HD211853 estdn contenidos en la regidén S132, pero
en la parte sur, parte menos intensa Qe 5132. De una inspec
cién del Henry-Draper se concluye que no se encuentran es
trellas azules cercanas, en coincidencia con HBG, quienes
‘indican la ausencia de estrellas 0. Ademds HBG encuentran
- que el cascardn asociado a esta WR en S132 tiene realmente
dos componentes, uno externo dg 36' y uno interno de 17°,
se aprecian muy bien en la placa [0I11] del PGK (ver figura
3 de HBG). Auqque la WR se localiza en el centro de estas
estructuras de cascarén dentro de 5132, serfa interesante
obtener la espectroscopia de estrellas menos brillantes
(mv % 12™) dertro de los cascarones y cercanas (~5') a la
WR.

Grupo IV: Siguiendo el mismo orden establiecido
en las Tablas I, Il y IIIl, este grupo se presenta en la
Téb1a IV. De este grupo en adelante no se han hecho.estu-
dios en detalle de cada caso. Aunque el catd&loco PGK no
tiéne resolucidn suficiente y las fotograffas del POSS no
dan mﬁcha informacién, utilizamos este material y la lite
ratura existente para obtener la mayor informacién posible
sobre la morfologia y emisi6n de cada una de las nebulosas

probablemente asociadas a las estrellas WR. Seialamos cuan
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do amerita ser observada 1a estrellas WR, de qué tamado
se esperarfa la nebulosa asoéiada, y en qué filtro serfa

conveniente obtener una fotografia de la nebulosa.

WR24, HD93131 (WN7+abs), NGC3372: Es otra de 1las
cuatro estrellas WR dentro del complejo Carina. EI conte
nido filamentario éomp1ejo y el rico contenido estelar de
la regién hacen diffcil asociarle una nebulosa de anillo
a esta estrella WR. WHalborn (1973) encuentra; que la dis

tancia de esta WR y Carina coinciden. HBG advierten 1la
| pfesehcia de estrellas 0 que pueden jgualmente estar asocia
das a 1a nebulosa. La regién de Carina se estudia continua
menfe, las fotdgraffas obtenidas en diferentes filtros
. por diversos autores pueden contribuir para hacer un buen
estudio del campo estelar y filamentario cercanc a la es

trella WR,

‘ WR130, LS16 (WN6), S98: En la placa E del POSS
se obServa a la nebulosa S98 de 15' de didmetro (Sharpless
1959) al sur de la WR (~3'), no circunestelar, difusa,

'y amorfa. En el catdlogo PGK solo en fotograffas tomadas
en A6570 A se observa a S98. Probablemente la WR no in-
fluya sobre 1a morfologfa de $98 y s6lo la excite. No hay
informacién sobre la distancia a S98. HBG sefala que no
hay estrellas 0 en el campo que puedan contribuir signifi

cativamente a la excitacién de S$S98 dgual que la WR.
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Sharpless (1959) le asocia a HD331626 la nebulosa $98.
Esta estrella es de tipo espectral B9 y magnitud visual
all (extensidn del Henry-Draper). Pero esta estrella ests
mas lejos (como 4') de la nebulosa que la WR (magnitud vi
sual 12.3). Ademds, hay que sefialar que Ta WR no fué iﬁ
"cluida en el Henry-Draper y sus extensiones (cat&logo en
el que se bas§ Sharpless (1959) para buscar estrellas jéve
nes asociadas a nebulosas ). Aqui se amerita tomar una

fotograffa centrada en Ta HR (~15' de campo) en Hg.

ﬂR139, HD193576 (WN5+06), S109: Otra estrella WR
dentro del complejo S109. En las fotografias del POSS s6io
se ve una gran nubé como de 12 a 0.5° al Norte de la estre
11a WR y sin ninguna asociacifn aparente. En el catdlogo
PGK, sobre todo en la fotograffa tomada en 16570 R, se ob
.serva una nebulosa como de 1°, irregular en estructura, cir
cu]ar,vdonde la estrella WR estd contenida pero no en el cen
tro. Ademds de 1a estrella WR dentro de esta nebulosa se obp
serva un gran nimero de estrellas azules, entre ellas SAQ
069842, estrella de décima magnitud visual y tipo espectral
B2, que inclusive estd localizada mds al centro de la gran
nube de 1° que la misma WR. HBG mencionan que no hay estre
1las 0 dentro de la nebulosa y le asignan un tamaifio aparen
te de 50'. En fotograffas en 16570 R parece observarse
ﬁna pequefia estructura circunestelar a la WR, como de 12!

de didmetro, estando SAO 069842 y otras estrellas azules
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fuera de ésta. Es muy deseable tomar una fotografia en Hx

con un campo mayor de 12%' y centrada en la estrella WR.

WR157, HD219460 (WN4.5+B0O), S157: S157 es una ne
bulosa de 90' (Sharpless, 1959), compleja tanto en su morfo
logfa como en su contenido. Hay una gran cantidad de estre
1las azules asociadas a esta nebulosa (Sharpless, 1959.,
Chopinet y Hortet-Zuckermann, 1976). HBG advierten la pfg
sencia de estrellas 0. Esta nebulosa tiene hacia. el Sur una
condensacién muy peculiar pegquefia y brillante (Sharpless,
1959), estudiada en detalle por Chopinet y Holtet-

Zuckermann (1976). La WR estd asociada al cimulo compacto
Makarian 50. Situado casi en el centro de 1a nebulosa, des
plazado hacia el Noropeste y como a 5' de la estrella WR.

En el catdlogo PGK aparece la imagen de la nebulosa muy pa
recida a la de la misma imagen en la placa E del P0OSS, pero
la fotograffa en A6570 R se nota una pequefia nube circunes
telar al cimulo Makarian 50, de aproximadamente 15' de dig
metro, la cual también aparece en fotografias tomadas en
25010 K. Aqui se amerita tomar una fotograffa en Ho de la
regién de 15' de campo centrado en la estrella WR. A la neby
losa‘que le asocian HBG a la estrella WR le dan un tamaifio

de 30' x 50', probablemente corresponda a toda S157 exclu-
yendo su parte sur. La distancia que obtiene Crampton (1971)
parab1a estrella WR es de 2.6 Kpc y la distancia cinemdtica

para S157 dada por Georgelin et al (1973) es de 3.10 Kpc,
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WR127, HD186943 (NN4+09); S92: En la placa E de
POSS se observa a S92 como una nebulosa de 50' (Sharpless
1959); dentro de ella se distingue un delgado cascarén se
'micircular {solo se detecta su parte sureste) concéntrico
a la WR, de un didmetro aproximado de 22'. HBG sefialan
que no hay estrellas O en esta nebulosa, pero aparentemen
te sT hay estrellas azules asociadas a l1a misma {(Sharpless
1954); HD332737, HD332755 y HD332757, tipos espectrales BS,
B0, ¥ B85, respectivamente (Henry-Draper). Pero ninguna de
estas estre11as azules estd ub1cada en el centro de\ casca
r6n. En 1as fotografias del catdlogo PGK, S92 se ve con
brillo superficial intenso y no se distingue el cascardn.
Georgelin et al. {(1973) consideran a HD186943 como excita
dora de S92, obtienen una distancia cinemd&tica de 4.37:1.67
Kpc, comparable con la distancia obtenida por Smith (1968)

de 4.16 Kpc para la estrella WR.

- WR11l, HD68273 (WC8+091), Nebulosa de Gum: Nebulosa
compleja y de gran tamafio. HBG le asignan dos probables
tamafios, pequefios en comparacién con el tamafio de toda la
nebulosa de Gum, con diferentes credibilidades para cada
uno, de 400' (credibilidad 1) y de 176" (éredibi1idad 3},

respectivamente. o0 sea que esta estrella WR estard en los

© grupos IV y V por su grado de credibilidad. Tanto lo que

se observa en el catdlcgo PGK como en la extensifn sur del

POSS son s6lo una pequefia parte de 1o que Gum (1955) define
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como una extensa regidn HII de 1200' x 720'. Actualmente,
el didmetro asignado a 1a nebulosa de Gum es de 36° (Sivan,
1974 y Reynolds, 197€a) que a la distancia de 400 pc (Brandt
et al. 1971, Gott y Ostriker, 1971) le corresponde un didme
tro lineal intrinseco de 250 pc, lo que la hace una de 1las
mds grandes regiones HII de la Galaxia. Desde su descubri
miento por Colin Gum (1955), ha habido controversias acerca
de su origen y de sus fuentes de ionizacidn. Algunos
(Beuermann, 1973, y Gum 1955) han sugerido que 1a nebulosa
de Gum es una regidn HII exfendida, ionizada por la radia
¢i6n ultravioleta de las estrellas calientes‘localizadas den
tro de 1a nube, entre ellas la Wolf-Rayet HD68273 (conocida
como y?Vel) y su compafiera (tipo 09) y £ Pup (una estre
11a tipo 05). Otros (Brandt et al. 1974 y Alexander et al,
1971) han sugerido que la radiacién ultravioleta de estas
Aestrel1asvno es suficiente para producir 1la ionizacidn ob
servada., Ellos sugieren que la nebulosa Gum es una esfera -
de Strdmgren "f6si1" caliente y altamente ionizada, la cual
fue inicialmente ionizada y calentada por una explosidn de
supernova y que eété actualmente en un proceso de enfria
miénto y recombinacién. Reynolds (1976 a y b) aporta prue
bas decisivas a favor de la primera 1n£erpretac16n y concly
ye de sus observaciones espectroscopicas que los fotones ul
travioletas emitidos por las estrellas y?Pup y £ Vel son
‘sqficientes en nimero como para ionizar enteramente a la

