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Capitulo I
Introduccién,

Una nebulosa planetaria consiste principalmente dc una masa gascosa
brillante que se cree fuc cyectada por una estrella gigante o super-
gigante roja. Frecuentemente (pero no siempre) sc les observa algin
grado de simetria esférica. E1 nombre de nebulosa planctaria cs pu-
ramente histérico, éste sc debe a que en telescopins pequefios apare-
cen como pequefios objetos extendidos de color verdoso, semejantes a ‘
planctas. |

La estrella central de la nebulosa planetaria cs una cstrella
vieja y muy caliente (T, ~ 5 x 104 K a 3x 105 K y M, = -3
a +5). La estrella evoluciona répidamente al estado de enana blan-
ca, mientras que la envolvente se expande con velocidades del orden
de 10 a 30 km/s. Este material eyectado por la estrella pasard a |
formar parte del medio interestelar en un tiempo de aproximadamente
105 afios.

Las densidades observadas en las ﬁebulosas planetarias varian
entre 10° y 10° 3 y masas del orden de 0.1 a 1.0 M_.

El estudio de las nebulosas planétarias es importante para la

astronomia por varias razones: 1) Ellas son un buen ejemplo para es-

tudiar fotoionizacién por una estrella central en un gas altamente

5

diluido. 2) Las bajas densidades (n < 10 cm's) hace que scan

gencralmente transparentes a la radiacién que se cxtiende desde la

[ -]
discontinuidad de Iyman (912 A ) hasta radiofrecuencias (lmmn - 100m).



3) Los estudios de abunduncias. del gas ncbular pucden darnos infor-
macién sobre la composicién quimica del material estelar que poste-
riormente se incorporard al medio intercstelar. Todo ello hace que
constituyan una etapa importante en la evolucién estelar,

Los objetivos de la presente investigacién son el estuldiar la
naturaleza de las estrellas progenitoras y los posibles procesos por
los cuales se forman las nebulosas planetarias. .

En particular estudiarcmos objetos quc'se hallan cercanos en el
tiempo a la etapa de transicién entre supergigante roja y nebulosa
planetaria. Una propiedad que caracteriza a esta transformacién es
la de un viento estelar masivo y neutro en cuyo centro podria haber
gas ionizado. La discusién estarid restringida a estrellas de baja
masa (1< M, < 4 Mo)’ o sea a las que evolucionan a nebulosas
planetarias. Como veremos,estos objetos son muy escasos, probable-
mente debido a que la transicién ocurre cn un tiempo relativamente corto
(t < 103 afios). La deteccién y estudio de este tipo de objetos
debe conducirnos a un mejor.entendimiento de los fenémenos que acom-
pafian a la formacién de las nebulosas planetarias.

En el capigulo IT hacemos una revisién de la evolucifn poste-
rior a la secuencia principal de las estrellas de baja masa hasta
llegar a la etapa de supergigante roja. En el capitulo III discuti-
mos las caracteristicas fisicas y quimicas del viento de una super-
gigante roja. Este viento seri posteriormente ionizado para for-

mar la nebulosa planetaria. En el capitulo IV se presenta un modelo



de la fotoionizacibn y sc predicen los flujos de radio continuo co-
mo funcibn del tiempo. In el c'apitulo V sc¢ presentan las siguien-
tes observaciones: 1) una bésqueda de hidrdgeno neutro en NGC6302
"y NGC 2440, 2) wuna blsqueda dc radio continuo en varias estrellas
OH/IR, y 3) mapas de alta resolucibén angular a 6 y 2 cnde Vy 2-2,
uno de los pocos objetos que se cree se encuentra en la transicién

de supergigante roja a nebulosa planetaria. Finalmente las conclu-

siones se dan en el capitulo VI,




Capitulo II

Evolucién de una estrella de baja masa

a) Quema de hidrdgeno

La principal fuente de energia de las estrellas en la Secuencia
Principal es la transformacién de hidrégeno en helio. La quema de hi-
drégeno ocurre cuando la temperatura (. 107 K) y la densidad (~ 102 g
cm-s) en el centro de la estrella, permiten mediante el proceso protén-

protén (p-p) formar ndcleos de helio ( Clayton 1968.). La reaccién en

forma resumida seria la siguiente:

IR AL S | 2)

¥ es la energia total liberada en el proceso (p-p) dada por:

B, = 26.72 Mev = 4.28 x 107° erg. (3)

Una de las consecuencias del proceso anterior es la formacién de nfi-
cleos de He los cuales se acumulan en el centro de la estrella, sin
tener reaccioncs termonucleares, y constituyendose el llamado "nicleo
inerte de helio'. La quema de hidrégeno continfda en una céscara al-
rededor del nlcleo inerte.

Con el tiempo, la densidad y la temperatura del nicleo de helio
aumentan. Paralclamente, la tasa de energfia producida en la cdscara
del quemado de hidrégeno también se hace mayor. Este aumento dc po-
tencia hace que la envolvente de hidrégeno se expanda para mantener

el equilibrio hidrost4tico.
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Cuando la masa del ndcleo alcanza a ser del orden del 10% de la
masa total de la estrella, el ntcleo deberfa de colapsarse debide al
1imite de Schoenberg-Chandrasekhar. Sin embargo, para cuando ésto
ocurre, la materia del ndcleo estd ya en estado degenerado y la pre-

sién de degencracién impide el colapso (Meadows 1967).

b) Formacién dec un nficleo degenerado de helio

El estado degenerado es aquel donde, debido al principio de ex-
clusién de Pauli, la materia no puede comprimirse indefinidamente apa-

reciendo una presién de degeneracién que no se puede explicar clésica-

mente.

La presi6n degenerada de los electrones determina la estructura

6 g cm-s), mientras que la presibn dege-

nerada de los neutrones la de las estrellas de neutrones g - 104 g

en™®)  (Shu 1982).

de las enanas blancas (§ -~ 10

El material degenerado tiene dos propiedades importantes: es un
- buen conductor del calor y es muy dificil de comprimir.

La primera hace que el nlicleo, compuesto principalmente de helio,
se comporte como metal manteniéndose isotérmico, es decir, que cual-
quier diferencia de temperatura en el nlcleo seri atenuada répidamente.
La segunda nos dice que el material degenerado opondr4 gran resisten-
cia a 1la compresién. '

La estructura en esta etapa (Fig. 1) consiste de un nficleo degenera-
do, pequefio y muy denso, compuesto de helio inactivo, envuelto por

una ciscara de helio parcialmente degenerado (mezcla de He reciente-



mente adquirido de la quema de H y de material degencrado). Mis hucia
afucra s¢ tiene una céscara delgada donde ocurre la quema de hi-
drégeno y finalmente una envolvente extensa y tenue de hidrégeno,
donde la encrgia es transportada hacia las partes exteriores ya sea

por conveccién o por radiacién,

Fig. 1. (1) Nbcleo degenerado de Helio, (2)
Material parcialmente degenerado,
(3) Quema de hidrégeno, (4) Envol-
vente tenue de hidrégeno.




La quema de hidrégeno continfia produciendo nécleos de helio, los
cuales se incorporan al  nGcleo degenerado, incrementando su masa.
Como el niclco degenerado ya no puede contraerse mis, la masa adicio-
nal producird un aumento cn su volumen y temperatura, haciendo que 1a
parte externa de la estrella se expanda en forma lenta, aumentando su
“luminosidad, hasta alcanzar un gran tamafio y el material, al menos cn
la cnvolvente, se encontrard muy dilufido. En este momento la estrella
s¢ encuentra en la fase de gigante roja. Es posible identificar los
estados de cvolucién por los que pasa la estrella en un diagrama Hertz-

sprung-Russell (H-R) (luminosidad contra temperatura) como se observa

en la Figura 2.
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Fig. 2. [volucidn csouemdtica Je una estrella de

baja masa de la sccuencia principal a enana vlanca.
’

La Tinca punteada maren la etapa de nebulosa plang-

taria desde el fin de la rama asintotica al princi-

pio de la ctapa de cnana blanca. (Shv 13823,



c) Quecma dc Helio

En la ctapa de gigante roja, la quema-de hidrégeno aumenta, ha-
ciendo quc la estrella se expanda y se enfric. El nficlco continua
aumentando su densidad y temperatura y en é1 la tasa de colisiones en-
tre los nficleos de helio crece. Sin embargo, para formar ndcleos de
elementos més pesados no es suficiente que dos ndcleos de helio coli-,
sionen, pues producirian un ndcleo de Berilio incstable (inmediatamen-
te se romperfia regresando a los nficleos originales de helio), sino que
es necesario que tres nficleos de helio colisionen casi simulténecamente

-16

(t < 2.6 x10 s). Este proceso es conocido como "triple-alfa", el

cual mostramos a continuacibn:
He' + met 4+ B+ ¥ (3
B® + mt o cl 4 ¥

La energfa total liberada en la formacién de un nfcleo de carbono es-

table C12 es:

i = TedMev = 119 x 107° erg. 4)

E
La probabilidad de que tres nficleos de helio colisionen casi al mismo
tiempo es muy pequefia, a no ser que la tasa de colisiones sea muy alta.
El proceso triple-alfa se da cuando la densidad del material degenerado
es § 2 105 g cm’s, y la temperatura alcanza alrededor de 100 millones
de grados.

La energfa que se libera en la fusién de niicleos de helio resulta ser



menor que la suministrada por la fusién de hidrégeno (ccuaciones 3 vy
4).

El inicio de la quema de helio ocurre de manera cxplosiva. El ma-
terial degencrado no se expande al aumentar su temperatura y por lo tan
to la produccién de energia nuclear crece sin control. Finalmente, la
temperatura crece lo suficiente para que el gas deje de ser degencrado

. . 3 rd
y se expanda, ocasionando una baja en la produccién de energfa nuclear.

A este proceso se le conoce como ''llamarada de helio',

d) Formacién de clementos mis pesados -

Ademis de la formacién de nicleos de carbono en el centro de la es-

trella, éstos pueden interaccionar con nicleos de helio formando oxigeno;

Ambos elementos (C y O) son estables y hacen que'el nlcleo de la
estrella sea cada vez mis denso; esto se da principalmente en estrellas
masivas (M > 4M0). El nicleo empieza a contraerse lentamente hasta
transformarse de nuevo en material degenerado. E1 helio continua que-
méndose en una céscara alrededor del nlcleo degenerado debcarbono y
oxfgeno. Cuando la densidad es del orden de 106 g cm-s y la tempe-
ratura es aproximadamente de 600 millones de grados, los nicleos de

carbono empezarin a interaccionar entre si, liberando gran cantidad de

energia y consecuentemente la estrella se expande. A este momento se

le conoce como la '"llamarada de carbono'.

