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CAPITULO I.

INTRODUCCION.

Lozinskaya publi-
En dicho articulo se presenta una lista de nebulosas
asociadas a estrellas tipo Of (OFN), de las que mas del 25%

Esta tesis se inspird en un articulo de T.A.
cado en 1982.

son
anulares. lLozinskaya propone que éstas nebulosas anulares son
seme jantes a las nebulosas anulares asociadas a estrellas tipo

Wolf-Rayet (WRN).

El objetivo de la tesis es estudiar las mnebulosas anulares

asociadas con estrellas Of y dar un panorama de lo gue son estas

nebulosas y cuales son sus principales caracteristicas.

El trabajo estid dividido en 5 capitulos,
ben a continuacién.

los cuales se descri-

Capitulo I.- Introduccidbn. En &1 se presenta un breve resumen
de la tesis y los objetivos de la misma.

Capitulo II.- Sobre estrellas O y Of. En éste capitulo se da
un panorama general de lo que se entiende por dichos objeﬁos. Se
presentan las principales caracteristicas y las particularidades
de éstas estrellas. También se presentan las estrellas WR.

Capitulo III.- Modelos de burbujas formadas por vientos. En é1
se presenta una revisidn de los modelos de burbujas de Weaver et
al. - (1977) y de Steigman et al. (1975). Al final se hace

comparacidn con observaciones encontradas en 1la

una

literatura de
algunas burbujas.

Capitulo IV.~ Clasificacidén de nebulosas alrededor de estre-

llas Of y su relacidén con la clasificacién para 1las mnebulosas



asociadas con estrellas WR. Aqui se describe 1la <clasificacién

cinemdtica y espectroscdpica que hace Chu (1981) de las WRN's y 1a
clasificacién que propone Lozinskaya (1982) para las OFN's,

Capitulo V.- Observaciones y resultados. En este capitulo se

describen las observaciones gque realicé con mi asesora de tres de

las nebulosas mencionadas por Lozinskaya (1982), asi como los

datos recabados en una investigacién bibliografica de otros obje-
tos, para tratar de dar una tabla con datos cinemédticos. También
se describe el método de reduccién de observaciones y los

tados encontrados.

resul-

Capitulo VI.- Conclusiones. En este capitulo se presentan las

correlaciones entre los pardmetros de las nebulosas. También
discute 1la falta de observaciones,

obtener

se
problema gque evita se puedan
conclusiones concretas sobre las nebulosas de anillec aso-—
ciadas a estrellas tipo Of.




~
o
oy
-
.—i
~
-
o

-

bed

" LAS ESTRELLAS O Y 0 "

Las westrellas (O son las estrellas mas jévenes, masivas v

luminosas que se conocen. Sus caracteristicas principales se mues-—
tran en la table Z.1. Coemo se puede apreciar en la tabla hay wmuy
pocas medidas dirtectas de sus masas, las que se han obtenido de
estrellas en sistemas binarios &6 de la relacidn empirica entre la

masa de una ecstrella v su luminosidad. Estae relaciébn ectablece que

para las estrellas con Mvua7.5,L/L, =(8/ My“. La

forma mas usual de

asignar masas consisve en comparar la localdizacidn de la estrella

en el diagrama de temperarura ve. luminosidad

con trazas evolu-
tivas tebricas (ej. Stothers 1972).

Por otro lado a partir de la reiacidn asz-luminosidad, se

uveden estimar las edades de las estrellas ero estas estima-
P ) P

ciones solo son validas para ectrellas en secuencia principal. Las

edades que se obtienen por este método para las estrellas Q son

del orden de 10%afios,

—

o
as que comparadas con las estrellas de 1a
vecindad solar (10?%afios) nos

indica que las estrellas O son muy
jévenes.

En 1944 Beade propuso la existencia de dos tipos de

poblaciones estelares: estrellas de poblacidédn I que son jbévenes,
ricas en metales y se encuentran concentradas alrededor del plano
galéctico, especialmente en los brazos espirales y estrellas de

poblacién 1T, las cuales son viejas, pobres en metales, del tipo

de 1las estrellas que se encuentran en 1lo0s cuimulos globulares.

Posteriormente se redefinieron las poblaciones, clasificando como

objetos de podblacidn I extrema a aquellos con: una abundancia de

metales de 0.03 (respecto al hidrbgenc), edades menores a 10® afos

y distancia promedio al plano galéctico de 120 pc (Mihalas 1968).




TABLA 2.1.

PARAMETROS DE LAS ESTRELLAS O,

iclase es:log L/L_:log R/R,: Tef. : My T MM, srefa:
tpectral : : :(10°°K) : (mag.) : : :
H I : 6.42 ¢ 1.34 : 50,0 : 6.9 T - [ S
03 TIII: 6.40 1.2 : 52.5 6.7 5 - H S
H \Y 6.42 + 1.26 : 55.0 6.6 - 1 e
H 1 5.82 1.28 : 38.0 6.3 - 2 s
: 06 111 5.63 1.16 ¢ 400 5.6 - 2
: v 5.40 : 0.98 42,0 4.9 40-60 ¢ 2,3:
1 5.74 : 1,36 : 33.0 : 6.5 - 2
+ 08 ITI: 5.38 : 1.14 :« 34.35 : 5.5 T - 2
1 v 4,81 : 0,81 : 36.5 : 3.9 5l 2 2,40
1 5.73 : 1l.44 30.0 : 6.7 : - =2
$09.,5 I1I: 5.30 : 1.18 31.5 ¢ 5.5 : 30 2,4
v 4.58 : 0.78 33.0 3.6 : 20 : 2,3:

L=luminosidad:lig=luminosidad solar=3.9 x 10%? ergs/s
R=radio estelar;Ry=radio solar=6.96 x 10!° cm
Tef=temperatura efectiva;Tef solar=5700°K
Mv=magnitud visual abscluta;Mv solar=+4.,79
M=masa estelar;M,=1.97 x 103% gr.
Ref:1=CGO0 (1979), 2=Panagia (1973), 3=Conti y Burnichon
(1975), 4=Stothers (1972).

Las estrellas O son objetos de poblacidén I extrema y se estima

‘que hay 3x10° de estas estrellas en 1la galaxia (Sahade 1980).

Muchas de las estrellas jbévenes se encuentran inmersas en
regiones gaseosas, las cuales ionizan debido al alto flujo de
fotones .ultravioletas. Son estas regiones de hidrégeno ionizado,
llamadas regiones HITI, las gque conforman los brazos espirales de
la galaxia.

El espectro de las estrellas O se caracteriza, en general, por
la presencia de lineas de absorcién de H, Hel y las series de
Pickering del Hell ( Morgan, Keenan y Kellman 1943). La clasifica-
cién va de 03 a 09.5 basada en el cociente Hel 24471/Hell A4541 y



la clase de luminosidad se deriva del cociente de SiIV 24089/Hel
A4143, Existen lineas de emisidén no identificadas en ) 4486 y 324504
(cuya intensidad parece estar relacionada con CIII A5696). Ademés
de las lineas de absorcidén, en muchos espectros se detectan lineas
de emisién de Ha, Hell 24686, NIII1 »4634,4640, CIII 24648,4650 y
25696 y SilV 124089,4116. A estas estrellas con lineas de emisién
se les clasificd come estrellas 0Of (Plasket vy Pearce 1930); en
algunas estrellas Of muy tempranas se observan lineas en emisiébn
de NV X4603,4619, NIV 24058 y Hel A5876 (Sahade 1980).

Su clasificacibn se muestra en la tabla 2.2.

Las lineas de emisidn son caracteristicas de vientos estelares
y envolventes. Mihalas (1973) muestra que la emisidén de NIII puede
ser explicada con una atmbésfera clésica (con aproximacién plano
paralela), en cambio la linea de Hell >4686 solo puede emitirse en
una envolvente, entendiendose como tal a una zona extendida en la
que se encuentra inmerso el viento estelar. Fisicamente esto nos
dice que las estrellas clasificadas como Q((f)) (ver tabdla 2.2),
no tienen necesariamente envolventes a pesar de tener lineas de
emisidn de NIII; en cambic las 0Of con emisidén de Hell 24686 si
deben tenerlas. Conti y Leep (1974) encontraron una relacidn entre
la emisién en Ha v la de Hell X4686; las estrellas méas luminosas
parecen tener mis emisidn en ambas lineas. Esto parece indicar que
la Jluminosidad y los vientos estelares estén relacionados. De
hecho todas las estrellas O més brillantes que Mvn-6 parecen tener
envolventes. En general se toma como estrella Of a una estrella O

con viento.

Al viento generalmente se le considera como un flujo radial
estacionario con una cierta distribucidn de temperatura. Se piensa
que las fuerzas que actlan en la formacidén del viento son: 1la
gravedad, la presibén del gas, la presidén de radiacidén tanto en
continuo como sobre todas las lineas del espectro (Abbott 1982).
Las propiedades fisicas de los vientos estelares estédn definidas

por cuatro funciones,que dependen del radio: la de velocidad v(r),




la de densidad p(r), la de composicidn guimica C(r) y 1la del
estado de ionizacibdbn I(r). El radio r suele medirse en wunidades
del radio estelar R,. Castor, Abbott ¥ Klein (1975) proponen una
teoria en 1la cual suponen que el viento es acelerado por presién

de radiacién y encuentran v(r) y p(r) analiticamente.
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Figura 2.1.- Perfiles de densidad y velocidad para . un
viento estelar: a) perfil de la densidad como funcidn del
radio en unidades del radio de la estrella, b) perfil de 1la
velocidad. (Tomados de Castor, Abbott y Klein 1975).