nebulosa. Pero:para poder explicar el origen de la estruc
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tura de l1a nebulosa de Gum y Jos valores elevados de su velo
cidad de expansién (20 km/s ), en’'desacuerdo con las predic
ciones de los modelos de Regiones HII de Lasker (1966),
Reynolds (1976 b) muestra, a partir de los modelos de evo
Tucién de restos de supernova de Chevalier (1974), que 1la
nebulosa puede ser considerada como un resto de Supernova ac
tualmente calentado por las estrellias & Pup y v2 Vel. Como
hemos visto, la estrella Wolf-Rayet (y? Vel) ha sido asocia
«da por muchos -autores -con toda la nebulosa Gum. Ademds, los
fijamentos que se observan en el catdlogo PGK.y la extensibn
;GF POSS cercanos a y? Vel (que son s6lo una peqﬁeﬁa parte
de la gran estructura de la nebuTo§a Gum) no favorecen mucho
Ta existencia de péqueﬁas estructuras circunestelares a y?
Vel dentro de esta nebulosa de 36°, al menos con los campos
fotogrédficos que se tienen. Ameritarfa mucho tener un mosai
co de fotograffas de buena resolucidn, de toda la nebulosa
en distintos filtros como Ha, A5010,etc., para poder estudiar
con mayor detalle su estructura en general y sus posibles
sub-estructuras y relacionar &€stas con el campo estelar pre

sente.

WR140, HD193793 (WC7+abs), 5109:‘ A1 dgual que el
caso:anterior de este grupo, HBG le asignan dos tamafios, y
dos credibilidades; un tamafio de 73' con grado de credibili
dad 3 y un tamafio de 7.3' con credibilidad 1. HD193793

es una. de las diez estrellas que se encuentran dentro del



complejo S109, en la parte mds filamentaria del complejo.

De hecho esta estrella WR cae dentro de los filamentos dp
ticos asociados con el remanente de Supernova W83 (Rosado

y Gonzdlez, 1981). Aunque la distancia a W63 de 1.6 Kpc
obtenida por Rosado y Gonzdlez coinciﬁe con la distancia a 1a MR
de 1.7 Kpc obtenida por Smith (1968), ninguno de los fila
mentos préximos a la estrella WR presentan forma circular
simétrica a 1a misma, pareciendo mis bien estar asociados

a W63 por su morfologfa similar al resto de éste remanente.

WR93, HD157504 (KC6), NGC6357: La nebulosa
NGC6357, cuya forma casi circular es bien visible en la
placa fotogrdfica en A6736 R del catdlogo de PGK, contiene
en su interior, aparte de la WR binaria, un cdmulo abierto
el cdmulo Pismis No. 24 (Pismis, 1959). La estrella mds
brillante del cdmulo (No. 35 en Neckel, 1978) es de tipo
espectral 06 (Lortet et al, 1981). Pero tanto la estrella
WR como el cidmulo gal&ctico estan desplazados del centro
de NGC6357, cuya forma circular es casi completa, pues la
parte Noreste no es detectable. De hecho, la WR es§6 en
el borde Sureste de 1la nebu]dsa. La estrella No. 56 de
Neckel (1978) estd ubicada en el centro semicircular
~de NGC6357. Estrella de tipo espectral A2Ib, magnitud
visual 9.5 y a 1.4 Kpc. La distancia cinemdtica a esta
nebulosa tiene un gran ervor, 1.0+« 2.4 kpe (Wilson et ai,

1970), debido a su posicidn (g=0°), que impide compararia
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con la distancia a la WR de 1.58 Kpc (Smith, 1268). Pero
1a obtenida por Neckal (1978) de 1.74 Kpc +0.3, con datos
UBV, VRI y Hy de estrellas tempranas en el campo, es compa
rable con la distancia de 7a WR (Neckel obtiene una distan
cia para la WR de 1.62 Kpc, comparable con 1a de Smith,

1968). €Estando también el cdmulo Pismis No. 24 en el mismo

plano (MNeckel, 1978).

Lortet et al. (1981) consideran a esta nebulosa
definitivamente asociada a }a Wolf-Rayet aunque po‘dan ar
gumentos para ‘su consideracién. Se puede asociar esia ne
Bulosa (NGC6357), mas que a la WR, a todo el complejo este

lar que esta contiene.

WR91, StSa 1 (WR peculiar), RCW122: Esta HWolf-
Rayet es muy débil (magnitud visual 15), lo cual impide
localizarla en el catdlogo ‘PGK. pero de cualquier forma
ésta embebida en una nebulosa de forma irregular como de 1°
de didmetro. HBG le asignan dos tamafios con icual credibi
lidad. Uno de 27' y otra de 7.3'. Seﬁalan la ausencia
de estrellas 0 en el campo. Cabe notar que el tamafio de
RCH122 en el cat&logo RCY (Rodgers et al. 1960) es de

solo 2'.

Grupo V: Este grupo se presentard en 1a Tabla V,

donde hemos acomodado a las WR en orden creciente de su ni
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mero é1e1catélogo HCLS. De una revisidn del cat&logo PGK
se puede ver gue la mayoria ae estas WR tienen una muy du
dosa asociacibn con nebulosas, principalmente porque éstas
ittimas no presentan evidencias de una morfologia o excita

ci6bn relacionada con la WR.

Aunque en algunos casos es recomendable tomar foto
graffas en diferentes filtros, pues de la revisiGn en el
PGK se observan algunos detalles o en ocasio&és 1a sobre
saturacion del catdlogo PGK y del P0SS, no permiten obser—'

var algunos posibles detalles.

En la Tabla V, se da el nimero del catélogo HCLS,
el nombre de la estrella, su tipo espectral entre parénte
sis, el nombre.de la nebulosa a la que podria estar asocia
da segin HBG, el tamafioc del campo,yel filtro que podrfa ser
el més conveniente usar en los casos recomendables. Al fi

nal de l1a tabla se dan algunas notas para algunos casos.

Grupo VI: Los miembros de este grupo los presenta
mos en la Tabla VI, del mismo modo que al grupo anterior en
la tabla V. A1 final de ‘1a tabla, se dan notas para algu-
nos casos. Como mencionamos al principio de este capitulo
este grupo contendrd todas las estrellas WR que teniendo co
 rre1aci6n aparente con Regiones HII (HCLS), no han sido con

" sideradas por HBG o CHU



TABLA 1

Nebulosas Asociadas a estrellas WR del Grupo I

R a a oyb e W n g3 Vexpa Mg a Edad®
- HWR ’,T.esp.‘ ~ Nombre 1153) Mv (10-5 Mo) (Em") (Pc) (km/s) (Mo) Clas. (10° aﬁos)'
. HDE5A8 NS - RCW58 25.0 -5.0 2009 3.5 30 3.2 E 100.0
- 'HD117688  WN8 - RCW78 23.0 -5.0 4 . 37.5 Ra
- 'HD192163  UN6 NGC6888  30.8 -4.4  2.3° 17-0009°" 2.5 75 4.6 W 22.0
 HD191765 ~ WN6 S109 40-29¢ -4.4 3.3 . 5.0 50 . W 50.0
" HD50896 WN5 S308 29.5 -3.7 3.3 50-100'9 7.2 60 40 W 73.0 '
' HD89358  WNS NGC3199 . 54.2 -3.7 2409 8.0 20 W 240.0 .
HDS56925 VNG NGC2359 63.6 -3.7 15-1569°K 3.8 18 16 W 130.0 !
. HD147419  uN4 RCW104 42,0 -3.7 1909 2.6 25 W ~100.0
. HD92809 - HC6 An6nima  15-65° -3.2 500" 9.0  15-30 W 180-360
_HD113904  WC6+09.51  An6nima  15-65° -3.2 3.4 S 11-26 7 Rs <1000 -
| 1$54368

VC4p 62.441.4 -6a-5 300-3000" 5 20 Rs




TABLA 11

Nebulosas Asociadas a estrellas WR del Grupo 1I

b

o T

a,d

. HD211564

S o MNombre®  ToK . 1 N R exp Ms? , FEdad®
WR . T.esP.”  Nobulosa  (103) Mv (107%M) (™) (Pe)  Gkmys)  (m)) T3S (107 ados)
209 Bac WN8 M1-67 23.0 -5.0 2.0 3,200" 0.6 30 0.5 E 20 ’
" MR97 WN7 £69.8+1.7 11-100° -6.3 2.0 Ra
HD1556038  WN6 RCW118 29-40 -4.4 9.5 10 Rs 570.0
HD115473  WC5 Anénima 15-65 -3.2 22 12 Rs >1000 :
Lo (X
o
AY
TABLA III
Nebulosas Asociadas a estrellas WR del Grupo III
i d .
WR T.espd Nombre Tekb My nf n Rd
‘ ' (10%) (o) (162 (Pc)
HD92740 WN7+abs NGC3372 11-100° -6.3 3.8 20
 HD211853 WNE+0 s132° 28.6 -4.4 0.5 33-36%°P 36
© HD187282 WNG An6nima 46.0 -3.7 97x78
WN3 5132 -3.7 20y43
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TABLA IV