Conforme la estrella se expande, la temperatura superficial dis-
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minuye, haciendo que la estrella se contraiga para mantener el equi-
librio hidrostftico. Ahora formard un niicleo principalmente de oxi-
geno, ncén y magnesio. |

Iste proceso continda formando el ntcleo estelar con elementos
cada vez mis pesados, deteniéndose cuando el nilcleo esté compuesto
de fierro, por ser éste el elemento mis pesado que puede ser formado
exotérmicamente por fusién.

En el desarrollo anterior hemos considerado por simplicidad que
las capas que se van formando no se mezclan, quedando la eétructura

de la estrella como se muestra en la Fig. 3.

Fig. 3. Posible estructura de una estrella evolucionada. 1)
Nficleo de fierro; 2) Capa principalmente de Silicio; 3) Mag-
nesio y Silicio; 4) Capa de Magnesio; 5) Oxigeno y Magnesio;
6) Capa dc Oxigeno, Nedén y Magnesio; 7) Capa Carbdén y Oxige-
no; 8) Capa de Helio; 9) Capa principalmente de Hidrbgeno.
Entre cada una de las capas hay una donde se est4 quemando
el material apropiado.
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Un factor importante que altera la :volucibn de la estrella cs su
masa original; si es menor que 1 Me’no 1:ndrd "1lamarada de helio", de
la misma manera si la masa es menor quc ! M@ ro tendrd una "1lamarada
de carbono'. Tales estrellas se enfrizrin lentamente por no tener otra

22 enanas blancas.

fuente de encrgia alcanzando la regién

Las estrellas de nuestro interls s:n precisamente las de masa in-
termedia, es decir, My = M < oM.

Estas estrellas de baja masa, desp.es de tener una "llamarada de
helio" (en la fase de gigante roja), disninuyen répidamente su lumino-
sidad y aumentan su temperatura (ver !.I. 2), ocupando la regién de la
rama horizontal en el diagrama H-R. Liego de csta fase la estrella co-
menzari a transformar helio en carbono :n una ciscara (ademas de la chs
cara de quemado de hidrégéno que est4 nas afuera), incrementando su
luninosidad y disminuyendo su temperatira superficial a lo largo de la
llamada "rama asintética", dirigiéndos: ahora al estado de supergigan-
te roja. Es al final de esta "rama z::ntética' que la supergigante
Toja pasa al estado de Nebuiosa Planet:iria.

Debido a que nuestro interés es ¢. estudio de la etapa de transi-
cibn de las estrellas gigantes rojas z nebulosas planetarias, centra-

Temos nuestra atencién a la evolucién Je la estrella a través de la

“rama asintética'.
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Capftulo III

Estructura y composicién quimica de envolventes de

supergigante roja

Es nuestro interés estudiar los detalles de cémo una estrella deja
el estado de supergigante roja para transformarse en una nebulosa
planctaria.

En este cap{tulo estudiaremos los estados finales de una estre-
1la supergigante roja, tanto en su estructura como en su composicién
quimica, compardndola postcriormente con un estado temprano de nebu-

losa planetaria.

a) ~ Evidencia de emisién MASER

Uno de los elementos mis abundantes en'la mayoria de las estre-
1las supergigantes rojas es sin duda el hidrégeno, que puede existir
en forma atdémica o molecular en sus envolventes circunestelares. Un
factor importante en la determinacién de su composicién quimica es el
cociente C/0. En témminos de este cociente han sido clasificados los
espectros estelares como: a) ricos en oxfgeno (estrellas Ky M, C/0
< 1), b) ricos en carbono (estrellas Ry N, C/0 > 1) y c) estrellas
tipo S (C/0 = 1).

Debido a que las abundancias ''normales' del medio interestelar
son del orden de C/0 < i, se puede argﬁmentar que las estrellas
KyM (C/0 < 1) no han contaminado grandemente su superficie con
materia sintetizada de su interior, mientras que las estrellas Ry N

(C/0> 1) y las S (C/0 = 1) si 1o han hecho.
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Por cjemplo, IRC + 10216 cs una cstrella rica en carbono y pre-
senta una gran varicdad de moléculas (Zuckerman 1980). En las frecuen-
cias de radio sc lecs ha detectado: €O, CN, CS, HCN, CZ“’ SiS, etc. y
en cl infrarrojo: C2, HZ, CH4, N”S' Ademds el cociente (SiS) / (510)
es mucho mayor quc la unidad y se observa la falta de 1co” y N2H+.

Para cnvolventes de estrellas ricas en oxigeno el cociente (8iS) /
(Si0) es menor que la unidad y se obsecrva cmisién MASER* de OH, ”20 Y
§i0. La cvidencia de emisién MASER implica que en la regién emisora no
hay equilibrio termodinidmico (ver Apéndice 1).

La radiacién MASER suele observarsc durante la ctapa de formacién
de las estrellas (Protoestrellas) o durantc sus Gltimas etapas de evo-
lucién (gigantes o supergigantes rojas). Estas estrellas emiten la ma-

. yorfa de su luminosidad (104

HD) en las rcgiones decl rojo e infrarrojo,
con lo cual se infiere que son frias y quc posiblemente existe polvo al-
rededor de ellas.

La emisién MASER de OH sc refiere principalmentc a la emisibn de
su nivel base, de las cuatro transiciones posibles 1612, 1665, 1667 y
1720 MHz la que sec observa con més intensidad en las gigantes rojas es
la transicién correspondiente a la frecuencia 1612 Miz.

Algunos parimetros tipicos de MASERES circuncstelares se muestran

‘en la Tabla 1.

* La palabra MASER es un acrbénimo de las palabras en inglés microwave
amplification by stimulated emission of radiation que significa literal-
mente amplificacién de microondas debida a emisibn estimulada de radia-

cién.
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TABLA 1
Parfmetros tipicos de MASERES circuncstelares
Parédmetro : HZO OH (1612 Mi;) Si0
Tk (K) 400 - 1600 400 - 1600 250 - 3500
Vé (km/seg) 5 - 50 5 - 80 2 - 15
D (cm) 1014 101 <1013
T, (K 0%t - 1012 10° - 10t! " >10°

' Tk es la temperatura cinética del gas, TB es la temperatura de brillo
(temperatura equivalente si el flujo observado proviniera de un cuerpo
negro), Vé es el rango de velocidades radiales mostrado en su espectro
y D es la distancia a la cual se encuentran de la estrella. |
Actualmente se conocen alrededor de 400 estrellas de tipo tardio
~ que emiten radiacién MASER. Un ejemplo es VY (Ma cuyo estado de evolu-
cién no es muy claro, sin embargo las observaciones de sus miseres de
OH y H,0 sugieren la existencia de una clscara en expansién que impli-
ca una tasa de pérdida de masa de aproximadamente 10'5 Me / afio.
Bowers et al. (1981) observaron 20 estrellas gigantes y supergi-
gantes rojas rodcadas por miseres de OH usando el Very Large Array
" (VIA) encontrando que esa emisién proviene de una céscara circuneste-
lar que se expande simétricamente en la mayoria de las estrellas,

siendo casi la mitad de estructura compleja. Ademis encontraron una
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relacién del tipo R - M/Vez, donde R es el tamafio de la regibn cn cl
que se presenta el maser de OH (1612 MHZ) (desde  ~ 102 hasta > 104

*UA), Vé es la velocidad de expansién de la céscara y M'es la tasa de

pérdida de masa.

b)  Pérdida de masa en estrellas tipo tardfo

Cuando una estrella evoluciona alejindose de la secuencia princi-,
pal, comienza a perder mayor cantidad de masa lo cual influye en su
evolucién posterior. Normalmente una estrella de baja masa, cuando se
encuentra en la etapa de secuencia principal, tiene una tasa de pérdi-

da de masa cercana a 10713

M0 /afio, sin embargo cuando 11egg al esta-
do de gigante roja alcanza valores de 10'7 M@ /afio y cuando llega al
de supergigante roja puede llegar hasta valores de 10'4 M@ /afo.

Se sabe que entre mids luminosa sea la estrella, mayor serd la
pérdida de masa. Frecuentecmente se usa la relacién de Reimers (1975)
para calcular la tasa de pérdida de masa cuyo rango.de validez estd

entre 10°% y 1076 M, /afio.

M = -4x10'13 L, R, Mo/aﬁo .‘.,_,(6)

M

donde Lo, R« y M. estén en unidades solares.

Observacionalmente (Bowers et al. 1981) se han obtenido tasas
de pérdida de masa considerablemente mis grandes que las predichas por
la relacién de Reimers (ecuacibén 6), las cuales se crec ocurren duran-

te cortos periodos al final de la evolucién de una supergigante roja.
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A esta fasc corta de alta pérdida de masa se le conoce como etapa del

"Superviento"

(Baud y Habing, 1983).

Baud y Habing clasificaron al

tipo de estrellas que presentan etapa de sﬁperviento ricas en oxigeno

con emisién maser de OH en dos tipos:

(a) Variables Mira de largo

perfodo, conocidas épticamente y (b) fuentes puntuales en infrarrojo

(IR) sin contraparte Optica, las cuales usualmente se encuentran a lo

largo del plano galictico y son conocidas como estrellas OH/IR. Las

L d

caracteristicas de ambas estrellas aparecen en la Tabla 2.

TABLA 2

Caracteristica

Variables Mira

Estrellas OH/IR

~ Opticamente visibles
Periodo
Luminosidad
Flujo del pico de
OH (1612 MHz)

Ve

M

s
300-500 dias
3000-15000 L

1 -10 Jy kpc?

5 -25 km seg'1

1077 - 1076 M, /afio

No
500-2000 dfas
3000-15000 L,

50 -1000 Jy kpc’

10 -25 km seg !

107 - 1074 M, /afio

En ambos tipos de estrellas se observa (Tabla 2) que la luminosidad de

OH (1612 MHz) también aumenta.

Se cree que las estrellas que presentan esta etapa de superviento
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son originalmentc visibles en general del tipo variables Mira con emi-
sién de O, Sus tasas de pérdida de masa aumentan, alcanzando la fase

obscurccida de las cstrellas OlI/IR.

Baud y Habing obtienen una relacibén entre la luminosidad de OH
por unidad de frecucncia y la tasa de pérdida de masa calculada de ob-

servaciones en el infrarrojo (ver ec. 7).