Castor et al. encuentran que la densidad cae méds rapidamente
gque 1/r° hasta el punto en gue el viento alcanza su velocidad
terminal como se muestra en la figura 2.1 a), en adelante varia
come 1/r®. 1Lla velocidad se comporta como se muestra en la figura

2.1 b) y se puede expresar aprox. como

v(r) = vm(l——R*/r)lf’l (2.1)




Para el estado de ionizacién I(r) solo tienen algunas estima-

ciones de su dependencia en r. Esta dependencia puede cambiar para
diferentes jiones dependidendo de la temperatura de ionizacidn y de
la densidad, pero no pueden tratar analiticamente la forma fun-
cional. Esperan que la composicién quimica sea constante en todo

el viento y como el tiempo necesario para que el material fluya
‘através de la zona de viento es del orden de horas, los

son los mismos que los de la superficie.

valores

TABLA 2.2.

CLASIFICACION DE ESTRELLAS Of

: desig. : NIII : Hell : SilV : Ha : CIII
: N : int. : - H —— : —— : em. d. g
: C HE : - H — : - : int. :
= Of : em. :oem. a. s —_ :  em. H -z
+ O(H) s oem. : ne. B — s em. : —_— H
= O({£)) : débil : absor., : — +  em, : —_ :
: Of : em. r em. T em. : em. H - H
: e HEE : — : — :  em. : - H
: Oq : -- : —- : — : em. (P): - :
: Oip : int. ¥ - : — : - : int. ¥

Las longitudes de onda de las lineas de los encabezados
son: NIITI=24640,34641,04643, Hell=24686, SiIV=24089,>4116,
Ha=16563 y CITI=24648-50,5696. Las sbreviaturas significan:
em.=linea en emisién: int.=emisibén intensa: d.=emisién
débil; a.=linea angosta; ne.=linea que es muy débil & puede
no encontrarse; absor.=linea en absorcidn; (P)=linea con
perfil P Cyg., *=lineas con intensidades comparables

La  teoria de Castor et al.(1975) no ha sido comprobada por '
completo, sin embargo 1los datos obtenidos para los vientos de
estrellas tempranas parecen ser consistentes con ella y en general
es aceptada como vaAlida.

El hecho de que una estrella tenga viento implica que estd

perdiendo masa y ya que los vientos estelares estdn altamente



ionizados, los electrones 1libres emiten radiacidn libre-libre.
Esta emisidén detectada en radiofrecuencias, permite estimar el
flujo de gas. Las determinaciones de pérdida de masa se basan, en
general, en la expresibébn dada independientemente por Panagia y
Felli (1975) y por Wright y Barlow (1975):

§ = 0:095 p‘s"‘; Y’ v L.
Z v g v afc (2.2)

la cual relaciona la tasa de pérdida de masa con 1a emisién libre-—
libre en el continuo de radio. Donde u es el peso molecular medio
de las particulas, Z la carga i6nica media y Y el nimero medio de
electrones por ibn, todas estas variables dependen del <cociente
H/He y de I(r). Los otros parametros son: g el factor de Gaunt, Sy
el flujo observado a frecuencia Vv y D es la distancia. 3, es
proporciocnal a va, donde o es el indice espectral y es menor que
la unidad.

Para obtener M se deben medir Sy ¥ Vo v ademé&s conocer D. Los
flujos se miden a partir del exceso libre-libre, el cuidl se detec-
ta en el IR ¥ en radio. lLa determinacidén de v se hace mediante
los perfiles P Cyg de las lineas Ha v 24686 del Hell, también se

puede medir de los perfiles de las lineas de resonancia de elemen-

tos pesados, las que se encuentran en el UV lejano. Los otros -

factores, se estiman de las propie del viento. Es importante notar
que la ecuacidn (2) solo es valida para el caso de un ~viento
esféricamente simétrico y homogéneo més alld del punto en que el
viento alcanza su velocidad terminal, es decir con p{rd~n1/r?.
También existen métodos en otras longitudes de onda. El métrodo
para determinar las pérdidas de masa a partir de observaciones en
el visible fué desarrollado por Klein y Castor (1978). Estos
autores muestran que la linea Hoe se genera en la envolvente y a
partir de su ancho equivalente, combinado con la luminosidad de 1a

estrella en el continuo encuentran la luminosidad total de la




envolvente. Esta luminosidad es proporcional a una funcién de la
pérdida de masa, de donde obtienen F. También se pueden determinar
pérdidas de masa a partir de lineas de resonancia en el espectro
UV. Se compara 1la intensidad de las lineas de resonancia (corridas
al violeta) con pérfiles tebricos, ésto se combina con la funcién
de velocidad y las fracciones de ionizacidén para obtener la densi-
dad electrdnica como funcién de la velocidad, la cual es a su vez
una medida de la tasa de pérdida de masa.

En la tabla 2.3, se muestran las determinaciones de M obteni-
dos por los diferentes métodos para 9 estrellas.

TABLA 2.3.

DETERMINACIONES DE PERDIDAS DE MASA.

: nombre : tipo : 1! (156 M, /afio) :
: estrella : espectral: A B : Cc : D :
: 9 Ser : 04AV((f)) :+ 0.66 : >3.2 : - :  25.0 :
i HD 15570 : O&4f 123,99 1 - 1 - : £21.0 3
: HD 190429A : O4f : —-— = 1 - s €21.0
: Pup : O4f : 9.00: 7.0: 3.5 : 3.5 H
+ HD 14947 : O5f : 9.10 : >2.0 : 2.4 : £24.0 :
: Cep :  Obef : 6.80 £ >2.0: 2.2 : 4.8-7.8 :
: 29 CMa : O0B.5If — 0t —- o - : £ 6.8 :
H Oph 1 09V(e) —_— == - : € 0.38 ¢
: Ori A : 09.51 : 3.2 ¢ —— : 1-1.2 2.3 :

En las columnas se muestran los valores de pérdida de
masa para las estrellas:

A.- Determinaciones de 1la linea Hae (Klein y Castor
1978).

B.- Datos obdtenidos de medidas de la tasa de pérdida
de masa del UV (Conti y Garmany 1980; Lamers y Morton 1976
y Garmany et al. 1081).

C.- Estimaciones usando excesos en IR y velocidades
obtenidas de lineas en el ultravioleta (Barlow y Cohen
1877).

D.- Determinaciones a partir de flujos en radio vy
velocidades en el UV (Abbott et al. 1980).

%0



Las estimaciones basadas en el exceso IR adoptan una funcibn
de velocidad aparentemente muy lenta y por lo tanto las medidas de
pérdida de masa podrian estar subestimadas, por el contrario en
las medidas Dbasadas en los perfiles de la l1inea Ha adoptan wuna
funcidn de velocidad muy escalonada y por eso sus resultados

pueden estar sobreestimados.

Las medidas mas confiables son las que obtienen la velocidad
terminal de los perfiles de lineas en el UV, ya gue estas lineas
son mas sensibles a los valores pequefnos y las pérdidas de masa de
flujos en radio, ya que el flujo se obtiene de la zona més alejada
de la estrella, donde el viento ya alcanzé su velocidad terminal
(Lamers et al 1980). ’

Las estrellas Wolf-Rayet (WR) son estrellas que se encuentran
en la fase de quemado de helio, de las cuales se ha removido 1la
capa exterior de la atmésfera rica en hidrdgeno por un proceso de
pérdida de masa. Este proceso puede deberse a intercambio de masa
con una compahera, por un viento estelar intenso & incluso por 1a

combinacién de ambos.

En esta fase la estrella tiene lineas de emisidn, muy alta
luminosidad (para su masa), composicién rica en helio y sobreabun-

dancias de nitrbgeno & carbono.

Se definen dos clases de estrellas WR, 1las WN y las WC. Se
distinguen en que las WN presentan lineas de emisibén intensas y
anchas de helio y nitrégeno, mientras que las WC tienen lineas de

emisién de carbén y oxigeno ademas de helio.

Cada clase se subdivide de acuerdo al grado de ionizacidbn del
espectro. Las WN van desde WN3 hasta WN8 y las WC desde WC5 a WC9,
donde las subclases mAs tempranas {con menor indice) indican mayor

grado de ionizacién.

11



Las estrellas tipo WN7 y WNB presentan lineas de emisién tipo
WR vy lineas de absorcidén de estrella O, por lo que son conside-—

radas como estrellas en una etapa de transicidn.

Las pérdidas de masa por vientos estelares de las estrellas Of
parecen ser lo suficientemente eiicientes para remover, si no
toda, si la mayor parte de la envolvente rica en hidrdgeno, de
manera que el material procesado en el nitcleo quede en la super-—
ficie, por 1lo tanto se cree que debide al viento una estrella O0f
evoluciona en una estrella WN8 & WN7 y ésta al evolucionar se
convierte en una WN mds temprana y finalmente en una WC (Conti
1976).

12



CAPITULO III.

"BURBUJAS INTERESTELARES."

~

Como hemos dicho en el capitulo II, las estrellas tempranas
tienen vientos fuertes (M~10%M,/afio, Voo v2000Km/s). Estos vientos
interaccionan con el medic interestelar (MI) que los rodea; lo

empujan y pueden formar cascarones, los cuales podrlan ser obser-—
vados como anillos alrededor de la estrella emisora del viento.
Estos cascarones tienen radios entre 1 y 100 pc, y se observan en
el wvisible gracias a su fuerte emisidén en Ho (Rosado 1985). Este
tipo de <cascarones es lo que se conoce cominmente como burbuja

interestelar, también se les denomina nebulosas anulares.