Nebulosas Asociadas a estrellas WR del Grupo IV

WR T.esp.d Eg@ﬁ?g:a ToK ¢ Mve if N rd
(10%) {10"5M,) {em-3)  (Pc)

HDO3131  WN7+abs NGC3372 11-100  -6.3 3.4 40x50
LS16 WN7 598 11-100  -6.3 8.5
HD193576  WN5+06 $109 agP -3.7 1.8
HD219460  WN4.5+B0  S157 46-54 -3.7 28P
HD186943  WN4+09 592 ag° -3.7
HD68273 - WCB+091  Gum 15-65 -4.8 «g.;q 25a56
HD193793  WC7+abs 5109 15-65 -4.4 .
HDIS7504  WC6 NGC6357 15-65 -3.2 © 58a2208 9
stsal WR RCWL22

Referencias Tablas I, 1I, IIIl y IV.

a) Chu, (1981)

b} Horton, (1973)

c) van der Hucht et al. (1981)
d) Heckathorn et al. (1982)

e) Crampton y Georgelin, (1975)
f) Barlow, et _al. (1981)

g) Smith y Batchelor, (1970)
h) . Israel y Felli, (1976)

i) KRwitter, (1979)

3) Johnson, (1971)

k) Malov et al. (1975)

1) Lortet et al. (1981)

‘m) . Johnson, (1975)

n) Barker, (1978)

o) Harten et al. (1978)

“p)  Gershberg y Myetik, (1960)
q) Reynolds, (1976b)
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TABLA V

Estrellas Wolf-Rayet del Grupo V

1. WR2, HDE327 (WN2), Anénima.
2. WR11, HD6E8273 (UC8+0SI), Gum.
3. WR14, HD76536 (UC6), Gum 21, 5', Ha.
4. WR15, HD79573 (4C6), Anon.
5. WR17, HD8B500 (WC5), Anon.
6. WR32, M55 (WC5), Anon, 1°, Ho.
7. WR36, LS6 (4N4), Anon, 1°, Ha.
8. WR42, HDG7152 (¥C7+05.7), Anon.
9. WR45, LSS2423 (4C6), Anon.
10. WR50, MR44 (uC6+abs), PCW7S. Tkl
11. WR51, MR45 (WNA4), RCU75.
12. WR67, KR55 (4N6), BBW28802, 10', 6570.
13. WR78, HD151932 {MWN7), RCW113.
14. WR79, HD152270 (WC7+05-8), RCH11l3.
15. WR90, HD156385 {(WC7), RCH114.
16. WR92, HD157451 {%C9), RCW11l4.
17, WR95, MR74 (4C9), Anon.
18. WR113, HD168206 (WC8+08-9), S54, 12', Ha.
19. WR117, MR88 (WCB), Anon.
20. WR132, HD150002 (WC6), Anon.
21. WR140 , HD193793 (NC7+abs), 5$109.
22. WR145, MR111 (WH+WC), S108.

NOTAS A LA TABLA V.

1. No correlacidn con Regidn HII en HCLS.
2. Ampliamente discutida en el grupo IV.
4. No correlacidn con Regidn HII en HCLS.
5. MNo correlacién con Regidén HII en HCLS.
6y7. WR's muy cercanas {como 1°) al complejo Carina.
8. HBG le asignan un didmetro muy pequefio a }a neby.
losa andnima, 2.5 minutos. :
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cont. Tabla V.

10 y1l.

13 y 14.

15y 16.

18.

21,

Ambas WR sin aparente relacidn morfolSgica con
RCH75, cuya distancia es 2kpc (Georgelin et al,
1973), diferente a la obtenida por Smith (1968)
de 6kpc para MR44. No hay dato de distancia pa
ra MR45.

Estrellas WR dentro de RCW113, que es una inten
sa regidén HII que tiene embebida un tupido clmy
lo de estrellas. HBG advierten la presencia de
estrellas 0.

Regién extendida (como 2°) y filamentaria, los
tilamentos cercanos a las dos WR con una morfo-
TogTa y orientdecibn similar a la del resto de -

- Jos filamentos del campo.

WR con aparente correlacifn con la compleja Re-
gién S54. v
Caso estudiado con detalle en el grupo IV.
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TABLA VI
Estrellas VWolf-Rayet del Grupo VI

11.
12.
13,
14.
15.
16.
17.
18.
19.
20.

HR8, HD6Z3 T (WNG+uM4), L247.26-3.88, 6',35010 A [0I11].
WR9, HD6Z7.3 (WCB+ars), Anan, 10',35010A [0II1].
WR16,HDBET ! (UWNS), L282.2-2.0, 8! 65707 [NII].

WR25, HDS2:52 (WN7+abs), NGC3372, 1', Ha.
WR43, HDST 20 (0OB+WN), NGC3603

WR53, HD117297 (MCB), RCH7S.

WR60, HD121194 (WC8), Anon.

WR66, HD13:677 (WN8), BBW28802, 10',A6570 A [NII].
WR76, LSS3593 (WR), G338.9+0.6, 30', Ho

WR77, LSS2703 (WC8.5), Anon.

WRE6, HD156327 (HC7+abs), RCW130.

WRB7, LSS375 (WN7), RCH122, 123.

WRE8, MR76 (WN6+4C7), Anon, 10',A6570 A [NIT].
WR104, MREO (WCO), S28, 8',A6736 A [SII].
WR111, HD165763 (WC5), S34 6 RCW149.

WR115, MRE7 (WN6), $50.

WR116, ST (WN8), Anon, 8',26570 A [NIIL.
WR121, MRSO (WC9), Anon.

WR146, MR112 (WC4), DHB140.

WR158, NR122 (WN7), S165.

HOTAS A LA TABLA VI

Aunque en POSS, en placa E y O, no se observa nada
cerca a la WR, en el cdtalogo PGK en A501CA([0I11]) pare
ce verse un arco concéntrico como de 3' de radio y
ademds enA67363([$I]) se ve una delgada, alargada
y ténue nube que atraviesa a la WR.

En el cdtalogpPGK, en 6570 se observa una gran nebulosa
(como de 23°) no muy intensa, que abarca toda la par
te sur de este campo y la WR embebida en su borde
ténue. En 6736 la misma nebulosa queen6570 pero mas
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Cont. Tabla YI.

o .
ténue y 3010 A no sz vea lagran nube sero se cb-
serva una pequefia v difusa nube circuiar y cen-

~tradaen 12 WR, com: de 10' de didmetro.

Aunque dz oste camuc s6lo existen do:z fotografias,
en A6570A seobserva muy bien un aro tésue como de

. o
8' concéntrico a la WR yen?f736 A nada an especial.

Esta WR y otras trc: que ya hemos discutido en -
otros grupos (HD92:039 del grupo 1, HOS2740 del -
grupo IIl y HD9313: del grupo IV), pericnecen al
complejo Carina, )

. Punguc esta WD 2std8 en una regidén suy
compiéja da Carina, y las fotograffas delcatdloco
PGK o de la extensidn sur del POSS esiin saturadas
0 no muestran muchy detalle, existen cxcelentes fo
tografias de la Residn en ¥a ,[O01TI3 yIS11].
(Deharveng y Mauch:zrat, 1675, Walbern, 1975).

En la fiqura 2 de L=zharveng y Maucherat (1975), se mues-
trauna fotograffa e¢n Ho de la regi6n, se observa -
muy bién a la WR y las nubes cercanas a ella. Des-
taca claramente un arco en la parte sur de la UR,
bien céntrico a ella y con un didmetro como de

1'. Muy probablicwmente sea una netulosa de Anillo
asociada a esta R, no reportada anteriormentz en la
literatura. Esta nebulosa, por su forma filauenta
ria y curvada alrededor de la WR {CHU), muy probable
mente es del tipo W (viento). En la imagen[Sillde
la misma regién, ohktenida por Walborn (1975), no se
observa nada en particular alrededor ce la HWE, y en
ta imagzn[0111],d=7 mismo autor, se observan nubes
ténues , oxtendid:: cercanas a la WK, pero sin apa-
rente relacign. Para atboscasos es neccesario mavor -
tiempo ¢o exposiciin para obtener 1o probable contra



Cont. Tabla VI.

10.

13.

parte en[0IIIJy[SII)Jde la nebulosa visible en Hg.

La WR est& aparentemente asociada a Carina
(Wa]born,ll973), con una distancia comin promedio
de 2.55 kpc (Walborn, 1973 y Faulkner, 1963). Con
un didmetro aparente de 1' y uno real de 0.75 pc,
esta nebulosa de anillo vendrfa a ser la mds peque
fa de todas las reportadas hasta ahora.