\
e

Ly = 5x 1002 (L)z Jy kpc? "

donde M esté en {My /afio} y Ve estd en {km/seg}

Asi, una estrella con alta luminosidad en OH debe estar al final
de la etapa de superviento. La alta tasa de pérdida de masa posible-
mente indica que sc encuentra en el proceso de formar una envolvente
circuncstelar densa la cual es responsable de que la estrella sea &p-
ticamente invisible y que quizis llegue a formar una nebulosa planeta-
ria,

Se espera que estrellas ricas en carbono también evolucionen de
tal manera que lleguen a formar nebulosas planetarias, sin embargo
ellas no son capaces de formar miseres de OH (por ser relativamente
deficientes en oxigcno y que el oxfgeno disponible acaba en forma de
CO). Por lo cual observacionalmente es diffcil estudiar cbmo las es-
trellas ricas en carbono evolucionan a un estado de "Superviento'.

Knapp y colaboradores (1982) observaron la emisibén de CO

=1 > 0 de un conjunto de estrellas tipo tardio ricas en carbono,
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obteniendo tasas de pérdida de masa entre 10—5 y 10-4 M@ /aio.,
Estas altas tasas de pérdida dc masa indicarfan que la estreclla
estd al final de la etapa de supergigante roja, sin embargo no se
pucde afirmar hasta no realizar mis observaciones que ayuden a dilu-
cidar con mis detalle la estructura y composicién de las estrellas

supergigantes rojas antes de esta ctapa de ''superviento",

c) Hidrégeno atémico y molecular en envolventes de estrellas tipo

Dado quc el hidrégeno es el elemento mis abundante en la mayorfa
de las estrellas, es relevante describir las abundancias‘relativas de
hidrégeno atémico y molecular como funcién de la distancia radial a la
estrella. Haremos ésto siguiendo el modelo de Glassgold y Huggings
(1983).

La estructura fisica que nosotros adoptarcmos es de una envolven-
te de gas y polvo que se expande con simetria esférica de una estrella
tipo tardio con temperatura fotosférica T«. Por simplicidad nosotros
supondremos una tasa de pérdida de masa (M) constante y que la feloci-
dad radial del gas v(r) tiende a un valor constante (velocidad termi-
nal Vb) para grandes r lo cual implica que la densidad varia en forma
asintética con el radio como n(r) 1/r2.

Algunos de los parimetros tfpicos de este tipo de estrellas son:
temperaturas fotosféricas (T,) entre 2000 y 3000 K, velocidad terminal
(Vo) entre 10 y 30 km s_1 y tasas de pérdida dc masa (ﬁD entre 10-4 y

-6

10 Me /afio (Glassgold y Huggins, 1983).

Las dimensiones del sistema pucden ser caracterizadas por tres
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radios: R, es el radio fotosférico de la cstrella; Rm(t) es cl radio
al limite exterior de la envolvente al ticmpo t; y Ro ¢s donde comicen-
za a formarse el polvo (ver Fig; 4). |

La formacién dc polvo en la envolvente produce extincién y limita
la informacién obtenible en el visible dc la parte interna de la envol-
vente, con lo cual cl tratamiento que podemos hacer es especulativo.

Observaciones de clscaras circunestelares como por ejemplo la de
IRC + 10216 (Cohcn 1979; Knapp ct al. 1982; Kwan y Linke 1982; Zucker-

man 1980) sugieren los siguientes pardmetros para la envolvente.

14 cm, Ro =3x 1015 cm, R~ 1018 cm, T, -~

R, =~ 10 _—

2200 K, V, = 17 kn/seg y M~ 107 M_/afio

Una manera de estudiar la estructura quimica de la envolventec es
Tesolver en forma general las ccuaciones diferenciales (en forma eule-
riana) para los flujos de densidad de hidrégeno atémico y molecular,
n(HD) y n(Hz), respectivamente, en términos de la velocidad v(r), to-

mando a la estrella como origen de coordenadas (ver Apéndice 2).

[ + v ('a >+va nH = o (8)
t T T dr .

] + v 3 X, = P-DX o (9
R R

-t
+
[ o8]

Q

ot

Donde n(H) = n(HI) + 2n(H,) es la densidad total de nicleos de

hidrbgeno, X, = IIU{QJ/H(HI,Y p y D son los procesos de produccién

2
y destruccibén respectivamente. Dado que los procesos de produccién

(P) y de destruccién (D) son distintos en distintas partes de la en-
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volvente, es diffcil obtener una solucién gencral de las ecuaciones
(8) y (9) para toda la envolvente y lo que sc hace es encontrar una

. . K e . .~/ .
solucién aproximada e independiente para cada regién caracteristica

de ella.

Discutiremos a continuacién cada una de las regiones presentadas

en la Fig. 4.

R' Ro , Rm
ch;o’n de : '::‘I..'."..‘.
Tronsicion . Cosdc'wa. - V
: L] t LIS
J|Pelve
‘ ‘: A ¢« Radiacien UV, »
N I.:: " ¢~ TaTeresTelar
I |
@ ©.0'®
Ryo N P :'
i B R ""0 LamiTe de la T
# 1 g ,-.,'7 A Env;\v:nt
‘o -

Fig. 4. Esquema dec las regiones mis importantces de dis-
tribucién de hidrégeno atémico y molecular en la clscara
circumestelar. (1) Regidén de transicidén; (2) Superficie
interna de la céscara de polvo; (3) Interior de la cés-
cara de polvo; (4) Capa exterior de la cédscara de polvo,
donde ocurre la fotodisociacidn.
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La regidn de transicién, Ry, « r < RO, s¢ exticnde desde 1a
fotésfera de la estrella hasta donde comienza a formarse cl polvo.

L1 hidrdgeno surge de la fotdsfera en forma predominantemente neu-
tra. El equilibrio en los abundancias de Hy “2’ tomando e¢n cuenta la
presibn y temperatura en la regién, cs mantenido primeramente por reac-
ciones de tres cuerpos (11 + H, 2 3, Hy + 1y = Hy + 2M).

Conforme ¢l viento abandona la superficie de la estrclla, la tem-
peratura y la densidad de cste gas disminuyen. Cuando n < 1011 cm_s
las reacciones de tres cucrpos que transforman hidrdgeno atémico en mo-
lecular y viceversa cesan, congeldndose la abundancia relativa de estas
dos cspecies, c¢s decir que las abundancias de hidr6geno atémico y mole-
_cular se mantienen constantes al valor que ahi tenfan. Este congela-
miento (en inglés es ponocido.como freeze-out) hace que, de acuerdo a
la temperatura de la estrella, el gas en la base del viento sea predo-
minantemente molecular (T, < 2500 K) o predominantemente atbémico
(T, > 2500 X).

Crudamente se estima que el congelamiento (F0) ocurre répidamente
antes de que el viento viaje una distancia a partir de la fotésfera del
orden de un radid estelar (1012 cm).

El congelamiento de la abundancia de HZ/H condujo a Glassgold y

Huggins a definir la razén de abundancia relativa fFO = n(Hy), donde
n (H)
n(H,) es el nimero de moléculas de I, y n(H) es el nfmero de 4tomos mds

moléculas, el cual, para cstrellas frias (T, < 2500 K) es cercano a
la unidad y para estrellas calientes (T, > 2500 K) es menor que uno.

Es posible considerar a fp, como condicién inicial en el andlisis de’
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la abundancia quimica del hidrégeno en 1a cenvolvente, Conforme 1a cs-
trella continda perdiendo masa, al alejarse cl material se empezard a
enfriar, formando moléculas con.cstructuras cada vez mis complicadas.
Esto se obscrva principalmente en estrellas ricas en carbono (Huggins
y Glassgold, 1982). De esta mancra creemos se cmpezard a formar una

céscara densa de polvo y moléculas pesadas a una distancia entre 1015

© em de 1a fotdsfera de 1a estrella (ver Fig. 4).

y 101

El polvo en la cnvolvente es calentado directamente por la ra-
diacién UV de 1la estrella, alcanzando temperaturas que van desde 200
a 500 K en 1la zona de formacién de polvo y moléculas. Estos granos
de polvo.pucden servir como catalizadores para formar moléculas, prin-
cipalmente de hidrégeno, lo cual cambiafia el cociente n(Hz)/n(H).

La formacibn de tl, mediante la colisién de dos 4tomos de hidrbge-
no es muy poco probable, debido a que esta es una reaccibn exotérmica,
es decir, libera una energfa de 4.4eV, de ahi la necesidad de}un ter-
cer cuerpo que sirva como catalizador, el cual absorberd csta energia
extra que de lo contrario harfa que la molécula se disociara répida-

mente.La tasa de formacibén de H2 sobre la superficie de los granos de

polvo est4 dada en la ecuacibn (10).

) = Ry n@D nE (10)
dt

donde R.Gr es el cocficiente de formacibn de moléculas que depende de
la probabilidad de adherencia y recombinacibén y del érea efectiva del

grano.

Ry = 1 Q¥WpI
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donde ¥ es la fraccién de dtomos de H que se pegan al grano de polvo.,
Si el grano estd muy caliente los 4tomos de hidrégeno serfn cvaporados an-
tes de que ellos tengan tiempo de migrar sobre la superficie y combinarse
con otro 4tomo de hidrégeno formando una molécula.

Normalmente para condiciones del medio interestelar ¥ ~ 0.3,

(WH) es la velocidad promedio de las particulas de hidrégeno, tomando

esta velocidad a una temperatura de 80 Ky Zp = 1.0 x 10_21 cmz, donde
Zp cs la seccién cfectiva de un grano por nficleo de hidrégeno. De esta
manera cl valor usual de esta constante cs RGr = 2X 10_17 cmss-1

(Spitzer, 1978). La densidad total de ndcleos de hidrégeno es n(H) y la

densidad de hidrégeno 4tomico cs n(HL).

15 16

- Para las temperaturas que se alcanzan en la regién de 10 a 10
cm es probable que el grano de polvo esté demasiado caliente como para
que la produccién de H, sea cficiente.

El1 problema de recombinacién de grahos de hidrégeno sobre granos
calientes ha sido estudiado bajo el concepto de temperatura critica o méxima
del polvo para la formacibén eficiente de moléculas de hidrbgeno.