En este capitulo trataremos dos de los modelos mds conocidos
que tratan 1la evolucidén de las burbujas. Para simplificar el

anédlisis se hacen las siguientes suposiciones en ambos:

a) el viento es esféricamente simétrico y tiene una
velocidad terminal constante Veo.

b) la tasa de pérdida de masa (M=dM/dt) es constante.

c) el flujo de energia que proporciona el viento a 1la
nebulosa (Ly=M V,"/2) es la tnica fuente de energia.

d) la estrella que emite el viento estd en reposo.

e) el medio interestelar con el cual interacciona el

viento tiene una densidad uniforme Py .
Con 1las suposiciones a), d) y e) obtenemos una burbuja esfé-
El viento choca el MI y forma un cascarén con el MI barrido,
al pasar el tiempo, el cascardn tendré& una masa tal que logre

frenar al viento, entonces se crea un segundo frente de choque en

el viento (conocido como choque en reversa), Como resultado el

13



sistema estaré formado poer cuatro zonas como Se musstra en la

figura 3.1.

En general el radio del cascarén es funcidén del tiempo y se

puede expresar COmO:
R(t) = k t

donde k es una constante gque depende de My Vo, y de la densidad
del medio (Po)-

Figura 3.1.—- Zonas que forman una burbuja tipica.
las zonas marcadas son:
..a) zona de viento estelar

b) zona de viento estelar chocado

c) zona de medio interestelar chocado

d) medio interestelar sin perturbacién.

Ry .- marca un frente de choque que separa al viento
del vientoe chocado. .

Rc.— es el radio al gue se encuentra la superficie
de contacto que separa la zona de viento cho-
cado del gas interestelar chocado.

Rz.— marca el choque gque separa al material inte-
restelar chocado del MI sin perturbacidm.

14




El primero de los modelos que se describe es el propuesto por
Steigman, Strittmatter y Williams (1975). Este modelo considera
que 1la =zona de viento chocado {zona b en la 'figura 3.1) radia
considerablemente y al enfriarse se colapsa y se mezcla con 1la
zona de MI chocado. La evolucidén de la burbuja estarid determinada
por la conservacibén del momento suministrado por el viento direc—
tamente al cascardn. - ‘

El segundoe modelo fue propuesto por Weaver, Mc Cray, Castor,
Shapiro y Moore (1977), en el consideran que la zona de viento
chocado (zona b en la fig. 3.1) no radia & radia una cantidad
despreciable de energia, razén por la cual la evolucién se deriva

considerando conservacién de energia.

Al final del capitulo se comparan las predicciones de estos

modelos con observaciones existentes.

A) MODELO DE STEIGMAN ET AL.

Steigman 1y colaboradores trataron de explicar "algunas irre-
gularidades", que apreciaban en el an&lisis de 1las 1lineas de
absorcibn de los espectros de estrellas tempranas, observadas en
.e1l- UV con el satélite COPERNICUS. Estas irregularidades se refe-
rian a que observaban un estado de ionizacidén menor de lo espefado
y subabundancias de elementos pesados al observar el MI proyectado
sobre las estrellas calientes. Para explicar estas irregularidades
consideran que en un cascarén, formado por el viento producido por
las estrellas observadas, se originan absorciones gque producen las

irregularidades mencionadas.

Para estrellas mas tempranas que BO su modelo contempla la

formacién de un sistema de tres zonas: la primera zona contiene el
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viento estelar (zona a) de la figura 3.1), en la segunda zona se
encuentra el material interestelar chocado por el viento (zona «c)
y la tercera zona seria la del medio interestelar sin perturbacién

(zona d).

Estos autores suponen que las pérdidas por radiacién son muy
grandes y esto provoca que la zona de viento chocado se enfrie
rapidamente hasta una temperatura de 10"°K y se mezcle con la de
viento estelar, lo que implica que la transferencia de momento es
directa entre el viento y el material barrido, es decir, el mate-
rial expulsado por la estrella barre el gas interestelar y 1le

transmite su momento.

Para encontrar la velocidad con la que se expandirda el c¢asca-
rén consideran la conservacién del momento, de donde obtienen 1la

velocidad del cascardn (V(t)) y el tamafio del mismo (R(t)):

vV({t)
R(t)

A (M V_ [/ p Vg (3.1)
2A ( MV / p v o2 (3.2)

donde A=(3/4n’YA72, y la edad del sistema estéd dada por:
t = R(t) / 2 V(uv) (3.3)
para encontrar la presibn ejercida por el viento se sustituyen

V(t) vy R(t) en la ecuacidn de balance de fuerzas para el material

del cascardn:

d | 4w R(eI®  dR(r) |
'&?l_ 3 at | = 4 mRE? p (3.4)

y obtienen la presién del viento:

P =M Vg / 4T R(E)? = py Vg’ (3.5)
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La potencia del viento estari dada por:
Ly = 6 7TpR{e)? V(t)* Vy / 3 0 (3.6)

Los autores calculan el tiempo de vida del cascard4n y encuen-
tran que es comparable al de vida de la estrella en secuencia .
principal. Entonces para cualquier tiempo t, la masa del cascarén

estard dada por:

Ms = (1/A) p (M V() /[ p)3" ¥ (3.7)

B) MODELC DE WEAVER ET AL.

En este modelo Weaver y colaboradores proponen un sistema de

cuatro zonas, como se describe en la introduccidbén (ver fig. 3.1).
La evoluciédn de la burbuja es divida en tres etapas:

12.- La burbuja se expande tan rdpidamente gque las . pér—
didas radiativas en el gas no logran afectar ninguna parte  del
sistema y se describe la dinidmica de las regiones b) y «¢)
suponiendo un flujo adiabatico.

22 .- En esta segunda etapa las pérdidas radiativas provo-
can que 1l1la regidén c) (capa en expansidédn de gas interestelar
barrido) se colapse en un cascardn delgado, pero la regibén de
viento estelar chocado (b)) conserva su energia.

32, - En esta etapa la dindmica de la regién b) se ve

también afectada por las pérdidas radiativas.
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B.1) PRIMERA ETAPA EVOLUTIVA.

Esta etapa es de poca duracidén (comparada con la vida de 1la

estrella en secuencia principal), como lo demuestran Avedisova
(1972) y Falle (1975).

La primera etapa termina cuando la escala de tiempo para el
enfriamiento radiativo del gas barrido se vuelve comparable a 1la
edad del sistema ~ 2x10° afios para una potencia de loasergs/seg vy

una densidad del medio de 1/cm’.

B.2) SEGUNDA ETAPA.

En este periodo el gas interestelar barrido de la reg. c) se
colapsa en un cascar6n delgado debido a gue radia su energia el
cual es casi isobdrico ya que el tiempo necesario para gue una
onda de sonido cruce la regidn entre R, v R, (ver fig. 3.2), es -
corta . comparada con la edad (t) y por lo tanto se puede esperar

que esté a una presidn uniforme p.

La parte dinterior del cascardén que es la regidon de enfria-
miento estd a una temperatura T~10' °K y la regibén advacente (de

viento chocado) estéd a una temperatura T>10° °K.

Como se ve estas consideraciones difieren de las de Steigman
et al. en gque se acepta la existencia de la regibn b) (que esté
muy caliente) y se propone que sea ésta la que actue como pistén

para empujar al cascardn.

La estructura de la burbuja se modifica debido a la conduccibn
térmica de b) hacia la regidén c¢). El flujo conductivo de energia
de b) hacia c) se contrapone al flujo de energia mecénico en 1la
direccidén contraria (relacionado con la evaporacidn de masa de 1la

regién fria hacia la caliente) y por pérdidas radiativas en la
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interface. Los autores muestran gque en esta etapa la masa evapo-

rada rebasa a la cantidad de masa proporcionada por el viento.
Esta masa evaporada seré la fuente predominante de material para
la repién caliente, aln asi la masa de la cascara fria (regién c)

puede considerarse constante.

REGION (c¢).- Estructura de la zona de enfriamiento.
La energia interna de 1la regidn (b) es mucho mayor que la
energia cinética de la regidén {(c), esto permite plantear ecua-

ciones simples para la evolucidén de R y de la energia (E) com el
tiempo.

Para 1la energia interna usan la ecuacidn:
= 3 (& 3
E= 3 (49R" p (3.8)
el balance de fuerzas para el cascardn se escribe:

a4 Pﬁﬁ_ R, ’ Onig:
dt 3 drv

0
pi
El
-d

LS
e

(3.9)

donde p en ambas ecuaciones es la presién térmica de la zona
caliente.

La ecuacidé4n de balance de energia para la regién caliente es:
dE/dt = L, - 4« RZ’p dR,/dt (3.10)
Para facilitar la solucidén de este sistema de ecuaciones se
propone una solucidén autosimilar, la cual consiste en suponer que
el sistema tienme wuna variable independiente, en este caso el

tamafio del cascarbdn. Esta variable adimensional (E) definida por:

E = 1/Re = r/k t© (3.11)
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no varia con el tiempo. Podemos entonces redefinir la velocidad,
la densidad y la presidén mediante funciones de ésta variable. De
ésta forma se pueden separar variables, Al incluir estas nuevas
variables en las ecuaciones de continuidad, movimiento vy conser—
vacidén de energia para un flujo adiabitico, se obtiene un sistema
de ecuaciones diferenciales ordinarias que nos permite encontrar
fAcilmente el exponente o y por lo tanto la dependencia temporal
de Rp. De la integracidén numérica de este sistema se obtiene como
varian la presiébn, densidad y temperatura con £. Una vez obtenida
R, son féciles de encontrar p v E de las ecuaciones 3.8, 3.9 ¥y

3.10. Las soluciones son

E = 5/11 L, t (3.12)
Rz'= (250/308 m)° LY® pl/® ¢37® (3.13)
p = [7/(3850 7 »/%] 1275 375 ¢M/® (3.14)

REGION (b).- Estructura de la regidén de viento chocado.