Estd dentro de la regidn compleja y saturada.

Aunque esta UR estd en el borde de RCW78, 1; cual
estd asociada definitivamente a una WR (HD117688,

grupo I), el hecho de no estar concéntrica a esta

nebulosa de anillo como lo esta HD117688, y de que
su distancia (Smith 1968, Crampton, 1975) difiere en

‘mas de un kiloparsec a la distancia cinemdtica obte

nida para RCW78 (Chu et al, ;98&:),hacen pensar en
que ésta WR no tenga relaci6n alguna con RCW7E.

Una imagen de semiarco concéntrico de 10' de didme-
tro a la WR, parece notarse en A5010 A y 16570 A del catédlo
go PGK, pero no es nada seguro.

Aunque no se observa algln detalle en particular,
por el hecho de estar sumergida la WR en una regidn
HII grande (como de 3°), ameritarfa una fotografia.

-WR en la parte saturada en Ha de la regién[HII] -

grande anterior, pero en las imagenes ténues[OIII]y
[Si1Jde 1a misma regién, no se distingue nada en par
ticular. ’

En 10& bordes de una nube irregular como de 2°. En
16570 A pareceverse un cascarén no muy filamentario -
como de 10', muy ténue en 16736 A.
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. Cont. Tabia VI.

14.

15.
16.
17.

19.

UR cerca de una nube del complejo S28, pero sin apa
rente relacidn morfolfgica con &sta. En A5010 3 una
nube circular difusa alrededor de WR como de 8' de
diémetro,k57363 se ve un poco mids intensa.

WR embebida en S34, pequeifias nubes pertenecientes
a esta nebulosa con probable correlacidn con la WR.

Muy cerca a 550, pero no se ve nada en particular
alrededor de la WR.

En 26570 A parece haber un aro irregular como de 8',

pero no se ve nada en )5010 K y A\6736 R.

Una de Tas WR dentro del complejo S109, pero como
muchas otras WR dentro de este complejo, filamen-
tos cercanos. a la WR con la morfologfa general de

‘los filamentos del campo.




¢) Seleccifén de la nebulosa a observar,

La seleccibn se hizo en base a 10s siguientes cri

terios:

1) Que las coordenadas de la estrella WR fueran favorabies
‘a la temporada de observacifn asignada al proyecto, y a

la posicibén geogrdfica del telescopio usado.

2)  Que fuera una WR considerada como no definitivamente
asoci;da a una nebulosa por CHU y HBG, pero gque segin
nuestra revisién aquf discutida, su asociacidén a la es

trella WR fuese muy probable.

3) Por Gltimo, el tamafio esperado de 1a nebulesa fuera apro

piado el campo del telescopio usado ( ~30').

- Con el sequndo criterio de seleccifn, aparte de
tener la posibilidad de aplicar un método para obtener espec
troscopfa bidimensional (el cual se describird mds adelante),
tendremos la oportunidad de verificar si hay nebulosa asbcig

‘da a Ta WR.

La estrella WR que cumplia con los tres crite
rios sefalados arriba fue Gnicamente la estrella nimero

113 del cat&logo HCLS,




CAPITULO IV

" INSTRUMENTACION, OBSERVACIONES Y REDUCCIONES

Del capitulo anterior se puede conclufr que adn fal
ta por hacer en el problema de nebulosas asociadas a estre-
- 1las WR en la Gataxia, siendo necesario realizar trabajos fo
togr&ficos de regiones para posible identificaci6n de nebulo
sas no reportadas con definitiva o ni sigquiera con probable
asociacidén. Compliementando con trabajos m&s elabdrados sobre
su cinemdtica, sus estructuras en diferentes gmisiones o la
obtencidﬁ de la intensidad de cocientes de 1%neas, nos permi
tir& entender mejor este problema. En particular, las foto-
graffas con filtros de banda angosta permiten conocer algunas
propiedades fisicas de los diferentes filamentos que puedan
estar asociados a las estrellas WR. Este tipo de trabajo,
complementado con un trabajo espectroscépico mds preciso pero
también mas limitado pues no es bidimensional nos permite co
nocer las dimensiones, diferencias en abundancias, grados de
jonizacidn, etc. de los filamentos o nebulosidades asocia-

‘dos a estas estrellas.

En este trabajo describimos la implementacidn hecha
a un método elaborado recientemente en el Laboratorio de As
tronomfa Espacial (LAS) en Marsella para obtener la intensi
“dad de cocientes de lineas de nebulosas, de imdgenes bidi-

ménSiona]es fotogr&ficas digitalizadas. {(Llebarrfa et al.



1980). E1 método fundamentalmente consiste en; después de
haber obtenido con el telescopio imigenes fotogrdficas da
una nebulosa con diferentes filtros de interferencia; digi
talizar estas imdgenes, filtrarlas para eliminar las estre
1ias de campo y por Gltimo, habiendo obtenido la relacién
entre densidad e intensidad por medio de la curva caracte-
-ristica de la placa fotogrdfica usada, empalmar imdgenes pa
ra obtener intensidades de cocientes de 1Tneas en una forma
bidimensional. Todos los programas de computacién necesarios
para las reducciones fueron elaborados porvLuis Salas C. y
manejadds'enl1a Nova 1200 dei Laboratorio de Astronomfa del

Instituto de Astronomfa (U.N.A.M.).

E1 equipo periférico de 1a Nova 1200 utilizado
fue una unidad de cinta magnética, una unidad de discos remo
vibles, una impresora Versatec, una impresora alfanumérica,

y una terminal de pantalla fluorescente.

A continuacidn describiremos la instrumentacidn
utilizada en las observaciones, posteriormente hablaremos de
las observaciones realizadas, por dltimo explicaremos con de
talle el método para obtenciSn de cocientes de 1ineas y su

aplicacidn a las observaciones.

a) ‘Instrumentacién.

Se utiliz6 el telescopio de 82.5 cm. de didmetro ybf:'
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f/13.5 del Observatorio Astropémico Nacional en la Sierra
de San Pedro Martir, Baja California. Se usaron placas
fotogrdficas Kodak con una emulsidn tipo 103a y sensibili
dad espectral clase G, placa espectroscbpica para tiempos
largos de exposicibén, de contraste medjo, granc moderadamen
te grueso, con un poder de resolucibn medio (70 a 80 puntos
por milimetro) y de alta sensibilidad propia para exposicig
nes a bajas'intensidades de luz, con tiempos largos de expo
sicién sin falla de reciprocidad. De las placas espectros,
cbpicas Kodak, ésta es una placa de alta velocidad. Para el
revelado se uso revelador 0-19, en un tiempo de 5 minutos y
a una temperatura de 20°C (Kodak pub., 1973). Para reducir
el tiempo de exposicidn se utilizé un tubo de imagen, dispo
‘sitivp electrénico capaz de reproducir sobre una pantalla
fluorescente una imagen intensificada de cualquier irradia
cifn, comprendida entre el espectro ultravioleta y el infra
rrojo cercano, enfocada sobre la superficie fotosensible
del tubo. En la figura IV.a.l se presenta un esquema simpli

',ficadd del tubo de imagen.

CONTACTO ELECTRICO DEL CATODO ANODO Y CONO DE ENFOQUE

(H _ FiBRA
ORTICA

FIBRA
COPTICA

i
FOTQCATRCO PANTALLA DE FOSFORO

Fig. IV.a. 1, Esquema simplificado
del tubo de imagen.



El principic de funcionamiento de un tubo de imagen
es; la luz de un objeto o‘escena se enfoca 6pticamente sobre
el fotocdtodo del intensificador. €En el fotocdtodo se con-
vierte la imagen dptica en una imagen electrdnica, la cual
es enfocada sobre una pantalla de fGsforo. Esta, al ser
bombardeada electrfnicamente genera una imagen Gptica inten
sificada de la escena original. La utilizacid6n de fibras dp
ticas permite acoplar fdcilmente una imagen plana a una ima-
gen curvada para adaptarse al fotoc&todo. E1 tubo de imagen
usado es un tubo de enfoque tipo electrostdtico, de primera
generacién cuyas ventanas de entrada y salida'son de fibra
Sptica. La respuesta espectral del fotoc&todo es del tipo
§-20, sensible del ultravioleta (300 nanometros) al infrarrg
jo (900 nanometros). El1 fdsforo usado en la pantalla fosfo-
rescente es del tipo P20, cuyo mdximo de energifa radiante es

ta a A=5600 A.

Se utilizé un reductor focal con el cual se logra
un campo grande, una razén focal de alrededor de f/2 y un
‘trayecto tal de los rayos luminosos que permite el uso de

filtros de interferencia, de tamafios t6cnicamente realizables.

En la figura IV.a.2 se muestra el esquema simplifi
_cado de un filtro de interferencia tfpicao, el cual es un in
térfekémetro Fabry-Perot sélido y compacto hecho de una capa

~delgada no absorbente (diel&ctrico) encerrada cntre dos sis
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temas de peliculas delgadas (I ¥ II) fuertemente reflejantes

(metdlicas;.

n
m °

3

1 n

d
—
el
T ta ng
// 7
Fig. IV.a.2 Esquema simplificado
del filtro de interferencia

(i

La transmitancia T; estd limitada por los medios cu S

yo indice de refraccién son n, y n, y la transmitancia TIIFkv

por. Tos medios cuyo indice de refraccién son n y ng. La transmitancia
< del filtro esta dada por

{a) = L
1-2Rcos Y + R?