Varias han sido las personas que se han dedicado al cllculo de esta
temperatura critica (Tcr)'

Goodman (1978) propone que las impurezas y los defectos podrian pro-
ducir un gran incremento deT_.y é1 obtiene una temperatura critica de
100 K, arriba de la cual la formacién dc.H2 es poco eficiente. Por otro

lado Barlow y Silk (1976) consideran quc la temperatura critica podria

ser - 300 K, con lo cual podria haber formacién de H2 en la zona men-

cionada.
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Por otro lado Glassgold y Huggins (1983), basindosc cen los per-
files de temperatura obtenidos de observaciones en infrarrojo del
polvo para IRC + 10216 esperan que la regjén de formacidn de H2 en
la céscara de polvo comicnce a un radio RO > 1015 ¢, probablemen-

16

te 107" cm. Para obtener una tasa de produccibén grande de H2 se re-

quiere que la pérdida de masa sca mayor o igual a 107

MG /afio. De
la misma manera si la temperatura critica fuecra tan alta como ~ 500
K, ellos creen que habrd formacién efectiva de H, y 1a minima tasa de

pérdida de masa requerida serd del orden de 107°

M@ /afio.

A 1la parte interna de la cnvolvente no lc llega mucha radiacién
UV del medio interestclar ya que la mayor parte de ella es absorbida
por los granos de polvo, Hz y moléculas pesadas (CO, CZHZ).

Conforme nos adentramos a la cdscara de polvo(yendo de adentro
haciaafuera) toda la actividad quimica cesari, exceﬁto la fotodiso-
ciacién que comenzari a ser importante cn la orilla exterior de la
envolvente. La radiacién ultravioleta interestelar que logra penctrar
seré capaz de disociar moléculas.

El hidrégeno molecular es destruido por la radiacién en la banda
de longitud de onda entre 912-1108 R. Esta fotodisociacién produci-
ré hidrégeno atémico en la orilla exterior de la envolvente, lo que
altera el cociente n(Hz) / ﬁ(H),

. La regibn de transicibén en la superficie de la envolvente (ver
regién marcada como 4 en la Figura 4) es tan pequefia que resulta de
poca importancia desde el punto de vista observacional. En esta re-
gién no sélo sc da la fotodisociacién de H, sino también existc la

posibilidad de producir hidrégeno atémico de la fotodisociacién de
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moléculas pesadas,no obstante esta produccion resulta insigniflicante,
debido a que la cantidad de hidrégeno molecular en la cnvolvente es ma
yor que la de las molcéculas pesadas,

La conclusién a la que 1legan Glassgold y Huggins cs que la abun-
dancia de hidrégeno utémiéo y molecular en la envolvente estd Intima-
mente rclacionada con la temperatura de la estrella central. Para cs-
trellas muy calientes (T, % 3000K) sc espera que el hidrdgeno cn la par
te interna de la envolvente, después del congelamiento (FO) sca atémico,
mientras la formacién de ”2 sobre los granos de polvo no sea eficiente.
Para estrcllas muy frias (T, £ 2000K) con una envolvente muy gruesa, cl
hidrégeno serd principalmente molecular excepto en la orilla exterior de
la envolvente, donde ocurre la fotodisociacién.

La figura 5 mucstra una representacién esquemitica de la distribucién
de hidrégcno para dos cdscaras gruesas circuncstelares (Rm = 6.3 x 1017cm
yM=14x 10-5 M@/aﬁo) con temperaturas fotosféricas de 2000 y 3000 K,
respectivamente. Las cuatro regiones que aparecen a diferentes radiosison
las mismas que en la figura 4. La curva quebrada muestra el efecto que se
produciria si la formacién de H2 sobre los granos calientes fuera muy
eficiente. Para T, = 3000K la envolvente es predominantemente atbmica,
mientras que para [, = 2000K la envolvente es principalmente molecular,
casi independientcmente de lo que ocurre en la envolvente.

Si la formacién de H, sobre granos es ineficiente, la abundancia de
hidrégeno permancce constante luego del congelamiento (FO), antes de que
la fotodestruccién de H, comience a ser efectiva en la orilla de la cis
cara. '

De acuerdo a lo antcridr, el hidrégeno atémiéb solo pucde ser detec

table en ncbulosas con progenitoras relativamente calientes (T,>2500K).



-26-

0 4 -"’;
Ty = 3000

-1 @
\
\
\\
"y 7 Ty 22000 k Mo
’; ~34 ‘ __’)
() \ {
x \ (]
0 ]
o ' '
314 @, /o
[}
\ |
\ [}
-5 ./
fe Reo nr T’n
"Jilé : ~io [ 5 36
losr Cem)
. Fig. 5

En esta figura se muestra csquemdiicamente cual seria la
distribucién de hidrégeno para dos cnvolventes circunestelares con
temperaturas de 3000 y 2000K. La linea quebrada muestra el caso don
de 1la formacidn de Hz sobre el polvo es eficiente (Glassgold y Hu-
ggins 1983).

Estas estrellas presentan también un considerable enrequecimiento
de nitrégeno. Este es el caso de NGC6302 donde se ha detectado hidrége
no atémico (Rodriguez y Moran 1982). Dicha ncbulosa tiene uno de los -
cocientes N/O mis grandes observados en .nebulosas planctarias (Peimbert
y Torres-Peimbert 1983) y su estrella central es muy calicnte (Rodri-
guez ct.al. 1985), por lo tanto, probablemente tuvo una progenitora
relativamente masiva y caliente. Igualmente, NGC2440 es una nebulosa

planctaria que podrfa tener HI asociado (Rodrigucz y Garcfa-Barreto

1984) y es rica en nitrégeno.
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Capftulo 1V

a) Formacién de un nficleo estelur caliente

Al finalizar la ctapa de supcrviento, la estrella sc despoja casi
totalmente de su envolvente quedando sélo un nficleo denso que dard ori-
gen a una cstrella caliente,que serd el nicleo de nebulosa planetaria,
Al aumentar la temperatura superficial de la cstrella ésta comenzard a
ionizar los alrededores de la envolvente que continda desplazéndosc con
una velocidad terminal VO (10-30 kn/ s). Esta velocidad tcrminal se ad
quicre cuando cl viento ha recorrido varios radios esteclares.

‘Cuando la estrella comienza a ionizar el material que la rodea
crea el 1lamado frente de ionizacién que se desplaza a una velocidad
mucho mayor que V0 (VFI = ¢ para t = 0) cn las primeras etapas dec la
ionizacién de la envolvente. Inicialmente el frente de ionizacién par
te a la velocidad de la luz y disminuye en el momento que el flujo ioni
zante se hace reclativamente pequeiio, tanto por la dilucibén geométrica
como porque parte de los fotones ionizantes son absorbidos en la regién
interior.

La estella central ioniza a la cnvolvente, ya sea en todo su volu-
men o en parte de é1, de tal mancra que nosotros podemos detectar emi-
sién en radio continuo de la regién ionizada (Spergel, Giuliani y
Knapp 1983).

Para saber cuéndo es posibie ionizar a toda la envolvente o cuindo
no, necesitamos conocer cémo evoluciona el frente de ionizacién para
distintos parfmetros iniciales.

b) Evolucién del Frente de lonizacién

Siguiendo el planteamiento de Spergel et al. (1983) examinaremos
la ionizacién de la envolvente producida por una estrella con una tasa
de pérdida dc masa constante (M) en un intervalo de 2.5 x 104 afios y
con una velocidad terminal Vo constante (VO ~ 30 km/s). Aunque el
estado del hidrégeno es incierto, se supondri quc est4 en forma at6mi-

ca.
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Al tiempo t = 0 supondremos que el proceso de pérdida de masa
se deticne y el nlclco se enciende, mientras la envolvente continda
desplazindose a velocidad Vo. Despreciarcmos ¢l efecto que produci-
ria un vicento répido de 1a estrella central sobre la cnvolvente, cl
cual puede dar origen a una cdscara muy densa, tal como se observa
en NGC7027 (Bignell 1983},

La tasa de fotones ionizantes de la estrella N, (t) se obtie-
ne a partir de los modeclos de Paczynski (1971) (ver Figura 6), y
depende principalmente de la masa del nficleo estelar., Por simplici-
dad nosotros tomarcmos dos modelos para la tasa de fotones ionizan-

tes de la estrella central, uno constante y otro que disminuye con

el tiempo.

A
10 ! L .
) 3 - 1 ' ]
1o 10 /0 ¢ (e os)'° 40 0

Fig.6. Variacién tcmporal de la tasa de fotoncs ioni-
zantes (N,) para ndclecos de planctarias con distintas
masas;Paczyvnski 19710 (=) ;Hirm y Schwarczschild 1975 (-
- -).La aproximuacidén tomada por nosotros a la tasa de
fotones ionizantes (----) halsido de N, =constante

para (O<t<l0“ anos y de Na t~ % apartir de t=10° anos.
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E1l nfmero de fotones ionizantes por unidad de &rea por unidud
dc'tiempo a un radio dado es obtenido de la siguientc manera. La ta-
sa de fotones ionizantes anpleados en mantener ionizado el volumen
esférico que va de R, (el radio interior dec la clscara) al radio T

esté dado por:

r
(1) = 2 (@
NR (1) 4 @ ,5 r a n, 1y dr (11)
Ry .
Donde a(Z) es el cocficiente de recombinacién del hidrégeno para ni-
veles mayores o iguales que 2, n, Yy m; son las densidades de elec-

trones y protones respectivamente.

N, es el nimero de recombinaciones por unidad de tiempo al radio r

R
partiendo de un radio inicial Rl (R1

\%t) (ver Figura 7).

Ar y suponiendo simetria

Sustituyendo en (11) n, = n

esférica tenemos:
= 2 (2) 1 1
4 A" a (—Rl T ) (12)

Gas
ionizado

Gas
nevlro,

Fig. 7. Isquema de la parte jntcrior de la cnvolvente, t
vez que cl 'rcntc’de ionizacién ha avanzado una distanci:
R, dentro de la céscara de radio interior R1 y exterior |

9
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R, = Vb t es ¢l radio interior de la envolventc; Rz es el radio

1
del frente de ionizacidn y ﬁs es el radio exterior de la envolvente,
R3 = R, + Vat, donde At es la duracién del superviento. E1 nd-
mero de fotones ionizantes por wunidad de tiempo al radio r esté
dado por el nfmero de fotones ionizantes estelares menos el nlmero de

fecombinacioncs interiores a T;
Nr) = N (1) - Ny (7) (13)
Sustituyendo (12) en (13) obtenemos:
NE) = Ne (8) - 4 1 A a(z)(ﬁl— - %—) T (a)
1
La velocidad del frente de ionizacibn estd dada por:

R, =v, o+ V& | (15)

2
4Tme R2

(Spitzer 1978).