Esta regidén estd caliente y recibe un flujo de masa de 1la
regién fria (c). La estructura de esta regidén también se puede
describir con una solucién auvtosimilar, teniendo como fuentes de
energia el flujo de energia mecdnico y conductivo de la regidn.
Consideran los autores que las pérdidas radiativas son desprecia-
bles.

Finalmente obtienen que la estructura de la temperatura es:
T=2.07 x 10° L% ¢ (1 - g »* °x (3.15)

El interes de la expresién 3.15 estriba en que predice emisidn

en rayos X y UV de la =zona.
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Cuando se incluyen las pérdidas radiativas en esta etapa, los
paradmetros R,, V, y E se desviaran de la solucibn autosimilar. Los
autores calculan que el tiempo a partir del cudl el enfriamiento

empieza a ser importante es mayor que 10° afos.

Las pérdidas de energia para la regidn (b) estaran dadas por
—-NeNA/p donde Ne es la densidad electrénica, N es la densidad de -

particulas y A es la funcidén de pérdida de energia por radiacién.

B.3) TERCERA ETAPA.

Esta etapa considera altas pérdidas de energia de la regién

‘{(b), del orden de la potencia del viento Ly=M Vwi/2.

En ésta etapa las pérdidas de energia afectan la estructura de
1a regidén (b). En la figura 3.1 observamos que R; depende del
balance  entre 1la presidén del viento y la densidad de energia
interna de 1la regidbn (b). De las soluciones autosimilares se

determina que la tasa de pérdida de energia de la regidn (b) Ly,

" dada por:
Rz
Lb=[NeNAlowr’dr (3.16)
Ry
afecta el volimen de la regidn si Ly« 184

Los autores consideran el caso de Lpvly. La energia interna de

la regidén estaria dada por:
Eb = 2 7 p (R2°-R1%) (3.17)

el balance de fuerzas para el cascarén queda como:
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d 4 5 po R, dR 2
ar [ 3 dt’l = 4mRz (P - By (3.18)
donde P;y es la presidén en la regidn (c). N

El balance de presiones en R; nos da comec resultado;
Ry = [(L, / V, Eg) (R’ -R, )" (3.19)

al incluir L, en la ecuacién de evolucién de la energia ésta queda

como:
dEp/dt = L, - 4 m Ry * p dR /dt - Ly (3.20)
De la ecuacidén 3.16 (vadlida para la etapa anterior) los au-
tores estiman L, a partir de la estructura de la temperatura,

suponiendo presidén uniforme en (b) y considerando gue la integral-

en primera aproximacidén es independiente del tiempo. Obtienen:

R. M 5/2
* TR [’fg:] [1 _’}1;‘\2‘] (3.21)

donde Mp es l1a masa debida al flujo evaporativo.

Los resultados de integrar numéricamente las ecuaciones 3.18,°

3.19, 3.20 y 3.21 se muestrap en la figura 3.2.
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102

tot

04

Figura 3.2.-Resultados de la integracidén numérica de
las ecuaciones para la tercera etapa evolutiva del modelo
de Weaver et al. 1977. GSe observa que Rz'\atu, donde o es
intermedia entre .5 (modelo de Steigman et al. 1975) y .6
(resultado para la segunda etapa del mismo modelo).
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C) COMPARACION DE LAS PREDICCIONES TEORICAS
CON LAS OBSERVACIONES.

- Para poder establecer la validez de los modelos antes des-—
critos es necesario confrontarlos con observaciones de los casca-
rones, para lo cual se definen dos parémetros que pueden ser
determinados de datos observacionales.

Los pardmetros son:

o= M, Vo/M oV, ot

donde Mc es la masa del cascaréng VC la velocidad de expansidn del
cascarbén; M es la tasa de pérdida de masa de la estrella; Vo, es la
velocidad terminal del viento estelar; Lw es la potencia del
viento derivada de M y V_. Todos estos datos se obtienen de obser—
vaciones, el valor.de V., se determina de estudieos cinemlticos, RCV
se determina del radio angular una vez conocida la distancia, Mc y
Vc se determinan de estudios espectroscépicos y M de observaciones
de IR y radio, pero la edad dinéamica t, no puede ser determinada
independientemente de un modelo, sin embargo tiene muy poca varia-
cidén entre 1los dos modelos antes descritos (t=.6 R{(t)/V(t) (Weaver

et al. 1977) y t=.5 R(t)/V(t) (Steigman et al.1975).

Sustituyendo los valores predichos por los modelos se obtienen
los valores teéricos de € y Il 1los cuales se muestran en la tabla
3.1. € representa la razén entre la energia cinética del cascarén
y 1la energia suministrada por el viento. En este sentido Trepre-
senta una eficiencia de conversidén de la energia del viento en
energia cinética del cascarén. i1 representa la razén entre de los’

momentos del cascarén y del viento,
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TABLA 3.1

"VALORES TEORICOS DE € Y II "

: CE : CM

€ @ .2 1<<2

o >> 1

Modelo de Weaver et al. 1977.
Modelo de Steigman et al. 1975,

9]
t
n

En la iiteratura se encuentran observaciones de varios casca-
rones alrededor de estrellas WR y Of. Los valores de € y Il para 9

objetos se muestran en la tabla 3.2.

Como se observa en la tabla 3.2, los valores observacionales
concuerdan ccn los valores de € y NI derivados del modelo de
Steigman et al. Sin embargo seria necesario tener mAs datos para

poder concluir la validez del modelo de conservacidén de momento.

Otro dato a favor del modelo de Steigman et al. (1975) es el

de los enriquecimientos de N detectados en cascarones alrededor de
estrellas WR (Kwitter 1981). Esto indica que el viento de la
estrella (compuesto principalmente por nitrégeno) estd a una tem-—
peratura de 10"°K y se encuentra mezclado con el MI barrido (com-
puesto principalmente por hidrégenoc). En el modelo de Weaver et

al. (1977) no se considera que la regidén de viento se mezcle con
la de medio barrido por lo que sclamente se observaria un cascarédn

de hidrdgeno con temperatura de 10" °K.
Hay otros modelos para explicar la interaccién del viento

estelar con el medio interestelar, por ejemplo, Sakashita et al.
(1984).
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TABLA 3.2.

VALORES OBSERVACIONALES DE € yI ,

:+ OBJETO :ESTRELLA : Tipo : -H : € +REF:
: : (HD) : esp. : : 10° : :
: S 308 : 50 896 : WN5 : ,50 : 10.0 : 1 :
: NGC 6888 : 192 163 + WN6 ¢ .30 : 10.0 : 1

: NGC 3199 : 89 358 : WN5 : .70 : 10.0 : 1 :

: RCW 104 : 147 419 ¢ WN4 ¢ .50 : 10.0 : 1

: NGC 2359 : 56925 : WN4 : 04 : 0.3 : 1 :
: ANON (Mrl00): 191 765 : WN6 ¢ .36 *: 7.0 :
H : : 73 *: 14,0 @ 2 :
: S 119 :+ 203 064 : Of : .68 : 4.0 : 3 :
: § 162 : s (06.5 : : H :
: NGC 7635 :BD+602522: IIIf): .31 : 2.0 : 3 :

También se incluyen dos nebulosas alrededor de
estrellas Of: S 119 y S 162.
Ref. 1=Chu (1983); 2=calculado en base a los datos
de Chu (1982), Chu et al. (1983) y Barlow et al.
(1981), (*) se muestran dos valores debido a que

las velocidades no estédn bien determinadas;
3=Rosado (1985).

Muchos investigadores consideran la evolucién de una burbduja
desde un punto de vista méds general, dentro de este panorama
los modelos de Weaver y de Steigman corresponden a dos etapas
evolutivas diferentes dentro del desarrollo de una burbuja. Sin
embargo, el trabajo observacional sobre estos objetos se ha
dirigido a obtener 1los pardmetros € y JI refiriendolos a 1los

modelos antes mencionados.
Dentro del contexto general, el hecho de que I y € concuerden

con el modelo de conservacién de momento indica que las burbujas

observadas se encuentran en esta etapa de evolucidn.
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CAPITULO 1IV.

"CLASIFICACION DE LAS NEBULOSAS ALREDEDOR DE
ESTRELLAS OF"
-Y SU RELACION CON LA CLASIFICACION
PE LAS NEBULOSAS ALREDEDOR DE ESTRELLAS WR-~

Como ya se indicd6 es comitn gue las estrellas tempranas se
encuentren inmersas en nebulosidades y ademds tengan vientos muy
fuertes que interaccionan con estas nebulosidades. Es de uso comin
llamar a las nebulosas que rodean una estrella WR; WRN y a aque-~
llas que se encuentran alrededor de estrellas OF; OFN. Estas nubes
presentan caracteristicas peculiares que las diferencian de las

regiones HII ordinarias como se verd mas adelante.

En este capitulo se presentan las clasificaciones que se han

propuesto para las WRN y para las QOFN.

La «clasificacidédn de las WRN fue propuesta por Chu en 1981
basandose en caracteristicas morfolégicas y cinemdticas de 1las.
nubes. Posteriormente Lozinskaya en 1982 propone una clasificacién

morfolégica de las OFN.

CLASIFICACION DE WRN.

En 1981 Chu presenta una lista de 15 nebulosas galécticas
anulares asociadas con estrellas WR. Se entiende por asociacidn
cuando 1la estrella WR estd en una posicién dentro de la nebulosa
consistente con el poéible mecanismo de formacién y es la tnica o

la fuente principal de excitacién de la nebulosidad (Smith 1967).
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La presencia de nebulosas de anillo asociadas a estrellas tipo
WR sugiere una interaccibén entre las estrellas centrales y el me-
dio ambiente que las rodea. La interaccién se puede dar por tres

medios: radiacibén UV de la estrella, eyecciones y vientos.