(A = T3y o+ L8R gen2 (Y/2) 1
i-R (1-R)?

donde R es la reflectancia promedio de las capas I y II, ‘
R= R Ry T = T Ty, ¥ = 3004C080 o (5, 4 5:0), ¢ es el ingu
10 de trnasmisiSn, d el espesor de la capa_ delgada no absorben
te, &y ¥ §;p los corrimientos de fase debidos a las pelfculas
‘delgadas metdlicas. - E1 valor de <(2) 1lega a un miximo a la
Tongitud de onda ) para la cual Y es cero o un miltiplo par
de T. |

Y = (m-1) 21 ) (m = 1,2,3,...)
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y a un minimo a la longitud de onda xm+i para la cual

Y = (2m-1) @,

Las caracteristicas generales de un filtro de inter

ferencia son:

1. E1 valor Xm.

2. E1 valor del méximo de su transmitancia,
r 2
T(2,)

‘_‘Tmax=T(}‘m)=‘\ :
1-R(3y)

Ya cual es 1lamada luminosidad del filtro.

. 3. EY factor de contraste, definido como el cociente de 1la

‘mixima y la mfnima transmitancia.

. “nax _ (X)) . {T(Am) 1+R(Am+§)]2

ney) 00 14ROy

4, E1 ancho de banda W definido como
'r' + - 1
gt d W) = 5 1(A)

En este trabajo se utilizaron 3 filtros cuyas caracteris

ticas se dan en la tabla IV.a.l
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Tabla IV.a.l

Caracteristicas de los filtros de interferencia usados.

Filtro Am Tmax W

He, 6563 A 0.75 * 10 A
[S11] 6719 A 0.75 16 A
[o111] 5018 A 0.75 9.7 A

* El valor-de Tmax de este filtro no es conocido con preci-

sicifn. Se uso este valor que es tfpico.

‘b) ‘Observaciones.

Las observaciones fueron hechas el 8 y 10 de junio
'de‘1981 en el Observatorio de San Pedro M&rtir, B.C.N., por
Margarita Rosado, Celso Valle y Javier Gonzdlez. Se observd
con un campo de aproximadamente 30' centrado en la estrella
WR seleccionada en el capfitulo III, WRI113 (HD 168206). En
Ta.tabla IV.b.1 se muestran las caracterfsticas mds importan

tes de las observaciones.
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Tabla IV.b.1
Caracterfisticas de las observaciones .

Placa Regidn «(1950) §(1950) fecha filtro tiempo tiempo de
Universal Exposicifn

sN211 ss4  18M6M95 -11°39'16"  8/VI/8L Ha 7hs1im 30 min
sw21z  ss4  18M6™0S -11°39'16" 8/vi/81 [SI1]  Bhslem 30 min
snez1  ss4  18M6™M9% -11°39'16" 10/V1/81 [OIII] 10hsdem 40 min

En la parte superior de 1a figura IV.b.2 se mues-
.tran las tres imdgenes fotogrdficas del campo centrado en
WR113 con el filtro de Ha, [SII] y [01I1] respectivamente.
Laé 3 imdgenes tienen 1a misma escala y orientacidn y en és
tas se marcan &;s estrellas brillantes en el campo para fi
nes de orientacidén, con un. 1 y un 2 (1a estrella 1 es
SA0161324). Los cambios en el tamafio del campo en estas
‘tres im8genes son debidos a los diferentes didmetros de los

filtros usados, siendo el de [SII] el mas pequefio.

c) Reducciones.

‘Obtenidas las imdgenes fotogrificas. &stas se digi
talizaron por medio de un microdensitémetro PDS1010A con una
resoiucidn de 35 puntos por milimetro equipado con una mini-
computadora PDP11/20, con la cual se grabé la informacidn en

cinta magnética. Esto fue realizado por M. Rosado en el La-



10’ »
E
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boratorio de Astronomfa Espacial en Marsella.

Por medio de una técnica 1lamada filtrado por media
na, desarrollada por Tuke (1959) y bas&ndose en un algorfitmo
desarrollado por A, Llevarrfa (Llevarrfa et al. 1981), se
elaboré un programa para filtrar las imdgenes grabadas en
cinta ("Filtmed"). La técnica consiste en un procesado de
-sefiales no lineales, usado para suprimir el ruido en im&genes
'y es mucho mds efectivo en reducir el efecto de impulsos dis
cretos de ru1do que ruidos suaves, ventaja por Ta cua] A.
L1evarr1a lo usa para desarrollar un algoritmo que e11m1ne
estrellas, sin eliminar filamentos en imdgenes fotogr&ficas
‘aStronEmicas digitalizadas. El1 algoritmo consiste fundamental
menté en que el valor de densidad (D) de un punto central en
una ventana de determinado ancho es reemplazado por la media
‘na de los valores de densidad de los puntos dentro de la ven

tana.

Antes de poder pasar al empalme de las imagenes to
madas con diferentes filtros de interferencia para obtener co
cientes de lineas, debemos de convertir los valores de densi
dad de las im&genes, ya digitalizadas y filtradas a valores
 de intensidad. Esto se logra por medio de la curva caracte
ristica de la pelfcula fotogrdfica usada. (ver p. ej. figu
ra'IV.C.l). En seguida se describe con detalle el procedi-

“miento.



Desde la publicacidn de Hurter y Driffield (1&90),
donde se menciona por primera vez la existencia de una cur
va caracteristica para cualquier pelicula fotogridfica (tam
bién 1lamada curva H-D en honor a Hurter y Driffield), se
han publicado varias representaciones analiticas de esta
curva. La relacidn de Baker de Vacouleurs (1968), que fue

una de las primeras mejores representaciones, es
TogE = ¢ + n log w

donderﬁ es la exposicidn (igual a la intensidad por el tiem

= 10P°PF.1. b 1a densidad

po, E =‘It), cyn constantes, w
{(igual al logaritmo de Tla opacidad) y DF la densidad de pie
~de.la curva o de fondo. Esta curva no puede ser usada en 1la
parte de saturacif6n. Posteriores generalizaciones de esta
relacidn han sido obtenidas por A. Green y R. McPeters
(1975), por A. Biajoui (1978) y la propuesta por T. Tsubaki
y 0. Engvold (1975) con 7 pardmetros. Todas estas represen
taciones no son satisfactorias por las siguientes razones:
1) su limitada exactitud 2) un ndmero muy largo de pasos

de calibracién y 3) la dificultad para obtener los pardmg

tros requeridos por un ajuste de minimos cuadrados con exac

titud (A. Llebarrfa y P. Figon, 1980).

La forma de la curva H-D y de sus derivadas sugi

rié‘a Llebarrfa y Figon (1980) el uso de una relacifn bilg

- garitmica mucho mas satisfactoria que las primeras, 1a
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cual puede ser ajustada tanto al umbral de la curva como a
la saturacidn. Esta f6rmula analftica general es una rela

ci6n bilogaritmica con 5 pardmetros:

log E = A log (D-DF) + B log (DS-D}+C (4.c.1)

Donde E es la exposicidn, D 1a densidad, A, B y C par&metros
lineales desconocidos. DF y DS la densidad del pie de la
curva caracterfistica y la densidad de la partg de saturacién

de 1a curva, respectivamente.

Podemos obtener valores promedio de DS y DF por
medio de una imagen fotogrédfica digitalizada de una placa
densitométrica(Xodak), al igual que valores de una serie de
’puntok (Di’ 1og.Ei), pues la placa densitométrica esta cali
brada de tal forma que la exposicibn entre cada paso es cons
tante, log (Ej+1/Ej = 0,15). La imagen fotogrdfica de la
placa densitométrica debe ser obtenida con el mismo tipo
de placa usada para las observaciones (103a-G), inclusive
de la misma caja (misma vejez), revelada con el mismo revela
dor (Kodak D19), un mismo tiempo (5 minutos) y temperatura
(20°C) de revelado.. Con estos datos y aplicando el método
de mfnimos cuadrados, obtenemos el valor de los pardmetros

A, By C.

E1 valor promedio obtenido de DF fué: 0.83 y el
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de DS: 3.62. E1 valor de los puntos (Di’ log Ei) o <Xi’ Yi)

“fueron:
i X;(0y) Y.(Tog Ei)
1 3.44 0.90
2 3.18 0.75
3 3.09 0.60
4 2.97 0.45
5 2.73 - 0.30
6 2.51 0.15
7 2.30 0.00

A continuacifn detallaremos 1a obtencidn de A, B y
c por medio del método de mfnimos cuadrados uti]izando Tos

valores anteriores.