Sustituyendo (14) en (15) tenemos:

- LN, () - 4 Al o ('1/111 - 1/R2)
(o]

7
47 Rz ne
A N* t AZQ(Z) 1 1
et TR T, \ R R
™ R" g 2 Te 1 2
ooy 2N Al 11 (16)
R2 o 4 1A R1 R2
M ot
Donde A = 1

4nlﬁ{Vo
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Si la tasa de fotones ionizantes varfa con el tiempo aproximada-
mente en la forma N, (t) <« 1/t (Giuliani 1981), lo que muestra la
~ expresién (16) es que cl frente de ionizacién se propagard muy lenta-
mente para grandes tasas de pérdida de masa; incluso se pucde dar el
caso de que no ionice a toda la cnvoltura, contribuyendo ésta con ma-
terial neutro al medio interestelar. En contraste, con una tasa de
fotones ionizantes constante en el tiempo siempre se alcanza a ionizar
toda 1la regién, dado suficiente tiempo.

El polvo en la envolvente circuncstelar hace mis lento el avance
del frentc de ionizacibén. Veamos a continuacibén como se modifican las -
ecuaciones anteriores al introducir absorcién por polvo.

La ecuacién (11) se modificard de la forma:

dN(r) = 4 % T a(Z) n 2 . az ny N(1) a7

T
(Kwok y Purton 1979), donde np = Cr'2 es la densidad de polvo la cual
supondremos que también varia inversamente al cuadrado de la distancia
y = a2 es la seccifn recta promedio que el polvo presenta a la radia-
cién ionizante.

Integrando 1a ecuacién (17) se tiene (ver Apéndice 3)

N(r) = {N* (t) + Nc-} exp {n a2 C (_L - _é_l_)]- Nc (18)
. r :

Donde N_ = an? o(%) y g = na’c = 1074 cn® (19)
a2 c A

Ly esel érca proycctada de los granos de polvo por nficleo de hi-

drégeno en el gas (Spitzer 1978), sustituyendo (19) en (18) obtenemos
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la tasa de fotones ionizantes al radio Rz.
N (Rz) = [N* (t) +Nc] exp 'di ("‘IIT - __1___)— Nc (20)
R
2 1
Sustituyendo (20) en la expresibén para la velocidad del frente de ioni-

zacién (15) tenemos::

1'12 = Vo + {N* (t) + NC-} exp {zd A (I/RZ - URJ_j' o2 (21)
z
. d

I

Para conocer cémo evoluciona el frente de ionizacidn R, en funcién del
ticmpo tanto para el caso sin polvo como para cl caso con polvo resol-
vimos las ecuaciones (16) y (21) numéricamente, dando los siguientes

valores para los parametros utilizados:

V) = 30 kn seg L .Q(Z) =1.5x10°8 @b 71
NC=1.9x109A 571 53 = 1.0x107% cn?
A = 4.8 x 1022 3 cn!
-V
o)

Se utilizaron valores para M desde 2.0 x 10-5 Mé /afio hasta

2.0 x 10'4 M0 /afio, junto con dos modelos para el flujo ionizante de
48 s71

la estrella central; uno constante N, = 1.0 x 10 , Y otro de-

creciendo con el tiempo N, (t) = 3.1 x 1057 t'l. Cabe aclarar que

en el intervalo 0 < t < 102 afios hemos tomédo una tasa constante

y para t > 102 afos hemos considerado que disminuye con el tiempo.
Los resultados se muestran cn la Figura 8 donde se observa que

entre mayor sea la tasa de pérdida de masa, mis lentamente se propa-

gar4 el frente de ionizacién en la cnvolvente debido a que éste ahora
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i

tendrd mis masa que ionizar. La distancia del radio interior R, al ra-
dio exterior R3 permancce sicmpre.constante y R2 es el que varia a lo
largo del ticmpo hasta su valor miximo (RS) que es cuando la envolvente
queda totalmente ionizada. Estas {iguras son una reproduccién de los
resultados obtenidos por Spergel ct al. (1983).

Las Figuras 8(a) y 8(b) son la solucién a la ecuacibén (16) para el
caso de una cnvolvente sin polvo y con polvo respectivamente y con una
tasa de fotones ionizantes constante. En 8(b) se observa cbmo la pre-
sencia del polvo hace que la velocidad del frente de ionizacién disminu-
ya.

No obétante, tanto en un caso coﬁo en otro, la envolvente siempre
se alcanza a ionizar para un tiempo menor o igual que 104 afios.

El caso mis interesante es, sin duda, el que se muestra en las Fi-
guras 8(c) y 8(d) para una tasa de fotones ionizantes N, que disminuye
con el tiempo. Para tasas de pérdida de masa menores o iguales que

8x 107

h% /afio la envolvente sicmpre se alcanza a ionizar totalmen-
tepara T < 104 afios.

En cambio, para tasas de pérdida de masa muy grandes (ﬁ > 1074
afio) se observa que el nficleo de la estrella es incapaz de ionizar a
toda la envolvente en un tiempo t < 104 afnos.

Como este tiempo es similar al periodo durante el cual las nebu-

losas planetarias son observables (105 afios) , esperamos cncontrar

casos con la parte externa de su envolvente en forma neutra.

Algunos cjemplos de nebulosas planetarias con la parte externa de

éu cnvolvente en forma ncutra son NGC7027 y NGC6302.
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¢) Prediccidn del continuo de Radio

Una vez que la ostrei]a se despoja de su envolvente, los fotones
ultraviecleta del nficleo calicnte comenzarin a ionizar la parte inte-
rior de la cdscara.

La regibn ionizada emitird radiacién de continuo por medio del
proceso libre-libre (bremsstrahlung). Asi entonces, siguiendo ¢l mo-
delo dec Kwok (1977) calcularcmos el espectro que presentaria una ne-
bulosa planetarid como funcién del tiempo.

Suponicndo que la temperatura eclectrdnica es uniforme, el flujo

que detectariamos para cada céscara cilindrica de radio q estd dado
por:
dF, = B,(M |1- e'zm)] 21 q dq @
DZ
(Wright y Barlow 1975), donde Bv(T) es la funcién de Planck, & (i) es

la profundidad éptica a lo largo de la 1inea de visién y D es la dis-

tancia al objeto (ver Fig. 9).

Fig. 9. Para calcular el flujo en Radio Sv sc integra

sobre cscaras cilindricas de radio ¢. R, y R. son el

radio interior y exterior de la ciiscara réspocfivnmcntc
y D es la distdincia al objeto.
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Suponiendn ionizacién completa y una ley de cuadrado inverso para

la densidad, tencmos:

n = M
411/4 m Vo T4

M es la tasa de pérdida de masa de la estrclla
V0 es la velocidad terminal del viento
/“ es el peso atémico promedio del gas

m; es la masa del dtomo de hidrégeno

Si Rl y R3 son cl radio interior y radio exterior dec la céscara

respectivamente, entonces, podemos escribir la profundidad éptica pa-

ra q > R1 y 4 < R1

D=t

2 2

(R 3 q7) ,
%@ =K ©,0 | nfdl ,  q > R
| ‘ ’(R23 - qz)% '
=KL\)T)( M )2 q 1-9_2_\% R cOs‘l( g_> (23)
a’ A pmyy Vo R R ' Ry |
~ Por otro lado: ,
® - ad
2@ = 2K(v, T) n? da , qa< R
(Rzl - qz)i

+(__9__>1-93_2_>% -(g___ 1-_(13_ % (24)
R$ R3 Rl , Rlz
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Donde:
- 8 -1 -3
K (v, T) =37x10 1-exp (-hv/KT) g, (M) T v

El factor de Gaunt que utiliza Kwok abarca gran parte del es-
pectro pero es inexacto. El que utilizarcmos nosotros es sélo apli-
cable para la regién de radio pero nos da una mejor aproximacién:

3

/2

g = 9.77 (1 + 0,130) Log Te

v —
v

(Scheuer 1960).

Hay que hacer notar que a la férmula (2) de Kwok (ver ec. (24)
en'este trabajo) le falta un factor de 2 que nosotros hemos incluido.
Sustituyendo la expresién para 24 (q) en (20) e integrando sobre q
uno obticne la densidad de flujo para cada frecuencia y canbiando
los radios interior y exterior, de acuerdo a lo calculado en la sec-
cién anterior, es posible obtener el flujo en funcién del tiempo. La

integracién fue hecha mméricamente para los parﬁmetros siguientes: |
‘Tasa de pérdida de masa, M = 1 x 104 M, /afio
30 kn/s |

- Velocidad terminal, Vb

Distancia a la cdscara, D = 1 kpc

a4

Temperatura electrénica, T, =100 X

Peso atbmico promedio,‘ . M=1

Se considerd que la nebulosa tenia polvo y que la tasa de fotones

ionizantes (N,) disminuia con el tiempo de acuerdo al tratamiento de

Spergel, Giuliani y Knapp (1983).
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Los espectros de continuo obtenidos para diferentes tiempos se
muestran en la Figura 10.

Igualmente los flujos como funcidn dél tiempo a diferqptes fre-
cuencias se muestran en la Figura 11,

Las curvas de la Figura 10 (S, vs. t) muestran como para ob-

o 10 s) su flujo crece con el tiem

jetos jévenes (t ~ 10 3x 10
po a pesar dc que la tasa de fotones ionizantes disminuye. Esto es
asi debido a que la nebulosa originalmente es muy pequefia y 6pticamen
te gruesa y su flujo aumenta como la dimensién al cuadrado..

Con el tiempo la necbulosa se expande hasta volverse Opticamente
delgada y el flujo ahora disminuye lentamente.

Las Figuras 10 y 11 son equivalcntes. En la Fig. 11 vemos que
- para altas frecuencias el esﬁectro es el de una regién Opticamente
delgada (donde toda la radiacibén producida logra escapar). Existe
una frecuencia de quiebre para la cual el 4ndice espectral cambia de
positivo a negativo. Esta frecuencia nos determina cuando la regién

pasa de ser épticamente gruesa a Opticamente delgada. Mientras més

joven es la nebulosa, mayor es su frecuencia de quiebre.
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Fig. 11. Espectro dc radio como funcién del tiempo para cl mo

delo de ncbulosa planctaria discutido en cl textgo.

Los tiecmpos

" correspondicentes a cada curva son; (1) t=3.1x10"s, (2) t=3.2x
109s, (3) t=4.93x10%s, (4) t=9.62x109s,(5) t=2.86x1010s, (0)

- t=8.97x1010s,(7) t=3.29x1011s,
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Capftulo V

OBSLERVACIONES.