De observaciones en el dominio 6ptico de estas nebulosas Chu
concluye que son diferentes a las regiones HII ordinarias en su
morfologia, en sus velocidades de expansiédn, y en que presentan
sobreabundancias de N y He.

E1l mecanismo de formacién de las nebulosas anulares ha sido
motivo de discusién, entre los que opinan que son burbujas forma-
das por vientos (Johnson y Hogg 1965, Avedisova 1972, Schneps et
al. 1981) y los que proponen eyecciones estelares como fuente de

los cascaronés (Wendker et al. 1975, Pismis et al. 1977, Parker '’
1978).

Chu propone que tanto las eyecciones como los vientos toman
parte en la formacibn de nebulosas anulares. Hace un estudio de 1la
morfologia tomando placas directas con diferentes filtros para
detectar arcos y filamentos, ademAds analiza la cinemltica de estos
objetos mediante interferogramas Fabry-Perét de los que obtiene el
patrdn de wmovimiento de las nubes. Los clasifica en nebulosas
formadas por eyecciones estelares, en burbujas formadas por vien-—
tos 6 en regiones HII que no muestren ni material eyectado ni

interaccibn entre viento estelar y medio interestelar.

Clasifica las 15 nebulosas en 3 categorias: 1las regiones HII
excitadas por radiacidén (R), las formadas por eyecciones estelares
(B) y las formadas por viento (W). Cabe aqui mencionar la diferen-—
cia entre eyecciones y vientos. A 1o largo del capituloc se enten-
der4d como eyecciones a las emisiones no isotrépicas de particulas
de la atmésfera de la estrella con tasa de pérdida de masa varia-
ble mientras que los vientos son isotrépicos y tienen una tasa de

pérdida de masa constante.
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Las del tipo R tiemen espectros que muestran excitacién por
radiacidbén y poseen velocidades subsénicas de expansidén como se
observa en las regiones HII ordinarias. Las nebulosas de este tipo
se subdividen segin su morfologia: Ra son las regiones HII amorfas
y Rs las que tienen una estructura de cascarén (la que determinan
por el abrillantamiento en las orillas). Las Ra son el resultado
de la ionizacidén del medio por estrellas que acaban de formarse en
una nube neutra. Las regiones Rs también presentan espectros vy
velocidades como los de las regiones Ra, pero se puede determinar
una forma de cascarén, en el cual se encuentra centrada la estre-
1lla WR. Al analizar la nebulosa se observa que es muy grande el
cascarén y por lo tanto la edad dinadmica (definida como t=nRs/Vs
con N=0.5 &6 0.6 ver capitulo III) seria del orden de 10° afios
suponiendo que el cascardén se expande con la velocidad del sonido
(10 km/s), por lo gue el cascarédédn no pudo haber sido formado por
la estrella, ya que la edad dindmica resulta ser mucho mayor que
la duracién de l1a etapa WR estimada en 2x10° afios (Chiosi et al.
1978). Este hecho nos muestra que en una nebulosa Rs la estrella
central no es la causante de su formacidén y solo es 1la fuente
principal de excitacién; por ejemplo G2.4+1.4 parece haber sido
formada por una explosién de supernova (presenta espectro de radio
no térmico), pero muestra excitacidédn radiativa debida a la estre-
1la WC4p que tiene en su interior, por lo que se clasifica como

Rs.

El tipo E se caracteriza por su apariencia grumosa y su campo
de velocidades dirregular, los cuales probablemente se deban a
anisotropias de las eyecciones y a inestabilidades de Rayleigh-
Taylor. La escala de tiempo para las inestabilidades R-T es del
orden de 10" afios para eyecciones con densidades 10’ veces la del
medio, con gruesos de 0.01 pc en la direccidén del  movimiento 'y -
velocidades de 30km/s (Spitzer 1978). Como las densidades son més
grandes que 10’ cm’ entonces la presién interna es mayor que la
del medio ambiente, esto provoca gue el material eyectado se

expanda muy rApidamente y como la medida de emisién cae réapida-
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mente con el tamafio (EMv(tamafio)® ) entonces una eyeccibn con
densidad de 2x10° cm® y temperatura de 10"°K se dejaria de detec-
tar a los 10’ afos. Si el material eyectado esfa rodeado por una
burbuja formada por viento entonces viviréd mas tiempo. La presiébn
interna de la burbuja frenaria la expansiébn, y la destruccién de
la eyeccidn se deberd a la evaporacién. La escala de tiempo para
la evaporacidbén se estima del orden de 5x10" afos (Cowie y McKee
1977). Se observan ambos tipos de nebulosas: M1-67 es una nebulosa
E con eyeccidn reciente y RCW38 es una eyeccidn més vieja que se

encuentra dentro de una burbuja.

Las nebulosas tipo W (burbujas formadas por viento estelar) se
caracterizan por capas delgadas de gas y filamentos que sSe curvan
alrededor de la estrella excitadora. La edad dinédmica de la nebu-
losa se estima de 1la misma manera que para las nebulosas Rs. La
edad gque se obtiene es mucho menor 6 comparable al tiempo de vida
de la fase WR de la estrella, con lo que se puede asegurar que la
burbuja fue formada por la estrella misma. En estas nebulosas la
estrella puede o no estar centrada geométricamente en la burbuja,
aunque este fendmeno es explicéble suponiendo movimiento estelar o

inhomogeneidades a gran escala del medio interestelar.

Las categorias de la clasificacién de Chu se proponen como no
excluyentes, ya que considera que los tres mecanismos pueden estar
actuando, y al etiquetar a una nebulosa s6lo se estid sefialando el

mecanismo dominante.

Como resultado de la clasificacidén de las 15 nebulosas Chu
encuentra una relacién entre el tipo espectral de la estrella WR y

el tipo de nebulosa en la gque se encuentra:
— las nebulosas Ra estén asociadas con estrellas WN tardias

— las nebulosas tipo Rs se asocian con estrellas WC

-~ las tipo W estdn asociadas con estrellas WN tempranas
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Chu también encuentra que las estrellas WN8 son las asociadas
‘a nebulosas tipeo E.

Partiendo de estos resultados establece una secuencia evolu-—
tiva para las nebulosas que corresponde a una secuencia evolutiva
estelar. Supone gque se comienza con una nebulosa tipo Ra, excitada
por una estrella con viento despreciable, cuando 1la &estrella
evoluciona se incrementa su viento (Conti y Garmany 1980) y la
nebulosa Ra se convierte en una W (Weaver et al. 1977), al disi-
parse la nebulosa W se convierte en una Rs. El razonamiento ante-
rior parece confirmar la hipbétesis de que una estrella WN tardia

evoluciona en una WN temprana y ésta a su vez en una WC (Moffat
1980) .

En los calculos tebricos de 1la evolucién de estrellas masivas,
es necesario SsSuponer que las tasas de pérdida de masa sean muy
grandes para que las estrellas masivas al evolucionar entren en
una fase WR, no se pueden reproducir las abundancias en la super-
ficie de las estrellas WR si se supone una pérdida de masa gra-
dual, como la de un viento estelar (de Loore et al. 1978) . Las
nebulosas E parecen indicar que las estrellas WN8 eyectan masa muy
eficientemente y podrian ser la solucibén al problema que plantean
de Loore y colaboradores.

Como conclusién se puede plantear Lla siguiente secuencia
evolutiva:

~una estrella masiva pierde masa debido a eyecciones y en-
tra a la fase de WR como estrella WN8 (nebulosa tipo E).

-las eyecciones se disipan y la estrella con viento des-—
preciable (WN tardia) queda rodeada de una nube amorfa
(nebuloesa tipo Ra)

~la estrella WR incrementa su viento (WN temprana) y forma
una burbuja (nebulosa tipo W)

—finalmente 1la burbuja se disipa y se convierte en una
nebulosa tipo Rs, la estrella ha evolucionado a WC.
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CLASIFICACION DE OFN

En 1982 Lozinskaya vy Lomovsky hacen una recopilacidé4n de nebu-
losas alrededor de estrellas 0f, buscando en las placas de Palomar
nebulosas anulares asociadas a 72 estrellas Of y O(f). En el mismo
afio Lozinskaya (1982) presenta una lista de 87 estrellas, de 1las
cuales 46 estédn contenidas en 38 regiones HII (como se muestra en
la Tabla 4.2). Sobre estas Gltimas hace una estadistica y presenta
una clasificacibn morfolébégica de las mismas, aunque no asegura la

asociacidn de las estrellas con las nebulosas.

Para hacer la estadistica considera que la muestra de estre—
llas Of mds brillantes que mv=8m estad completa (tomando Av £ 2T75),
esto corresponde a 52 estrellas de su lista, las cuales tienen

distancias entre 1.5 y 2.5 Kpc (si consideramos que Mv estd entre
-5y -6).

La lista final de estrellas Of con nebulosas detectables con
§>-43° incluye 35 objetos, de estos 23 estan asociados a regiones
HITI como se muestra en la tabla 4.1.

Se observa que el 807 de las estrellas Of tienen regiones HII
asociadas y de estas entre el 30 y el 507 tienen estructura de
anillo, entendiendo como tal a las nebulosas que muestran un abri-

llantamiento en las orillas sin considerar la forma del cascarén.