" .. Sean:

F(X) =Y =1og €, X=D, a;=A, a =By
a, = C, tenemos:
F(X) = a, Tog (X-DF) + a, Tog (DS-X) + a,
o
F(X) = a f (X) + a,f, (X) + a,f,(X)
" donde
f,(X) = lTog(X-DF) y f,(X) = log (DS-X) ¥

1

£,(X)
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La condicidn de minimos cuadrados implica que:

a0 L F (X)) Fe(Xgdran L FOXG)F(Xg) + az [ £ (X)Fa(X,) =
1 1 1

= Z fk(xi) Yi (4.c.2)
i k =0,1y2
aF(Xi)
donde fk(xi) = — i = # de datos (Xi, Yi)
9 ak

Resolviendo (4.c¢.2) obtenemos

A =2.533+0.,581, B = 0.362+0.174 ycCc-= -0.358: 0.145
ovsea que: '
log E = 2.533 1o0g (D-0.83)-0.362 log (3.62-D)-0.398

con una desviacidn estandar del ajuste, igual a 0.03. En la
figura IV.c.1l se presenta la gr&fica de esta formula analfti ’
ca 0 sea la curva H-D para la placa fotogrifica usada
(103a-G Kodak), ajustada con los puntos (Di' log Ei) que se

muestran en la grafica.

Después de haber filtrado las imigenes por un lado
-y por otro haber obtenido la relacifn analftica de densidad
-y exposicidn, se procede a empalmar imdgenes. Para cada ima

gen tendremos que:

" 1og E = log It = A log (D-DF)+B log (DS-D)+C =109 T, ..

Ve
[0}

1t = (0-0F)% (0s-0)% c'/x,,,



CURVA H-D
Placa 103a~- G Kodak

1.0 " logE

- Fig. IV;c,l. Curva H-D para a placa fotogrdfica usada (103a-G Kodak).
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donde C' = IOC y E = It -(exposicién igual a intensidad por

tiempo de exposicibn).

E1 cociente de Tas im&genes de una 1f¥nea (g) y de
“la 1fnea Ha (0o cualquier otra 1fnea) serd
A B
Iz N (Dﬁ- DF) (DS-DE) T
A B
IHa (DHu -DF) (DS-DHQ)

maxHatHa

Tmaxg ‘g

(4.c.3)

‘.. donde DZ es la densidad de 1a imagen de la 1fnea (L) y DHa
“es la densidad de la imagen de la 1fnea Ha de’'un mismo pun
~to en el espacio fifsico de las imdgenes bidimensionales,

' tHu y t% son los tiempos de exposicidfn de las fotograffas

en Hao'y la 1inea en cuestibn.

Se elabord un programa de empalme {(®"Divide®) que
de los archivos de dos imégenes (imagen de 1a 17nea (1) y dé ,
Ho o tualquier otra), originalmente en cinta, pasados a '
discto y filtrados (con el programa “"Filtmed"), tome Jos va

.1ores Dl y DHu punto por punto de cada una de las dos im&-

" genes y dandole los parémetros A, B, DF, DS, 1t de los filtros
‘usados y 1pos tiempos de exposicidn obtenga, con 1a férmula
(4.c.3) el cociente de intensidades punto por punto de las
im&genes bidimensiona]es, con 1o que se generard un tercer
archive que contendrd una imagen bidimensional del cociente

de Talinea (2) respecto @l He o a cualquier otra.



Es importante que las imdgenes al ser digitalizadas
hallan tenido la misma orientacidn, lo cual se logra con las
estrellas de las imdgenes. Aunque es posible que las imége
nes esten trasladadas una con respecto a la otra, esto pue
de ser corregido conociendo el valor X Yy Y de esta trasla-
cién, de tal modo que la densidad Dz coincida exactamente con

la densidad DHa de un mismo punto en el espacio fisico.
A continuacifn se muestra el listado del programa

"Divide" en FORTRAN y en seguida damos una breve explicacién.

“de este. ' ' .

FROGRASHN DIVINE,

FaRIMI 0L 22102020 UYL

N o
Cral.
R

I, :
CEI
(105

Polia DEMIBIINALOR T ")



,,
[pe

' ey

Par v

A

(2 Tl Y e X2 Ly TERD

e Leb by

JluT. Iy Bo T E0

G, WO AR GJLE. O, W ORe B LLE. G JORC BZOWLES GL00 G
SRS RNy . S

e )

SO LLIE. 0.y GO O30

A este programa, segiin lo vaya pidiendo, se le tiene que dar;
el nombre del archivo del numerador o sea del archivo'que-cogi-f

. 'tiene Ja imagen de la 1fnea, el nombre del archivo del denomi
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nador donde se tiene la imaggn Hy o cualquier otra linea, y
el nombre que queramos tenga el archivo resultante del archi
-vo numerador y del denominador. En sequida se dan las
coordenadas (X ,Y,), (X, Y), (un rectdngulo) de las partes
de 1a imdgenes que nos interesa obtengr su cociente, Estas
coordenadas estan referidas al archivo del numerador. Pos
“teriormente se da el valor de la traslacidn X y Y, respecto
al numerador, el valor de los pardmetros de 1a curva de cali
bracién A, B, DS y DF, el de la transmitancia de los filtros
usados y el de los tiempos de exposicidn para las dos imége

nes.

En el programa se dan cotas inferiores de densidad
para las dos imdgenes cuyos valores son superiores a densida
des bajas sobre las im&genes debidas al fondo y partes difu
sas que nos darfan valores de cocientes 1os cuales no tienen
relacién con la nebulosa y generalmente son muy grandes, ge
~ nerando manchas muy obscuras y pérdida de contraste en nues

tra imagen resultante. En las figuras IV.c.2 y IV.c.3 se
‘muestran los perfiles correspondientes a barridos que pasan
" exactamente sobre la WR tanto en la imagen de [SII] como en

la de Ha, respectivamente.

£1 namero K (1<K<2000) que se le dd al programa es
solo para poder grabar en disco el valor de la intensidad

del cociente con un niimero entero, pues asi 1o recquierc es-
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te sistema de grabado, tal que recuperemos c¢ifras decima-
les. Los valores de densidad lefdos, de cada uno de los
puntos de las dos imdgenes, son divididos entre 200, pues
en el momento de digitalizar con 1a PDSIO10A y grabar con
la PDP11/20, debido al sistema, los valores originalmente
fueron multiplicados por 200. Por ditimo, CCl y CC2 son

el numerador y el denominador de nuestra fdrmula 4.c.3, sie
do IR(J) el valor del cociente de intensidades de las dos
imédgenes punto por punto, dentro de la ventana (X,, Y,),

(X3, .¥3), con 1o cual se genera el nuevo archivo de salida.

No se da un listado del programa "Filtmed" pues és
té, por razones de eficiencia esta hecho en un complicado
1engyaje de miquina, pero la parte mds importante es esen
~cialmente, el ‘algoritmo explicado con anterioridad. Este
pfograma pide el nombre del archivo a filtrar, su tamafo,
¢1 nombre que se le quiera dar al archivo ya filtrado y el

famaﬁo de la ventana (rectdngular) de filtrado.

lLa figura IV.b.2 muestra en su parte inferior las
imdgenes Ha, [SII1] y [OIII] ya digitalizadas. En la parte
superior de.la figura IV.b.3 se muestran estas, después
de haber sido filtradas por mediana con el programa
“Filtmed". Para el filtrado se tomo una ventana de 7 x 7
puntos, tamafio aproximado de una estrella brillante del

.campo (mv ~ 8), con esto se logrd que se borraran cstrellas
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pequefias del campo, que pueden meter ruido, pero se quedan
las estrellas brillantes que sirven como referencia. E1 ta
mafo promedio de un archivo de una imagen digitalizada fue

de aproximadamente 400 x 400 puntos.

La parte inferior de la figura IV.b.3 muestra las
imdgenes del cociente [SI!J/Ha y [O0II1]/Hu obtenidas con el
programa de empalme de imdgenes ("Divide"). En las figuras
IV.c.4 y IV.c.5 se nuestra el perfil de un barrido sobre 1la
lmagen de [0I11]/Ha y sobre la imagen [SII]/Ha. Ambas 11~
,neas pasan por unas de las partes de mayor 1ntens1dad de di
chos cocientes. La posicifn de cada una se muestra en las
im§genes de la figura IV.b.3. Los valores de intensidad de
los cocientes en las figuras IV.c.4 y IV.c.5 estdn muitipli

= cados por el factor K{igual a 1000 ) del programa "Divide".
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CAPITULO V

DISCUSION Y CONCLUSIQONES

En el capitulo III se hizo una revisidn de las 78 es
trellas WR que probable o definitivamente estin asociadas a
nebulosas, segin diferentes autores. Esta revisién nos per-~
mitié seleccionar una Wolf-Rayet (WR113), no reportada con
anterioridad como definitivamente asociada a una nebulosa, pe
-ro con muy probable asociacidn, qﬁe ameritaba 1levar a cabo
““observaciones con fines de identificar su probable nebulosa
asociada.y de ser posible, obtener informacifn espectroscdpi
ca bidimensional. Ademds, de esta revisidn, usando los mis-
" 'mos criterios de seleccidbn de Y.H. Chu, podemos obtener una
‘Tista nueva amplificada de WR definitijvamente asociadas a
nebulosas, y obtener una lista de WR muy probablemente asocia

das a nebulosas y que ameritan fuertemente observacidn.