En este capitulo sc presentan los resultados de las observacio-
nes hechas en Marzo de 1985 cn el Very Large Array (VLA) (Thompson et,
al,1980)los resultados de las observaciones se presentan en tres sec-

cionces:

1) Blsqueda de hidrégeno en NGC6302 y NGC2440.  Esperamos que una
ncbulosa planctaria joven tenga su regibén interior ionizada, mientras
que su parte exterior esté en forma ncutra.

En la Figura 8(d) se puede observar que para una nebulosa plane- '
taria con polvo formada por una tasa de pérdida de masa grande (M >
107° My /afio), le 1llevaria mis de 10° aiios el ionizar a toda la en-
volvente. .

Son pocas las fucntes donde se ha dctéctado gas neutro ya sea en
forma atbémica o molecular. Por ejemplo, en NGC7027 se ha observado
que ¢l gas en la parte exterior es predominantemente molecular (Mu'f-
son et al. 1975) mientras que en NGC6302 éste es principalmente atd-
mico (Rodrfgucz y Moran 1982).

Tanto NGC6302 como NGC2440 presentan dos componentes en absor-
cién de hidrégeno atémico (HI). E1 HI emite radiacién a una longitud
de onda de 21 cm (v = 1420.4MHz). Es dificil discernir el origen de
las componentes en absorcidn, éstas podrian deberse al medio interes-
telar o a la propia nebulosa (Pottasch ct al. 1983, Rodriguez y
Garcfa-Barreto 1984).

N . rd .
Para poder determinar el origen de estas lineas observadas,
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es nccesario hacer mapas de alta resolucidén angular, puesto que sc
espera que una nube intercstelar produzca absorcién uniforme micntras
que gas nebular produzca absorcibn localizada.

Las observaciones fucron hechas el 24 y 25 de Marzo de 1985 con
el VIA en la configuracidn A/B, cn el modo de 1linca espectral (21 cm),
usando 31 canales cada uno de 24.414 KHz (5.2 km 5'1).

En el canal cero se registrd el 75% del ancho de banda total de
3,125 ME y se utilizé para hacer mapas de continuo de relativamente
alta seflal a ruido.

Los datos fucron editados y calibrados siguiendo el procedimien-
to estaﬁdar del VLA,

Los mapas de continuo autocalibrados para NGC6302 y NGC2440 se
muestran en las Figuras 12 y 13 respectivamente. Il flujo total fue
de 1.75 Jy para NGC6302 y 0.38 Jy para NGC2440; cstos flujos son muy
parccidos a los medidos antes por Rodriguez y Garcfa-Barreto (1984),
(1.6 y 0.34 Jy respectivamente) .

Las componentes de absorcién para NGC6302 estdn localizadas a
VisR = ° 40 y + 5 km s'1 respec;ivc ente. Se hicieron mapas para
ambas componentes promediando tres canales adyacentes. La componente
de absorcién a + 5 km s} produce una disminucién uniforme en la
brillantez de la fucnte, ésta sc interpreta como absorcién producida
por un medio que tiene poca variacién sobre la extensién angular de
la ncbulosa planetaria debida probablemente a la presencia de una
nube interestclar a lo largo de la 1inea de visién.

~ Por otro lado la componente de -40 km st produce absorcién muy
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localizada (ver Figura 12), este Ultimo mapa es similar al presen-
tado por Rodrfguez et al. (1985) pero tiene mejor resolucién angu-
lar en declinacién dehido a la configuracién mixta A/B.

En el caso de NGC2440 las componentes cn absorcién de HI es-
tén localizadas a 0 y 25 kn s—l Tespectivamente,
'Se hicicron mapas "sucios" en dos intervalos de velocidades: de -8.2 a
2.2 km s*l y de 23.0 a 33.4 km 5'1. Estos dos rangos contienen la
mayor parte de la absorcién de las componentes referidas (ver Figu-
ra 14). Aln cuando el cociente de sefial a ruido es limitado, pode-
mos concluir que los mapas son similares al mapa de continuo mostra
do en ia Figura 13. . | |

La interpretacién a estos resultados es que las componentes en
absorcién son producidas por nubes intercstelares a lo largo de la
linea de visién, como fue propuesto primero por Pottasch, Gathier y
Goss (1983). Por otro lado nuestro mapa de continuo es muy similar
al mapa de isofotas de Ha (6563 °A) de corta exposicién hecho
por Phillips, Reay y Worswick (1980) (ver Figura 15). Lo anterior
apoya nuestra interpretacién que esta componente en absorcién no
est4d localizada en la nebulosa. Por otro lado podemos decir que el
decremento en la emisién hacia el centro de NGC2440 no es debido a
absorcién, sino a baja medida de emisién puesto que estd presenté
en los mapas de radio y éptico.

La apariencia de NGC2440 en éptico y en radio puede ser ex-
plicada en témminos de un anillo ionizado visto de canto. Esta

geometria hace que la fuente aparezca en proyeccién con un doble

miximo inmerso en nebulosidad extendida.
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Fig. 12. Mapa de continuo autocalibrado de NGC6302 en 2lcm 1fnea continua los uﬁnnrnmsson:
0.03,0.1,0.3,0.5,0.7, y 0.9 del flujo méximo por haz, el cual es de 188 mJy/haz.Superpuesta

a la figura esta un mapa de absorcibén, continuo mengs HI (1inca quebrada).La absorcién de HI
considerada esta cn ¢l rango de -48.6 a -33.0 Km s . Los contornos para este mapa son; 0.5,

0.7 y 0.9 del flujo méximo por haz el cual es de 53 mJy/haz.
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Fig.15. Mapa de continuo autocalibrado de NGC2440 en 2lcm
(arriba) y abajo un mapa de isofotas de H de corta exposi
cién (Phillips et.al.1980).La similitud efitrc cstos mapas
sugicre que la extincién Sptica hacia NGC2440 es uniforme
en toda la ncbulosa. .
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2) BGsqueda de radio continuo en varias estrcellas OlI/IR

Las cstrellas OlI/IR son cstrellas gigantes o supergigantes
rojas cvolucionadas que presentan tasas de pérdida de masa muy
alta, M }10—5M®/uﬁo. Se cree que estas estreilas estdn con una
fase de répida cvolucidbn y que en menos de 104 anos la estrella
s¢ despojard por completo de su cnvolvente formando una ncbhulosa
planctaria (Herman et.al.1964). Sus tasas de pérdida de masé tan
extremas, las cuales ocurren durante los Gltimos 1000 ailos de su
evolucién a lo largo de la "rama asintética" (Baud y Mabing,1983
,Renzini,1983), sugieren quc algunas de estas estréllas se¢ podri-
an encontrar en un cstado intermedio , con cmisién mdscer de Ol
en las partes cxteriores de¢ la clscara y emisidn de radio conti-
nuo de una regidén ionizada cerca del ntdcleo estelar caliente.
Spergel,Giuliani y Knapp(1983) buscaron emisién en continuo en 6 cm
de 31 estrellas gigantes cvolucionadas con altas tasas dec pérdida
de masa. Unicamente detectaron tentativamentc emisién en dos de
ellas (IRC+10216 y O Ceti).

Nosotros hemos seleccionado varias estrellas evolucionadas don
de esperdbamos encontrar cmisién de continuo. Las estrcllas del ti
po estudiado poseen fuerte emisién de méser de OH. La lf{nea domi-
nante es la que se encuentra. a 1612 MHz.

El espectro de emisién mdser de OH estd caracterizado por dos
1fneas dc emisidn, las cuales estdn separadas en velocidad radial
entre 10 y 50 Km 5-1 (Reid y Moran 1981). La componecnte corrida
hacia el azul y la componcnte corrida hacia el rojo creemos sec dc
ben a una envolvente en cxpansibén y corresponderfan a la parte

frontal y trascra respectivamente.
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La regién cmisora de maser de OH esta localizada a una distancia

rclativamente lejana de la estrella ('\'101'5

cm). Si hubiera gas ioni
zado en las partes interiores de la envolvente, este probablemente
serd opticamentc grucso a frecucncias menores que 1612 MHz (ver fi
gura 11). Correspondientementc, la emisidén de la componente corri
da hacia el rojo de 1612 MHz puede ser absorbida por gas ionizgdo
y aparecer mucho més débil que la componente corrida hacia el azul.
Del catilogo de Engels (1979) nosotros hemos scleccionado 8 es
trellas tipo tardio con emisién méser de OH que tengan $1612 (co-
rrida al azul) 2 ZS1612 (corrida al rojo). S es el picp de la den
sidad de flujo de la emisién mdser. Como un segundo discriminador
entre estas 8 estrellas, se escogié a las que no tuvieran cmisién
midser de H,0, puesto que ésta se presenta a distancias w 10cm
del centro de la estrella. Esta distancia corresponde a las partes

interiores de la envolvente que si estuvieran ionizadas ya habrian
disociado al HZO'

Las observaciones de emisidén médser de HZO en estas 8 estrellas
se hicieron en el observatorio de Haystack (Torrelles 1984). Fue
detectada emisién de méser de H,0 en dos de las fuentes, G5.9-0.4

y G26.2-0.6 (ver tabla 3),.
MASERES DE VAPOR DE AGUA

TABLA 3
. Pico del Vv -1.
: : LSR v
Fuente o (1950) s (1950) Flujo (Jy)| (e 258y (Kms )
G5.9-0.4 170 9™ 258 -24° 03' 56" 172 20.6 0.6
G26.2-0.6 | 18" 38™ 335 -06° 17' 53" 12 55.5 1.6
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Las scis estrcllas restantes mds IRC+10420 fueron obscrvadas
en Marzo 12 de 1985 con ¢l VLA, las observaciones fueron hechas en
6 y 2 cm en la configuracién A, que nos da una resolucién de 0V3
y 0V1 respcctivamente. Se uso un ancho de banda efectivo de 100
MHz. Los datos fuecron editados y calibrados siguiendo los procedi
mientos normales dcl VLA,
Sc hicieron mapas de ~26" x 26" (2cm) y ~78" x 78" (6cm). Es-

tos no revelaron la presencia de fuentes (ver tabla 4).