Comparando 1la medida de emisidén de la esfera de Stromgren de
una estrella O5 y el limite de deteccidén se encuentran restric-
cioneg a la densidad del medio en el que se originan las burbujas.
Todo indica que las regiones HII asociadas con estrellas Of "de-
tectables" se encuentran solamente alrededor de estrellas inmer-—
sas . en las componentes tibia y fria del medio interestelar segin
el modelo de tres fases de McKee y Ostriker (1977).
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TABLA 4.1

Distribucién de estrellas de diferentes clases
de luminosidad asociadas con regiones HII.

clase de : : :
luminosidad : v : 111 : I+IT
nimero de es- : : : :
trellas Of : 12 : 7 .2 9 H
asociadas con : 11 7

: 5 : :
regiones HII : (90% Of's): (72% Of's): (BOZ Of's):

nebulosas : 3 H 3 : 5
anulares : (27% HII) : (60% HII) : (60% HII)

Tomada de Lozinskaya (1982). .

En suma la mayor parte de las estrellas Of tienen una regiéh
HITI asociada y del 30 al 50%Z de estas tienen una morfologia anu-
lar. Entonces se puede considerar gue las nebulosas ‘anulares
alrededor de estrellas Of son un tipo especial de nebulosas de
emisidén y son similares a las nebulosas anulares alrededor de las
estrellas WR. .

Una vez que Lozinskaya muestra que las OFN pueden ser consi-.
deradas una clase especial de nebulosas, propone una clasificacién
para las regiones alrededor de estrellas Of, 1la cual es muy simi-
lar a la propuesta por Chu (198l1) para las nebulosas asqciadas con :
estrellas WR. . .

La clasificacidén de Lozinskaya divide las OFN en cuatro tipos:
I, I1, Iy y 1IV.

Tipo I.- (Regiones HII amorfas). Son aquellas que.
ademids de la estrella Of pueden tener otras fuentes de excitaciédn.
Estas nebulosas tienen tamafios entre 30 y 100 pc. En algunas . . se
observan vientos de alta velocidad, por lo que podria pensarse-

que algunas son formadas por los fuertes vientos de laé of ‘y
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aunque en las cartas de Palomar se ven amorfas la autora sugiere
que podrian presentar estructura anular en fotografias monocromé-
ticas (Ha, OIII 6 SII).

Tipo II.- (Regiones HII con estructura de anillo).
Son en si ‘burbujas formadas por el viento de una estrella Of, pero
tienen varias fuentes de excitacidn. La estrella Of se encuentra
dentro de un cimulo OB y se aprecia el efecto conjunto de todas
las estrellas del ctmulo en la ionizacién de la nebulosa y en 1la
expansibén de los vientos. Los didmetros de estas nebulosas vardian
entre 20 y 150 pc. Un ejemplo tipico de estas regiones es la
nebulosa de la Rosetta gque contiene al cumulo joven NGC 2244,
dentro del cual se encuentra la estrella Of HD 46056.

Tipo II1Y.- (Burbujas formadas por vientos). Son
nebulosas pequefias (didmetros entre 3 y 30 pc) que se encuentran
alrededor de estrellas Of solas. Estas nebulosas presentan fila-
mentos simétricos y usualmente la estrella no se encuentra enm el.
centro geométrico. La formacidén de estas burbujas se puede expli-
car con los modelos de Steigman et al. (1975) 6 de VWeaver et al.
(1977). Dos nebulosas tipicas de este grupo son NGC 7635 alrededor”
de BD +60°2522 una estrella 06.5f y S 119 alrededor de 68 Cyg, una
estrella Of.

Tipo 1IV.- (Eyecciones estelares). Retomando 1los
razonamientos de Chu (ver las nebulosas del tipo E de 1la seccidn
anterior), Lozinskaya considera a estas nebulosas como de muy
corta vida y por lo tanto raras. Solo clasifica dentro de este
grupo a NGE 6164-6165 alrededor de HD 148937 (0O6f) donde se en-—
cuentran evidencias de que una eyeccidén estd siendo acelerada por
ei viento de la estrella dentro de una burbuja formada previamente

por el viento mismo.

El caso de NGC 6164-65 muestra que alrededor de una estrella

Of pueden coexistir varios de los tipos de nebulosas citados
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arriba (Bruhweiler et al. 1981).

Como la clasificacién de Lozinskaya se generd de la de

Chu,
ambas son parecidas.

Una diferencia importante estriba en gque Chu
no considera nebulosas asociadas a més de una estrella,

en otras
palabras el

Tipo II de la clasificacidén de Lozinskaya no tiene
contraparte en la clasificacién de las WRN.

Otra diferencia con-
siste en que

las nebulosas de anillo clasificadas

comos Rs no
tienen similar en l1a clasificacién de lLozinskaya,

va que el tiempo
de vida de una estrella O es mayor que el de las estrellas WR.
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TABLA 4.2

"NEBULOSAS ASOCIADAS CON ESTRELLAS Of".

# , REGION HIL. ESTRELLA T, CESPLV T m e (1950) - 6(1950) TI1PO ASOC. O CUMULO.

1 S 184,IC 434 D 5005 o f 7070 0 1 30 +61 57 I NGC 281
2 1Ic 1805,S 190 HD 15558 O0s TIT £ 7.81: .2 28 54 +61 14
15629 05.V. F. i 843702 29 30 +61 18
15570 04 1 f 8.10 2729700 +61 09 IT  CAS OB6
3 S 199,IC 1848 D 17505 06.5 V £. 7.06 247 12 +60 13 II  CAS OB6
4 S 220 HD 24912 07.5IIIf  4.02 355 30 +36 14 I  PER OB2
5  SG 64,5 264 D 36861 08 III £ 3.66 5 32 18 + 9 564 II ORI OBl
& S 252,NGC 2174-75 HD 42088 06.5 V £ 7.55 6 6 42 +20 30 I GEM OBl
7 ROSETA,NGC 2244 HD 46056 08 V f 8.19 6 28 42 + 4 S2 IT  MON OB2
8  NGC 2237-46-44 HD 46149 08.5 V £ 7.61 6 20 12 + 5 &
S 274,275,ANILLO 1D 46150 05 vV f 6.72 6 29 18 + 4 59
WD 46223 o4 V f 7.25 6 29 30 + & 52
UD 471298  O8 pf 6.08 6 34 42 + 6 11 1 MON OB2
9 S 280 : D 46573 07 IIT £  7.95 6 31 42 + 2 34 1 MON OB2
10 NGC 2264 D 47839 07 V f 4.65 6 38 12 + 9 57 I  MON OBl
11 S 310 HD 57060 07 1 af 4,90 7 16 36 -24 28 IT  NGC 2362,29 CMa
12  NEBULOSA DE GUM D 66811 o4 I f 2.30 8 1 48 -39 52 1
13 RCW 53 HD 93128 (OE+03V) 710 10 41 54 -59 17 T TR 14
14  RCW 52 D 93403 05 f 8.00 10 43 48 =59 09 I TR 16
15 RCW 78 D 117797 08 f 9.19 13 30 54 -62 10 I
16  NGC 6164-65 D 148937 06 f 6.90 16 30 12 -48 00  IV+II
+IIT ARA OBla
17 RCW 113-116 D 151804 08 I af 5.22 16 48 6 41 08
152248 07 I bf 6.14 16 50 42 —41 45

152408 08 Tafpe 5.77 16 51 30 -41 04 II  SCO OBl



TABLA 4.2 (cont.)

# REGION HITL. ESTRELLA T. Esp., m a(1950) §&§(1v50) TLPO ASOC. O CuUMULO,
18 RCW 111 HD 1523806 O f 8.10 16 51 30 -44 55 I
19 ANTLLO HD 153919 07 £ 6.70 17 0 30 =37 47 IT
20 EM Ha HD 163758 06 f 7.30 17 56 6 -36 1 I
21 s 25 HD 164794 04 V ¢ 7.00 18 00 48 -24 22 I SGR 0Bl
22 EM Ha HD 313864 Ot 10.70 18 02 24 -23 01 I
23 EM Ha Bb -12 4979 07 ¢ 10.40 -18.15 18 -12 16 I
24 SG 141 HD 167971 08 T bf 7.50 18 15 18 -12 16 I SER OB2,NGC 6604
25 SG 142,M 16,8 49 HD 168076 Q4V((£)) 8.20 18 15 48 ~13 49 I NGC 6611
26 EM Ha HD 171589 07 II(f) 8.30 18 33 24 -14 10 I
27 SG 154,RCW 173 D 172175 06 £ 9.44 18 36 24 - 7 54 I SCT 0B2
28 SGC 166 BD +22 3782 07 V f 9.34 19 41 00 +23 10 I VUL OB1,NGC 6820
29 SG 179 HH 190429 o f 6.70 20 1 36 +35 53 I
30 SG 182-186 HD 192281 05 Vafp 7.55 20 1 48 +40 07 I CYG OB3
31 SG 196 HD 193514 07 I bf 7.40 20 17 18 +39 07 I CYG 0B1
32 SG 205-210 BD +40 4220 07 ¢ 9.10 20 30 36 +41 08
+40 4227 06 f 9.00 20 31 30 +41 08 I CYG 0OB2
33 EM Ha HD 1904294 o f 6.60 20 53 00 +35 53 I
34 SG 240,S 119 HD 203064 O f 5.00 21 16 36 +43 44 I[T CYG OB7
35 S 131,IC 1396 HD 206267 06.5V f 5.62 21 37 24 +57 16 I1 CEP 0B2
36 $G 248,S 134 HD 210839 06 I £ 5.05 22 9 48  +59 10 Il CEP OB2
37 EM Ha BD +54 2761 05 £ 9.98 22 21 48 +55 26 I CEP 0Bl
38 NGC 7635,SG 277 BD +60 2522 06.5 f 8.67 23 18 30 +60 55 [LII+I CAS OB2

- Tabla tomada de lozinskaya (1982).




CAPITULO V

OBSERVACIONES Y RESULTADOS.

De 1la 1lista de nebulosas asociadas a estrellas Of (OFN) de
Lozinskaya (ver tabla 4.1) se escogieron 9 nebulosas que fueron
observados en la temporada del 10 al 20 de junio de 1985 en el
Observatorio Astrondédmico Nacional en San Pedro MArtir B.C.N.
(OAN).