En este capitulo daremos las dos listas, pero prime
T rodiscutiremos los dos nuevos objetos agregados en este tra
bajo.. Tambi&n haremos una discusibn de algunas correlaciones

con la lista de WR definitivamente asociadas a'nebulosas.

a) Las Nebulosas de Anillo asociadas a WR25 y WR113.

De los 78 casos estudiados en el capftulo III, des

pués de haber sido agrupados y revisados, s¢ encontrd una
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perteneciente al grupo VI (WR25 (HD93162), tipo espectral
WN7, m, = 8.2}, que, como se discutid brevemente en el capi

tulo IIl, tiene asociada una nebulosa de anilio.

Como ya se discutid en el capitulo mencionado, es
ta nebulosa de anillo posiblemente es del tipo W(CHU), for
'ﬁada por viento. Debe de ser muy joven, de unos cuantos mi
les de afios, pues su tamafio es solo del orden de décimos de
parsec. Se necesita mayor informacidn observ;ciona1 para
poder dar conclusiones.

La estrella WR113 (HD168206) es del tipo espectral
WC8, binaria eépectroéc&pica eclipsante, su compafiera es del
tipo espectral 08-9V-1I1! (Massey y MNiemela., 1981), conocida
con el nombre de CV Ser, de magnitud visual m, = 9.43 y corrg

gida por absorcidn, v, = 6.27 (Van der Hucht, 1982, Smith,

]
1968). WR113 pertenece a la asociacidén Ser 0B2 (Roberts,
1958) y al clmulo abierto NGC6604 (Sharpless1953 y Morton
'~1969), estd correlacionada con la regidén HII s54
(Sharpless, 1959, Georgelin, 1975). Esta estrella WR al dgual
que btras HC (Cohen et al., 1975) muestra un exceso de brillo
en el infrarrojo que es interpretado como remisidn debida a
un cascardn de polvo (K. Stepien, 1970, Kuhki, y Schweizer,
[;1970). No es considerada por Y,H. Chu en su estudio de neby

1osas‘de anillo, pues S54 contiene ademds de la estrella WR

estrellas 0B, con 1o cual no se satisface uno de los dos cri



terios de definicidn de nebulosas de anillo asociados a
estrellas WR de Chu; "la estré11a WR debe de ser la dnica o
Ta m&s importante fuente de excitacién de la nebulosa”.
Heckathorn et al. (1981) le asocia una credibilidad de 2 en
su rango, que corresponde a una posible estructura de casca
rén. Ademds le asigna a la nebulosa dbs posibles tamafos,
uno de ~10' y otro'de ~100'., No sefiala que esta nebulosa
contiene estrellas 0 que podrén eventualmente formar dicho
cascardn (J. Heckathorn et al, 1981). Georgelin et al.
(1973) dan una distancia fotométrica de 2.05 kpc y una cinemd
tica de 2.8 0.4 kpc a 554, Esta distancia fotométrica coin
cide bastante bien con la distancia de 1.99 kpc a la asocia-
cidn Ser 0B2 (Humphreyﬁ, 1678), de la cual 1a WR es miembro
"(Roberts, 1958). Anarte de la distancia fotométrica de 3.3 Kpc obtenida
'por Sﬁith (1968), no hay una estimacién directa de la distan
cia a WR113. Utilizando la mds reciente calibracidn de magni
tudes absolutas de Crampton y Gégrgelin (1975) en lugar de la
de Smith (1968), estd distancia seria menor. No es posible
obtener una distancia exacta por no conocerse con precisidn
el tipo espectral y la magnitud visual abscluta de 1a estre
1la compafiera. De cualquier forma, la WR debe de esfar a una
~distancia del orden de la determinada para la asociacidn

Ser 0B2 (2 kpc).

Las estrellas excitadoras de $54 son, segin Georgelin

(1975); BD-11°4581 (B1 II), BD-12°4964 (08), BD-12°4970
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(B0O.5 IA), BD-12°4973 (Bl III), BD-12°4975 (B 5),
BD-12°4979 (07), BD-12°4982 (B II), BD-12°4984 (09 V),
BD-12°4994 (09 II), HD167971 (07.5 IF), HD168112 (05;5 F)
y HD168206 (1a WR)., BD-11°4586 (08 I) es también incluida
por Morton como estrella excitadora (Morton, 1969). Los ti
pos espectrales se obtuvieron del CGO o de Georgelin (1975)
De todas estas estrellas, B2D-11°4586, BD-12°4970, HD167271,
BD-12°4982, HD168112 y HD168206 han sido reportadas como

- miembros de la asociacibén Ser 0B2 (Morgan et al., 1953, y

Roberts, 1958).

En un radio de 15' centrado en la estrella WR
HD168206 (aproximadamente el campo mdximo de Tas imdgenes ob
tehi@as en el telescopio de 82.5 cm),no cae ninguna de las
estrellas anteriores. Las dnicas dos estrellas brillantes
en el campo son, la estrella WR HD168206 o SA0161325 que apa
rece centrada en el campo y SA0161324 (mv = 9.1 y de espectro
correspondiente a F8), la cual estd alrededor de 12' al Norte
---de-l1a WR, En la figura V.a.l se.muestra el .campo estelar de
la regibn. S6lo se muestran las estrellas 0B més cercanas a
la WR, las marcadas con una flecha pertenecen a la asociacidn
. Ser 0B2. Las estrellas 1 (SAD 161324) y 2 indicadas en este
mapa son las mismas que aparecen en las figuras IV.b.2 y
IV.b.3 del capitulo anterior. El circulo concéntrico a la
‘estrella WR indicado en las figuras V.a.l es el tamaiho apro

ximado del campo en las imdgenes fotogrdficas. La escala y
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; Tabla V.b.1
Estrellas WR definitivamente asociadas a Nebulosas

WR t WR t

esp esp
HD 96548 WNS HD 89358 UNS
... HD117688 WNS ~ HD 56925 WN4
' 209BAC WNB HD147419 WNA
HD 92740 WN7+abs HD187282 Wi4
HD 93162 WUN7+abs HD211564 WN3

- MR97 WN7 HD168206 WCB+08-9V-1I11

~ HD211853 WN6+0 HD113904 WC6+409.51
. HD192163 -~ WN6 HD 92809 WC6
'HD191765 WN6 HD115473 HCE

'HD'50896 WNS LSS4358 Wcap
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la época de las coordenadas son iguales a las del POSS.

En el presente trabajo, con el material fotogrdfi
co que se obtuvo, se puede apreciar que ninguna de las estre
" 1las restantes 0B de la asociacidn Ser (B2 esta dentro del
anillo asociado a la estrella WR 113, lAdemés estas imdgenes
espectroscdpicas daﬁ una informacidn muy interesante scbre

Ja estructura e intensidad de emisién de l1a nebulosa.

~ En lo que respecta a su estructura exhibida en las
imdgenes fotogr&ficas en Ha, [OIII] (SOISZL [s11] (67193)y
de los cociente; [0111]/Ha y [SII1/Ha obtenidos, se puede
-apreciar que: La nebﬁlosa de anillo presenta una estructu
ra de doble cascarbn circunestelar; un cascardén externo in-
éomp1éto semicircular en la direccibfn suroeste, aproximada-
mente a 9' de la estrella WR visible en Ha, en [SII], y en
[0111], y un cascarén interno tambi&n semicircular, en la
‘misma direccidédn a 4' de 1a estrella, no detectable en

[0II1], pero intenso en Ha y en [SII].

E1 cascar6n externo, debido a sus dimensiones, es
tructura y baja intensidad de [SI1]/Ha, hace pensar en una

fégién'fotoionizada. La estrella HD168112 cuyo tipo espec-

“tral es. 05.5f podria fotoionizar al cascardn externo pues su .

distancia es comparable a la de la nebulosa (2.28 kpc) y es-

td a s6lo 15' del cascardn externo (ver fig. V.a.l) precisa



mente en la direccidn SH, es Qecir, hacia Ta parte mds inten
sa del cascardn., En vista de esto, este cascarén exterior
es muy probablemente un cascardn f8sil formado antes de 1a
etapa WR de HD168112 e iluminado por la estrella 05.5f y no
por la WR o/y su compaifiero pues en dicho caso deberfamos de
esperar una zona de [SII] exterior. E1 cascarén interno,
por sh estructura filamentaria y su alta emisién en [SII],
nos sugiere una onda de choque debida al viento de la KR,

" Este cascar6n es, probablemente, de reciente formacién.

Los 6ocien£es obtenidbs en este trabajo [OII1]/Hax
y [SII]/Ha deben ser considerados como cotas inferiores de
bido a la contéminaciﬁn en la emisidn en Ha, de la regidn
554. En el caso del cascardn interno, utilizando nuestros
cocientes de [SI1]/Ha y suponiendo una n, = 10 cm”™, encon-
tramos que las velocidades de choque no deben ser mayores
~ de 50 km/s (Shull y McKee, 1980, y Raymond, 1979), y por
lo tanto, la edad del cascardn es mayor o igual a 24,000 aiios.
La falta de emisién de [0III]/Ha en este cascardn (la inten
sidad de [0II1]1/Ha es sensible a la velocidad de choque), tam
bién’implica bajas velocidades del choque (Shull y McKee,

1980 y Raymond, 1979).