TABLA 4
LIMITES SUPERIORES DE FLUJO PARA LAS ESTRELLAS OBSERVADAS

' ) limites superiores
Estrella o (1950) 6 (1950) (mJy)

6 cm 2 cm

6345.0+15.7 | 16" 03" 00%0 | -30° 41' 24" | < 0.3 < 1.0
G15.7+0.8 18. 13 26.7 | -14 56 34 < 0.3 < 1.0
G20.7+0.1 18‘ 25 44.3 | -10 52 51 < 0.4 < 0.9
G27.3+0.2 18 37 42,0 -05 00 36 < 0.4 < 1.0
G35.6-0.3 18 5S4 56.0 | +02 07 42 < 0.4 < 0.9
IRC+10420 19 24 26.7 | +11 15 10 < 0.3 < 0.8
G83.4-0.9 20 49 10.3 | +42 36 54 < 0.4 < 0.7

Algunos mapas en 6 cm mostraron contaminacién de 16bulos, posi-
blemente debida a fuentes alejadas del centro de fasc. Mapas mas

grandes confirmaron esta posibilidad y los parémectros de las fuen
tes detectadas sec dan en la Tabla 5. Nosotros suponemos quc cstas

fuentes no tiencn ninguna relacibdn con las estrellas estudiadas



dada la gran separacién angular centre las fuentes de radio vy
la e¢strella, La ma's interesante de estas fuentes de campo es
una fuente doble relativamente fuerte (ver fig. 16), muy pro

bablemente una radio galaxia. Su flujo total sc estima cs >

0.6 Jy.
TABLA 5
FUENTES DII CAMPO.
. Pico del Flujo

@« (1950) § (1950) Iy *

180 25™ 32357 -10° 48' 58" §.7

18 37 55.6 -05 00 36 72.5
18 55 05.8 +02 08 28 9.0

* Para un haz sintectizado de ~ 3" y corregido por la respues-
ta del haz primario,

S$i hubicse gas ionizado Opticamentc gruese a las frecuen-
cias observadas y con una temperatura electrénica de 104 K,
los limites superiores tipicos (¢ 0.4 mJy a 6cm y £ 0.9 mJy
en 2cm) obtenidos en el continuo implican limites superiores
para el didmetro angular GS < 0V04 vy Os < 002, respectiva-
mente. Para una distancia de 5 Kpc, el limite superior en 2cm
implica un radio r 51015cm para una posible regién ionizada
en ¢l interior de la cnvolventec.,

Para describir la variacién cn el tiempo del flujo de radio

en la nebulosa planctaria hemos seguido el modelo de Spergel,
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Giuliani y Knapp (1983). Estce modelo calcula numéric.amente la
posicién del frente de ionizacién de una envolvente con sine-
tria esférica que sc expande. Usando parfmetros de polvo dados

- K
por Spergel et al,, una tasa de pérdida de masa de 5x10 ”M@/aﬁo
y una velocidad terminal de 30 Kmskl, la tasa de¢ fotones ioni-
zantes dc la estrella fue aproximado por N*(t)=].0x10485'l para

10 57 10

0s ts 3.1x107"s. y N,(t)=3.1x10""/t ¢ 1 para tz 3.1x10 "s (ver

WA

capitulo IV(b)). Al timpo t=0 hemos supuesto que la cnvolvente
tiene un radio exterior de 2x1017cm. Esto implica una masa de
0.1 Me en la envolvente. Los efectos de un viento ripido (Kahn
1983) postecrior al superviento no han sido considerados. El ra-
dio del frente de ionizacibén como funcibn del ticmpo sc¢ mucstra
en la figura 17.

Suponiendo AV=10_21

Ny , donde A, cs la extincién en el visi
ble y NH es la densidad de columna del hidrdgeno, es posible es
timar AV para la cnvoivente. En 1la figura 17 se muestra la
extincién cn el visible obtenida para una linca de visibn que
va de la superficic exterior de la envolvente hasta el nflcleo,
para el caso en que el polvo esti presente en toda la envolven-
te y cuando éste es instantfneamente destruido en la regibn io-
nizada. Finalmente se muestra en la figura 17 la densidad de flu
joen 6cm y la pendiente de radio definida como;
Log‘sz Cﬂl)
a = 56 cm

6 cm
Log ..

2 cm

Para estos calculos hemos usado un modelo para una cfiscara
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ionizada similar al descrito por Kwok (1977), y tomado una
distancia de S Kpe. De este simple modelo nosotros podemos
concluir que hay un perfodo de unas pocas décadus donde la
densidad de flujo de radio esté por debajo de los valores
detcctables y ¢l gas ionizado cstd muy obscurccido por el
polvo en ¢l visible. Las estrellas obscrvadas podrian estar
en este perfodo de ticempo. Sin cmbargo, cl cstado de super-
viento dU'a'n]gunos miles de¢ afios y uno espcrarfa que unica-
mente una de cada cien supergigantes tuvicra gas ionizado no
detcctable.Nosotros sugerimos que las cstrellas obsefvadas,
probablemente no tengan gas ionizado aGn y estén en la fase
de superviento, La componente hacia el rojo de la emisién

de OH es relativamentc débil debido quizf a una asimetria

en la envolvente y no a un cefecto de absorcién,
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Fig. 16. Mapa en‘6“cm con el VIA de la fuenterde radio doble de-

tectada en el campo de G27.3+0.2. Esta fuente estd lejos del cen
tro de campo de las observaciones. E1 mapa presenta un ensancha-
miento radial, principalmente en la dircccibn este oeste, como
una consecucncia del ancho de banaa finito. (Hjellming y Basart
1982). - .
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Fig. 17.Pardmctros obscrvacionales como una funcién del ticmpo para el
modelo de nchulosa planctaria descrito en cl texto. (a).- radio intcrior,
posicidn del frente de ionizacién y el radio cxtcriéf. La ionizacién com-
“pleta Je la envolvente es en t = 500 afios.  (b).- Extincidn en ¢l visible
para wna linea de visidn que va de la parte exterior de la envolvente a
1a estrella contral. ba linca continua es para ¢l caso en que ¢l polvo
sobreviva Jentro del gos jonizado vy 1a linea quebrada es para el caso en
que el polvo sea destrufdo dentro del voldmen ionizado. () .- Pensidad
de flujo en b cm (linea continua) ¢ fndice espectral como se Jdefinié cn
el texto.




3) Mapas de alta resolucidn angular en 6 y 2 an de Vy2-2

Vy2-2 ¢s uno de los pocos objetos que podria cncontrarse
cn la transicién entre supergigante roja vy neBulosn plancta-
riu. Secaquist y Davis (1983) han discutido las caracteristi
cas del objoto, proponicendo que son consistentes con la hipd
tesis de que Vy2-2 ¢s una nebulosa planctaria joven con io-
nizacidén incompleta (entendiéndose por ésto que la parte cen
tral de la cnvolvente estfd completamente ionizada mientras
que la extcrior es ncutra),

Nosotros obscervamos Vy2-2en 6y 2 cm el 12 de Marzé de 19
85 usando ¢l VLA en la-configuracidén A. Sc utilizé un ancho
de banda cfcctivo de 100 MHz,

Los datos uv fuecron cditados f calibrados y se¢ obtuvieron
mapas mediante la transformada de Fourier de estos datos. Es
tos mapas fucron autccalibrados y se muestran en la figura
18, Nuestro mapacn 6cm es similar al de Seaquist y Davis (
1983), obtenido tambicn con cl VLA en condiciones similares,
Por otra parte nuestro mapa en 2cm es superior al de Seaquist
y Davis,principalmente porque usamos los nuevos receptores de 2
cm que son 3 veces mds frios que los usados por Seaquist y Da
vis. Nuestro mapa de 2 cm revela una estructura triangular de
baja intensidad no detectada por Seaquist y Davis. Pensamos que
la estructura es rcal y no producto dec algfin problema instru-
mental por varias razones. Afin cuando es de menor resolucidn
angular, el mapa de 6 cm es_consistente son el de 2 cm. Seria

~muy improbable que el mismo problema se repitiera en los dos
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frecucncias. Mas aln, una rcproduccién de 1a placa roja de vidrio
del Palomar  hecha para nosotros por Chavira (1985), muestra estruc
turas que podrfan estar asociadas con las estructuras de radio., En

particular cl objeto (ver figura 19) tienc protuberancias hacia el
sur y ¢l noreste que coinciden en angulo con las protuberancias de
radio. llay quec aclarar que las protuberancias de radio ticnen di-

mensiones < 1" micntras que las bnticas tienen dimensiones de;:loy
por lo que é&stas podrian ser extensiones de aquellas.

Para corroborar que las protuberancias son gas ionizado y no es-
trellas del campo, pensamos obtcner imdgencs del objeto con filtros
de hidrdbgeno, nitrbgeno, azufre y continuo.

Aln no tenemos un modelo satisfactorio para explicar la morfo

logfia triangular de Vy 2-2.
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Fig. 18. Mapas autocalibrados de Vy2-2en 6y 2 cm. Los contornos valen 0.05,0.1;0.3,0.5,
0.7, y 0.9 del flujo méximo por haz, el cual es de 25.0 mJy/haz para 6 cmy de 27.2 mJy
/haz para 2 cm. La elipse sombreada indica el ingulo s6lido contenido por el contorno de

potencia media del haz sintetizado. -
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Fig. 19. Reproduccién de la placa roja del Palomar
Sky Survey . Vy2-2 se indica con una flecha. N§-
tese las protuberancias al sur y al noreste.
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Capitulo VI

CONCLUSIONES

En esta tesis revisamos algunos aspectos del problema de 1la
transicién de supergigante roya a nebulosa planctaria. Nuestras
concluéiones principales son las siguientes:

1.- Se presentd un resumen de la evolucién de las estrellas de
baja masa al ir de la secuencia principal a la rama asintética,
2.- Se discutieron las caracteristicas de una envolvente de su-
pergigante roja de acuerdo a lo esperado teoricamente.

3.- Se calcuiaron los flujos de radio como funcién del tiempo
para una nebulosa planetaria. Para_ésto combinamos los modelos
de ionizacién de Spergel, Giuliani y Knapp (1983) con la formu-
lacién para la emisién de una cdscara ionizada de Kwok (1977).
Se discutibé la evolucién del flujo de radio.

4.- Nuestros mapas de Hf de absorcibén en NGC6302 corroboran
que este gas esti asociado con la nebulosa planetaria. Por otra
parte, los mapas de HI en absorcién en NGC2440 sugieren que la
absorcién es producida por nubes inierestelares en la 1fnea de
visién y no por irregularidades locales.