Se obtuvieron fotografias directas e interferogramas F.P. en
Ha de 3 objetos. Un interferograma da informacién del corrimiento
en longitud de onda de la luz monocromdtica que recibimos de un
objeto extendido, de donde, suponiendo que dicho. corrimiento se
debe al efecto Doppler-Fizeau de una fuente en movimiento, podre-—

mos obtener el campo de velocidades radiales.

En la seccién a) se describe el equipo utilizado en la obser-
vacién, en la seccién b) se muestra el método de reduccién de los
interferogramas. También se ilustra como se obtienen la distancia
cinemdtica del objeto y la componente radial de su velocidad de

expansidn.,

Los resultados de las observaciones se dan en la seccidén . c),
donde se muestran las fotografias de las regiones en Ha, 1los
perfiles de los interferogramas, los valores del campo de veloci-
dades radiales y las distancias cineméticas asi como estimaciones

de la velocidad de expansién.
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A) Instrumentos usados en las observaciones.

En 1la figura 5.1 se representa un interferémetro de Fabry-
Perét en montaje de reductor focal (Courtds 1972). El equipo se
acoplé a los telescopios de 2.1 m y de 84 cm tipo Cassegrain con

espejo secundario de F/13.5 del OAN para obtener interferogramas.
Este montaje consta funcionalmente de 5 elementos:
i) Filtros
ii) Colimador
iii) Etalén
iv) Objetivo

v) Detector

para obtener las fotografias directas simplemente se quita el

etaldn del montaje.

k OO

B

. T

Figura 5.l.- Disefio bdsico del equipo utilizado. Los
elementos marcados son: a) Filtro de interferencia; 'b)
Plano focal; c¢) Lente de campo; d) Colimador; e) Etaldén F-
P; £) Objetivo; g) Tubo de imdgenes; h) Placa fotogrdfica.
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i) Filtros.

La funcién de monocromatizacidén la lleva a cabo un filtro de
interferencia (interferémetro F-P de bajo orden), el cual aisla 1a

longitud de onda deseada: Hg, [0III] (5007R&), INII]l (6548,6584R8),
etc.

Un etalén Fabry-Perbt estd formado por 2 espejos semirreflec-
tores planos (el aplanado debe ser muy precisoc, del orden de A/50
© menos) cara a cara y exactamente paralelos. La descripciédn del
fenbmeno de interferencia en el interferémetro F-P se hara en 1la

secciédn (iii).

Hay wun tipo especial de interferémetro. F-P formado por peli-
culas reflectoras separadas por una capa de dieléctrico depositado
por evaporacién al vacio, el cual resulta en un interferémetro de
bajo orden de interferencia. A este interferémetro de bajo orden
se le conoce como filtro de interferencia. Un filtro de interfe-
rencia transmite mds luz gue un filtro de absorcidnm y tiene un
ancho de banda mucho menor. En astronomia, los filtros permiten
aumentar el contraste de objetos nebulosos débiles, con lo que se

facilita su deteccién,

El contraste T se define como la razbébn de la iluminacién E
debida a wun término monocromAtico entre la iluminacibén que se
recibe en todo.el ancho de banda. El contraste en Ha, para un
filtro con ancho de banda AA=X1-A, es:

T = Epg/ EQ2AD

tomando como referencia el contraste en un filtro de absorcibén de

2508 (i.e E(250R) Eo) se reescribe el contraste como

r =NT, con T'g = Ena/ Eo.
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Para filtros de interferencia con anchos de banda de 50 X, N
es del orden de 5 (Courtes 1972),

El filtro usado en la observacidén para aislar la linea H esté
centrado en 6563 X2 y tiene un ancho de banda de 10 X. El ancho de

banda es el ancho de 1la linea a la mitad de su altura mAxima,.

ii) Colimador.

El trabajo de colimacidén lo efectllan la lente de campo y el
colimador, resiultandc en un haz colimado de didmetro pequeiio, con
10 que se efectfia la recoleccidn de la luz y se logra hacer

incidir rayos casi paralelos en el interferémetro F-P.

iii) Etaldén Fabry-Perbt.

Como ya se menciond en la seccidén (i) un etaldn estd formado
por - dos espejos semireflectores planos colocados cara a cara ¥y

exactamente paralelos.

Al dluminarse con un haz colimado monocromético se forma un
patrén de anillos brillantes centrados en el eje déptico de 1los
espejos, los cuales se enfocan con el objetivo. El interferdémetro

provoca un fendémeno de interferencia miltiple.

La razdédn de la intensidad transmitida a intensidad incidente

estid dada por la siguiente relacidén (Hecht y Zajac 1974):
I=Tp/I7=(1-A/(1-R))* (14F sen”(¥/2))7 (1)
la cuil se conoce como la funcibébn de Airy, donde A y R son 1los

coeficientes de absorcién y reflexibdn respectivamente del material

semireflector, los cuales cumplen junto con el coeficiente de
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transmisién (T) la relaciédn:
A+ R+ T =1

vy F el factor de finura se define como:

i
i

F=4R/ (1-R)’

Y es la diferencia de fase debida a la diferencia de camino 6ptico

y a las reflexiones internas.

En 1la figura 5.2 a) se muestra la grédfica de la funcién de
Airy. Como se observa, la funcidén de Airy es peribdica y tiene

maximos cuando sen’(¥/2) 0O, mAximos cuya intensidad es de:
Inar (1-A/(1-R))?

por lo tanto cuando Y /2=m7 se tiene interferencia constructiva y
se forma un anillo brillante.

Cuando sen®(¥/2)=1 se tiene un minimo de intensidad:

I (1-A/(1-R))* (1+Fy?

min

produciendo interferencia destructiva para ¥/2=m7/2 y se forma un

anillo obscuro.

Entonces tendremos un anillo brillante cuando Y=2mw y un
anillo obscuro cuando Y=m7 con m un nimero entero. Al nimero m se
le 1llama orden de interferencia.

La diferencia de fase estd dada por:

Y = {4 T pd cos® /Al - 2y,

donde: U es el indice de refraccién del. medio entre placas

42



d es la distancia que separa las placas

0 es el &ngulo de incidencia de los rayos al etalédn

A es la longitud de onda de la radiacién incidente

Y, es el cambio de fase producido por una sola reflexibén, 1a
cuil es despreciable en comparacién al cambio de fase total enton-
ces podemoé escribir: i

'

2 W d cosB = mA ) (3)

Cuando 8=0, se obtiene un médximo de interferencia en la rela-
cidbén (3), a éste orden (mg) se le llama orden central u orden de

interferencia del etaldn:

me= 2 ud/ A

De 1la funcibdn de Airy se obtiene que:
1 + R1°
a1 ere [TEE]

de donde observamos que cuando R—1 el interferograma estaréa
formado por anillos brillantes sobre fondo obscuro, mientras que

si R—+0, los anillos se confundirén con el fondo.

Pefiniendo el "ancho de perfil” 8§\ como el ancho de 1la funcidn
I medido a la mitad de su altura maxima (ver fig. 5.2 a); y el
"intervalo espectral 1libre" AX como la separacién ,entre dos
miximos consecutivos, podemos ahora definir una de las cantidades
més importantes de un interferograma, la Fineza, 1la cudl es 1la
razbén entre el ancho del perfil y el intervalo espectral libre, es
.decir:

F o= AX/ 6\
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de 1la

Imcx_. l AX -
l |
| |
| |
Imex | | Sx | .
K 2 | |
] | g
! | |
! |
'n' =t 1 1
[3] 27 m 27 (m+1) q,
I T T T T
Imax}

1 1
- -2 0 21 ‘p ar

Figura 5.2.- Grdfica de intensidad (I) vs. diferencia
de fase (P). a) se muestra el ancho de perfil y el interva-
lo espectral 1libre. b) se muestran varias curvas para
distintos valores de la Fineza.

funcibén de Airy obtenemos que:

F o= =

m (F)/2 m (R)M2
2 1 - R

analizando vemos que si R+ 1 la fineza seri grande se adelgazarén

y se separarin bien los anillos, mientras que si R+ O se trasla-
parédn los anillos y se harén mds anchos  (ver fig. 5.2 b).
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E}l rango espectral libre cumple con la condicidn:
(m + 1) A =@ (X +A)N)

de donde obtenemos que podemos cambiar la distancia entre

los
anillos (intervalo espectral libre) variando el camino

6ptico como
se muestra en la siguiente relacidn:

AX = 2 1 d cosB6 / m’

El poder resolutor del interferdémetro se

define como
A/&8) y se encuentra gue es igual a:

Analicemos ahora una fuente en movimiento. Por el efecto

Doppler-Fizeau se tiene que la velocidad radial de una

fuente estéa
dada por

v=oc (A" =x)/

con: c=velocidad de l1la luz; ‘=longitud de onda de la fuente en

movimiento; A=longitud de onda de la fuente en reposo.

Analizando
la fuente

en reposo vemos que si hacemos incidir un  haz
(8=0) vy e} medio entre las placas es aire (u=l)
dremos el orden central

normal

entonces obten~

Si hay un cambio en el camino dptico (Ad) obtendremos otro

anillo que equivale a un incremento del orden

2 (d+48d )= ( mg+ 1 )2
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Ahora tomemos la diferencia de longitud de onda entre 1la
fuente en movimiento y la fuente en reposo A'-2, como vimos, este

cambio equivale a un cambio en el camino 6ptico (4&d), entonces:
2 (d+8d ) =mg (X + (A'=2))

sustituyendo mg A para la fuentz en reposo, y A'-Xx del efecto

Doppler-Fizeau encontramos
6d / Ad = mg v / c

Si conocemos m la diferencia de camino éptico debido al

) ’
movimiento de la fuente §d y el intervalo entre lineas corresponde
a un incremento en el orden, de donde obtenemos la diferencia de
camino 6ptico Ad, entonces podemos estimar la velocidad radial con

la que se mueve el objeto.