= b) Estrellas WR definitivamente asociadas a Nebulosas.

Los tres primeras grupos de los seis formados en el

capftulo III contienen las estrellas WR que con certeza es-
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tdn asociadas a nebulosas. Las estrellas pertenecientes a
esfos grupos, Jjunto con las dos estrellas discutidas en es
te capitulo, forman la lista de estrellas WR con esta carac
teristica, y se muestra en la tabla V.b.1. En esta tabla
se da el nombre més comin de la estrella y su tipo espectral.
" Las WR aparecen en la lista en orden decreciente de su exci

‘taciodn.

De la tabla V.b.1l. podemos apreciar que la propor
cidn aproximada de estrellas WN a WC es de 3 a 1, muy simi
lar a la dé fa lista original de Y.H. Chu. ’Esta'proporcién
‘ e§ menor a la que se conoce de la Nube Grande de Magallanes

(8 al1).

Destaca también el hecho de que con HD168206 ya son
ires WR asociadas a nebulosas con una compafera 0, dos WC

'y una WN.
¢) Estrellas WR con probable asociacibn a Nebulosas.

E1 trabajo de revisar cada uno de los 78 casos, que
~se.hizo en el capitulo III, no solo nos sirvid para poder se
leccionar una WR para observacién y elaborar la lista ante-
fior, sino que también nos permitid seleccionar de los ca
s0S restahtes, estrellas WR con asociacién muy probable a

una nebulosa y que amerita se les tome fotografias monocromd
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ticas de su campo, con alta resolucidn espacial, cuando menos

mayor al PGK y al POSS.

En la tabla V.c.1l., se da una lista de esta selec
cién ya hecha., En &sta se da el nimero de Ta WR en el catd
logo HCLS, el tamafio del campo y el filtro que se recomienda
usar. El1 nimero de asteriscos indican la posibilidad de en
contrar una nebulosa asociada (* = buena, ** = muy buena,

y *** = axcelente).
d) Correlaciones

E1 andlisis de las propiedades de las nebulosas asg
ciadas a las estrellas WR de la tabla V.d.1 permite encontrar
ciertas correlaciones entre sus caracteristicas. En dicha
tabla, la informacidn espectroscépica que existe es solo de
algunas nebulosas: NGC6888, 5308, NGC2359 (Kwitter, 1969),
~ NGC3199 (Deharveng y Maucherat, 1974) y G2.4+1.4 (Johnson,
©1975).

En la tabla V.d.1 se dan las intensidades de las
1ineas Ha(6563),[NI1[] (6548 y 6484), [SII] (6717 y 6731) re
lativas a I(Hg) = 100, y el logaritmo delos cocientes

Ha/INII] y Ha/[SII] concentrados en estas nebulosas.

La figura V.d.2 muestra la gré&fica log n, vs log R
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Tabla V.c.1

Estrellas WR con probable asociacién a Nebulosas

Campo Filtro - Posibilidad?
WR8 6' 5010 *k
WR9 10 5010 e
WR14 5! Ho «
WR16 . 8 6570 "hw
WR32 60" ‘ Ha .
WR36 60" Hoe -
WRE6 T 6570 *
WRG7 10° 6570 *
WR76 - "<30! " Ho *
WR9S 10 6570 -
WR104 ‘ 8! 6736 .
WR116 gt 6570 .
WR127 22! Ha *k %
WR130 15¢ Ho *
WR139 12° Ha ) Fde ke

WR157 15" Ha *k

= buena, ** = muy buena, *** = excelente




Tabla V.d.1

Espect}oscopfa de las nebulosas definitivamente asociadas a las estrellas WR

Neb. He  [WII] [NII] [SII]  ([SII) 6717 [oriy  [oiri] Tog To
- 6563 6548 6584 6717 6731 6731 4959 5007 Wo/DNIT]  Ha/CSII]
 NeGegeg® 2710 10.0 591 6.4 3.6 1.78 8.5 150 -0.41 - 0.68
C o 287.0 169.4 562.0  39.4 19.1 2.06 - 110 321 0.61 1.45 :
. ]
. sa08® 285 53.0  143.0 10.3" 270.0  790.0 0.16 1.44 <
NGC3199% : ‘ 0.9
N 283 16.3  44.3 38.0** 1.42 213 500 0.50 0.55
NGC2359PC . ’
285 20.4  70.2 £0.0 1.42 370 1073 0.70 0.92
o 4 200 50 50 50 50 1.00 150 600 0.12 0.56
G2.4+1.4 - . : - .
S 500 50 250 60 50 1.20 200 600 0.12 0.70
Cwm-e7’” 313 10s% 315 11.5 14.7 0.782 -0.13 1.08
oy de 6584 671746731 -
10 Referencias :
‘@) Barker, (1978) ¢) - Talent y Dufour, (1979) e) Deharveng y Maucherat, (1974)

) Kﬂittef?°(1979)‘ ‘ d) - Johnson, (1975)
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para las nebulosas de la tabla V.d.1l. Los valores de Ne
(densidad electrdnica) y R (radio) se obtuvieron de las ta-
blas I y II del capitulo III. En esta figura se aprecia que
. la densidad decrece con el radio, como también sucede con 1las

" nebulosas planetarias (Sabbadin et al., 1977).

La figura V.d.3 muestra una grdfica log Ha/[MHII]
vs log Ha/[SI1]. En esta se indican las regiones ocupadas
por los remanentes de supernova (RSN), por las regiones HII,
por las nebulosas planetarias (N.P.) y por los objetos H-H
i(Cantd, 1981). ‘Las nebulosas asociadas a estrellas WR caen
en una franja perpendicular a la frapnja correspondiente a la
regibn de las nebuldsas planetarias y cercana a la ocupada
por las regiones HII. Las nebulosas asociadas a estrellas
' NR'ocupan en este diagrama una regidn muy similar a las ocu
bédas por las nebulosas fotoionizadas (nebulosas planetarias

y regionés HIT).

En la figura V.d.4 se grafica la distancia Galacto:
céntricaAcontra el logaritmo de [NIIJ/[SII]. La linea con
tinua es el gradiente obtenido con regionesvHII por Sivan
‘(1976) y en diécreto el mismo gradiente obtenido con Rema-
nentes de Supefnova por Gonz&lez (1983). Con respecto a las
| Zneph]oéas asociadas a estrellas WR, en esta grdfica se obser
va que NGC6888, M1-67 y S308 est&n con un valor alto del co

‘ciente [NII}/[SII] en comparacidn con las regiones HII,
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mientras que NGC2359 tiene un cociente tipico de una regiédn
HII. No es posible observar un grédiente similar al obteni
do con regiones HII y remanentes de Supernova. Quiza esto
se deba a los resultados de la tesis doctoral de K.B.
Kwitter, (1979), en 1a cual concluye que: "“las nebulosas
de anillo estdn enriquecidas en nitrbgeno y helio como un
‘resuitado de la contaminacidn del medio ambiente intereste
tar por el viento, rico en helio y nitrdgeno, de la estre-
11a Wolf-Rayet central®. M&s afln, si las nebulosas de anillo
pueden estar formadas por la interaccibn del viento de la
woif-Rayet con la eyeccibn previa en su fase de gigante roja,
~ ¥ no con el medio interestelar (Dyson, 1981), serdn de espe
rarse abundancias huy diferentes a las de una Regidn HII ti
pica. Al igual gque en las nebulosas de anillo M1-67, NGC6888
~y S308, la abundancia de nitré6geno obtenida por K.B. Kwitter
para NGC2359 es muy alta, similar a las obtenidas anterior-
~mente por Peimbert et al., (1978) y Talent y Dufour (1979),
-~ quienes ya habfan hecho notar esta sobreabundancia en
..-NGC2359..debida a la contaminaci6én de la WR. Cabe decir
que los resultados espectroscépicos de Parker (1978) sobre

NGC6888 no difieren mucho de los de Kwitter.

e) Conclusiones.

“+1. La tabla V.b.l es la lista de nebulosas definitivamente

asociadas a estrellas WR. Esta lista es la mds conmple-
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ta en la literatura presente.

E1 mecanismo de excitacion de las nebulosas asociadas

a estrellas WR es, fundamentalmente, la fotoinizaciobn.

La densidad electrdnica de las nebulosas asociadas a es
trellas WR, al igual que las nebulosas planetarias, pre

senta una relacibn decreciente con el radio.

Las nebulosas asociadas a estrellas WR no pueden ser usa

das como indicadores de gradientes Gal&cticos.

Las estrellas WR25 y WR113 tienen nebulosas anulares de

finitivamente asociadas.

La nebulosa asociada a la estrelia WR113 presenta una
estructura de doble cascardén. Un cascarfn fbésil exter
no fotoionizado y un cascardn interno joven formado por

viento estelar.

Aparte de la lista de la tabla V.b.1l, existen, cuando
menos, tres estrellas WR que muy probablemente tienen

nebuiosas asociadas. {ver tabla V.c.1).
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