5.- Buscamos infructuosamente emisién en continuo en 6y 2 cm
hacia 7 egtrellas OH/IR seleccionadas. Estas estrellas se se-
leccionaron en base a su emisién asimétrica de OH, lo cual po-
drfa indicar la presencia de gas ionizado en las partes centra-
les de la envolvente. Nuestros limites superiores sugieren que

la asimetria es debida m4s probablementc a irregularidades en
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la envolventc.

6.- Obtuvimos mapas de alta resolucién-angular en 6 y 2 cm.de Vy2-2, uno
de los pocos objctos que podria estar en la transicién de supergigante ro-
ja a nebulosa planetaria. La fuente mucstra una estructura triangular no

reportada anteriormente, Estamos en el proceso de interpretar estos datos.

7.- La transicién de supergigante roja a nebulosa planetaria, de acuerdo a
lo obtenido en este trabajo, creemos ocurriré en unas pocas décadas. Por
otra parte la etapa de supervienfo &ura algunos miles dc afios. Por lo tanto
solo una de cada cien supergigantes se encontrard en la etapa de transicidn.
Pareceria pues necesario estudiar grandes muestras para lograr detectar nue

vos objetos de esta etapa de transicién.
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Apéndice 1

Imisién Miser.

~ la emisi6én miser se presenta cuando el nfmero de partfculas en el nivel
encrgético supcrior es mayor al nfmero de particulas en el nivel inferior,
a este efecto se le conoce como inversién de poblacién.

Veamos como es que sc¢ puede dar esta inversién de poblacién.

El analisis de poblaciones atémicas y moleculares en equilibrio estadis-
tico puede llegar a complicarse en el momento que uno considera un némero
substancial de niveles, Para sirplificar los calculos tomaremos un 4tomo
o molécula idealizado, con tres niveles energéticos.

Denotando al nivel superior por 2, al nivel inferior por 1 y un nivel

intermediario denotado por 3 ccmo se muestra en la figura.

A” M '“01 C“S Cg.
E

- -3 ' .
En donde M21 J§B21, M12 JV‘lZ correspondes a las tasas de transicién de

microondas bedido a la emisién estimulada y la absorcién.

Chp 5 Cyp = Probabilidad de transicién por colisién del nivel 1 al 2 y del
2 al 1 respectivamente.

By, = coeficiente de absorcifr de Einstein.

B,, =cocficiente de emisién estimulada de Einstein.

A, = coeficiente de emisién =sponténea de Einstein.

21
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P'LZ = tasa d¢ "Bombeo '"del nivel 1 al 2 a través del nivel intermediario 3.
I’21 = tasa do "Bembeo'  del nivel 2 al 1 a través del nivel intermediario 3.

Suponiendo que Tos niveles 1y 2 estdn en equilibrio estadistico, es decir,
que ¢l ndmero de transiciones por unidad de ticmpo del nivel 1 al 2 es igual

- al n'mero de transiciones del nivel 2 al 1 por unidad de tiempo, entonces:
‘\'l (Cll +M’L\J‘-P2| +Az.>:nl((‘z +M\2 -‘—Pv\_) .(.6*3
Para simplificar la ecuacibén (a) harcmos las siguientes suposiciones:

g2C21gglC12 = (C dado que h kTK

gMppreMy, =M

.1\21 A C21 es decir que la emisién esponténea es despreciable frente a

la emisién inducida

N, - Pa M+ C
entonces obtenenos: N Piy rmy C
AN = a2-n, = n Pir-Fr =)
P2 rPps ""Z(M* C) r
o (

‘donde N= 0,40

De 1a ecuacién (b) se observa que si el nivel 3 no existiera no habria inver-
sién de poblacién y consecuentemente no se producirfa el efecto miser (Py,=0,

P21 =0 -5 An =0).

Para tener inversién de poblacidén necesitamos que P12> P21 lo cual implica:

n nl

2

Loy =
&2 g1

n n

En condiciones de equilibrio termodinimico unoc lo que tiene es que E-Z- < g-l-,
' : ' 2 1

1o que hace que la emisién miser ocurra fucra de equilibrio termodindmico.
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En el medio interestelar sc ha detectado emisibén tipo mﬁser de
manera muy marcada, cn cuatro moléculas ; Estas moléculas
son: OH (hidroxilo), H,0 (vapor de agua), Si( (monéxido de silicio)
y CHZ0H (alcohol metilico) (Moran 1981).

Se conocen dos tipos de maser: a) los asociados a regiones HII lla-
mados "miseres interestelares" y b) 1los asociados a estrellas evo-
lucionadas (gigantes o supergigantes rojas) conocidos como "miserecs
circunestelares'. Algunas caracteristicas generales de la emisién

’ - . .
maser en comparacién con una 1finea con emisién normal (no-maser) se

muestra en la siguiente tabla.

Parémetro Maser Normal
Polarizacidn (%) 0 - 100 . ninguna
No. de lineas espectrales 1- 20 1- 5
Rango de velocidades (km/s) 1 - 300 1-10
Ancho de 1a 1inea (km/s) 1- 3 2 - 100
Temperatura de brillo (°k) | 10%- 10%° < 100 )
Tamafio de 1a regién emisora 1013-1016 1017 .. 1018
- (cm) '

Las observaciones de miseres han mostrado que en

r.genetal . se agrupan en clmulos pequefios, con didmetros de - 1016

cm dentro de una regién global que emite maser de tamafio - 1017 cm,

Aunque en general cxisten mdseres de distintas especies moleculares
asociados a los mismos objetos, éstos no coinciden espacialmente.

Los miseres asociados a estrellas I R estin localizados a distintas

]
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distancias dJde la estrella, sicndo los de Si0 los mds cercanos, los
de EIZO mas aleiados y los de Ol aln mas alejados de la estrella.

1 espectro Jde emisién maser* para una estrella evolucionada comun
mentc aparcce con una cstructura doble (ver figura I(a) ) . Esto
pucde cxplicarse en terminos de una cdscara en expansién. La compo-
nente corrida hacia el rojo es la correspondiente a la parte trase-

ra ,mientras quc la componente corrida hacia el azul proviene de la

partc frontal de la envolvente.

*de OH
o
i } 1 ] ] 3 v ] 1 ] L] [ [) ) 1}
T
ko oeot
w .
0
'3 wi i
™
v
-0
]
M
=
w
[4
o
Pal
1 i i ) W A 1Al l L 1. L 1 i 'y
-1y Y -6 -2 13 'Y kT

Velocidad (km /Sv)

Fig. I(a). .Espectro de emisién miser de OH (v = 1612 MHz)
de la estrella infrarroja IRC+ 10011, con sus
componentes separadas (Wilson y Barret, 1972).
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Apéndice 2
Ecuaciones ceulcrianas para una envolvente en expansién,

Apartir de la ccuacién de continuidad

VT e DL o aeeme e €
At

donde T (L)

Aprovechando que el problema tiene simetria esférica.
J depender4 unicamente de r.

v =y {a_v_’ x}
L AY

=1L AT 4 T A 23T 4 2T ()
Y* Qr

2z
r* Y . Y

sustituyendo (c) en (a)

23 ‘+ 23 4 EEJX = O - = - (d)
3¢ r 2t

sustituyendo (b) en (d) obtenemos

Alfv) 4 2 (§v) = =2Ff
2t

v v
donde §=Tw NW

A T 4 2 (ntwy ) = - Anlw)
¢ v 2t

9, 2 1A v 2 =aw)’

r 2h) -2t

2 Y ¢ DO D L v 2N - - D nlwn)
Y Y v ;t
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{1;— <___Zr\§u) & Q.f\_(_*il) +Y\(HL____’37"}= - N
r DY dY

dt
(@.(zr\(m + 3 r\;)'lr *_’,)Y\(\ﬂ] = 0
r ot
U (- 9.+_2_\+A_7fn<v>=o - (e)
2t v Y dvr

la cual corresponde a la ecuacién de continuidad dada en el texto
por (8).

Para deducir la ecuacién (9) del texto partiremos de la ecuacién(8)

sea n(H)=n(HI) +2n(H2) la densidad total de hidrégeno.,

.})_.ntn)}'zr_a Alr) + v 20 4 31 ntw) =0 --(4)
Dt_'_' ar Y dr

haciendo lo mismo para n(Hz) ,densidad de moléculas de hidrdégeno.

D onlh) Y7 D nlny) + v 2n(M2) ¢ nin) 4 =
Dt r dr

o
-

= (W) P -n(N) D

donde P es la tasa de produccién y D es la tasa de destruccién.
tomando X, =R{H2) donde X, es la fraccién de hidré

2 "1 (H) 2 : 2
geno molecular respecto del total.

llamando n(H2)=n2 y n(H)=n tenemos:

.—.r\Xz +’2f';l N X + 2 7 N2 Xz +NXz 4+ N K A____’U":?ﬂ'ﬂz\)
.t bl o r r avr

N Xzt X 90 T NI X + VX 2D + 27 aXe 4 AX, TV
At At or v v dar

:np“ﬂz_D



o <§i: +’V.§..>X7_'=P-Xzb )

la cual corresponde a la ecuacidén (9) del texto.
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Apéndice 3

Ecuacién de equilibrio de ionizacién.

La presesencia de polvo en la envolvente modifica la ecuacién de

ionigzacidén de la siguientc manera:

d N(F) = ~%Tr? o(mr\f - '\TCLZ(\CL NCe) - (1)
dr

donde nd=Cr"2 es la densidad de polvo y a es el tamafio de la parti

-

cula.

De la ecuacién (17) tenemos:

N 2
A N () - - Y <>((z3 Ne \“1 . N(V‘)
Tt Ngdr: TP ot Ny
definiendo A=ner2 _
INGY L -9 P AT u(r)
Te'C dr ™ a? C
i~ |
redefiniendo dpn= T al C dr = Y= -~ €
v Y
dNGD = —Ne — NG
ax ‘

donde N, = Y A* 4 D
mTal C

dNG) + NCO = - N
i
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caso homogéneo d M) ¢ NOY) = O

NCr)
Y r
Ln N(Y) ’, - Ty .
- v
Ln NGO = La NCGRD) = =0 |
Y
Ln M(Y} = —-y\ \
N (R)) Ry
Yv
-
N(¥) = NI(R) ¢ \R
caso no homogéneo AN 4 N(¥) = - Ne

ax

NCrY = ~M¢K\- E‘AX

solucién general

-

» -y
NCr) = Ny @ — N¢ (i~ ¢ )

N(v) = (N +Uc_3 Q—v - Nc
N() = [Mx () %‘UC‘XQK'P [Tl'cf C (t

la cual corresponde a la ecuacién (18) del texto.

)
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