El etalén wusado en la observacidn tiene un rango espectral
libre de 283 Km/s y un poder resolutor de 10600 trabajando a un
orden de interferencia de 1060. La escala de todo el equipoc mon-
tado en el telescoopio de 2.1m es de 49" /mm correspondiente a un

campo de 9' de arco.

iv) Objetivo.
El objetivo es un arreglo é6ptico que permite aumentar: la
iluminacidn que recibe el detector. La iluminacién en un telesco-

pio depende del nlmero F (d/f) como se indica en 1la siguiente

relaciébn:

E=R (/&) (d/£)’
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donde: R es el brillo superficial del objeto que se observa
d es el diédmetro del objetivo o espejo del telescopio y

f es la distancia focal del telescopio.

El reductor focal permite reducir la distancia focal con 1lo
que aumenta la iluminacibén en el detector, aungue esto ; disminuye

la resolucibn espacial.

El aumento de iluminacidén es de gran utilidad en astronomia ya
que permite reducir los tiempos de exposicién, lo cual facilita la
deteccién de objetos débiles; por ejemplo si se disminuye el

nimero F de £/5 a f/1 se obtiene 25 veces mAs iluminacién.

El reductor focal utilizado (elemento f de la figura 5.1) es

un objetivo Snyder de £/2.

v) Detector.
El detector consistidé en un tubo de imégenes Varo de una etapa
con salida de fibras épticas y pelicula fotogrdfica (elementos g y

h de la fig. 5.1).

La pelicula usada fue Kodak 103a-G, y los tiempos de exposi-

cién fueron del orden de 1 hora.
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B) Reduccidén de datos.

La observacibén de cada objeto consiste en tomar dos = interfe-
rogramas, uno correspondienFe a la nebulosa y otro de una fuente
de en reposo (una lampara de hidrégeno montada en el
telescopio, con la cual se obtienen calibraciones en las mismas

condiciones que 1los intetrferogramas).

Como ya se discutid en la seccidén anterior inciso (iii) 1la
diferencia de camino 6ptico estd dada por mA=2udcos® entonces

podemos escribir la relacidn para el gq-ésimo anillo como:
2 uydcos®e=(m-qg+ 1) >

Si suponemos que los anillos se forman en el plano focal del
objetivo (con longitud focal f), entonces para angulos de inci-
dencia pequefios se cumple que © = r/f con r radio del anillo en

la placa lo que implica que

cos® = 1 — r*/2f° :
y por lo tanto

2 uwd (1 - 1?/2f%) =(p - g + 1)
Definimos el exceso del q-ésimo anillo como
€ =m r ° / 2 f£* .
esto muestra gque cuando se pasa de un anillo al siguiente el
cuadrado del radio se incrementa aritméticamente y por lo tanto d
varia como r’.
Para reducir los datos es necesario determinar exactamente los

radios de los anillos, por lo tanto es indispensable tener una
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buena determinacibdén del centro, lo cual se obtiene mediante una

correccién a la excentricidad la cudl se obtiene de la calibracién
para cada direccidn.

Como ya vimos mediante el efecto Doppler-Fizeau se relaciona

la velocidad radial de un objeto con e} orden de interferencia

como lo muestra la siguiente relaciébn

AN/ X = v / ¢ =4m /;m

el corrimiento entre un anillo de la fuente en movimiento {la que

en nuestro caso es una regidén Ha) y uno de la fuente en reposo

{calibracibdn) corresponde a una diferencia en el orden de
ferencia

inter—

m = m, - mg
de los anillos con radios r, (anilloc de la regidn Ha) y ro (anillo
de 1l1la calibracibn). Escribiendo el incremento en el

funcidén de los excesos obtenemos

orden como

Am = g = €. = Wy ( (rplf)? - (xrc/E)7 ) / 2

de donde obtenemos que la velocidad radial de la regidn Ho
dada por

esté

J— 2 2 2
Veiaa=c ( rn’ - gt ) / 2 £
analizando la calibracidén vemos que entre dos anillos consecutivos

e e-1=1= mg (r” - r )/ 2 £°

1/ 2 €% =m, (rgy - v’ 0t
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Finalmente escribimos la velocidad como
vead =¢ ( (rn '-1c *) / (Q::_roi) )Y [/ me

Para reducir las observaciones se observan en la placa de 1la
nebulosa 1los deﬁalles mds interesantes sobre los cuales se trazan
diédmetros. Es importante orientar de la misma manera la placa de
la calibracibébn y la de la nebulosa. Con los didmetros se estable-
cen varias direcciones en la placa de la nebulosa y se trazan
similarmente en la calibracidn. Se determina el centro de la placa
midiendo en la calibracidn, para cada direccidn, los radios de los
anillos. Una vez determinado el centro se miden los radios de los

anillos de 1la nebulosa para cada una de las direcciones.

Con 1l1los radios de los anillos y el valor de rango espectral
libre conoceremos entonces la velocidad radial (la cull se corrige

al sol y por el movimiento del LSR ver Apéndice IT ) en varios
puntos de la nebulosa.

Si. ahora consideramos que las velocidades radiales de 1las
regiones HII son aquellas correspondientes a la rotacién galéctica
a esa distancia galactocéntrica, entonces podemos decir que el
promedio de 1las velocidades radiales de una nebulosa nos da 1la

velocidad de conjunto de la nebulosa (velocidad de rotacidn) es
decir:

<Vyad”> = Ve

de donde conociendo la curva de rotacibén de la galaxia se puede

determinar la distancia cinemdtica (Courtés 1972).

Si ademAs supponemos que la nebulosa es un cascardn de espesor
despreciable (cascarén delgado) el cudl tienme un movimiento inter-
no de expansién uniforme con simetria esférica (ver fig. 5.3 a) se

desdoblardn 1las lineas como se muestra en la figura 5.3 b).
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Los desdoblamientos se miden en el perfil de los

aniilos y de
ellos

podemos determinar la velocidad. de expansién.

De la figura
observamos que

linea
de vision

-v2

LAV

Figura 5.3: a) Diagrama que muestra el modelo de wuna '
cascardn delgado en expansidén uniforme. b) Diagrama que

muestra el desdoblamiento de una linea por la velocidad de
expansidn.

con vy T Vgypcos® y v, = —Vexpcosd

de la figura obtenemos la proyeccidén de la velocidad de

(Vasd)

expansidn
1= - r?/R™Y
Vexep WRp( 1 r’/R?) /2

y observamos que v, = Vexp — Vc' y v, = —Vgp - Vc' de donde obte-

nemos la velocidad de expansibén del objeto:

Vap=(vy - v;) / 2 (1 + £2/R*)/?
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Este resultado es vAlido para un cascarén delgado en expansibn

uniforme vy con simetria esférica. L.a narturaleza suele ser

mas
complicada sin embargo, en algunos casos resulta ser una buena
aproximacién y la cantidad AV/2 evaluada en el centro nos d& una

estimacidédn de la velocidad de expansidn.
i
Por consiguiente de las velocidades radiales determinadas a

partir de 1las -~ observaciones con un interferémetro F-P podemos
obtener 2 cantidades importantes:

~ la distancia cinemdAtica de la nebulosa

- el campo de velocidades de la nebulosa.

C) Resultados.

En 1la temporada de observacidén se obtuvieron 3 interfero- -
gramas, y fotografias en Hy de los objetos SG 154 (S 60),8G 196 (S
108) y de la nebulosa #23 de la Tadla 4.1, Desafortunadamente 1la
calibracidén del interferograma de SG 154 se perdibé y no se pudo
reducir completamente, s56lo se obtuvieron medidas de la velocidad

de expansién de los desdoblamientos de las lineas.

Del dinterferograma de S8G 196 se obtuvieron velocidades
radiales vy no se pudo apreciar desdoblamientos, por lo gque se

obtiene solamente su distancia cinemdctica.

El interferograma de Of #23 se redujo completamente, se obtuvo
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la distancia cinemética del campo de velocidades radiales y una

estimacién de la velocidad de expansibén de la nebulosa a partir de
los desdoblamientos de las lineas. ’

Las fotografias en Ha de los tres objetos se muestran en

! las
figuras 5.4 a), b) y c).

En las figuras 5.5 a) y b) se muestran dos perfiles del inter-

ferograma de SG 154, y en las figuras 5.6

files de la nebulosa Of #23 (a y b) y
cién (c y d).

se muestran dos per-

dos perfiles de su calibra-

En las figuras 5.7 y 5.8 se muestran los campos de velocidades
obtenidos de las nebulosas SG 196 y 0f #23.

Las distancias cineméticas obtenidas de SG 196 y de Of#23

se
* muestran en la tabla 5.1.

Las velocidades de expansidn: para las nebulosas SG 154 y Of

#23 se dan en la tabla 5.2.
En 1la tabla 5.3 se muestran datos calculados y recabados para

28 nebulosas.

TABLA 5.1.

Distancias cinemdticas obtenidas.

nebulosa : Vpdpem: D. cinemdtica : D. Fotométrica:
SG 196 : 0 6.01 = 1250 pc. ¢ 1310 pc. * 3
Of #23 : 6.13 = 1250 pe. ——

.

* romada del CGO (estrella excitadora HD 193514)
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TABLA 5.2.

Velocidades de expansidn
medidas de los desdoblamientos.

nebulosa : Vexp *

SG 154 H >16 :
Of #23 : >20 H

Finalmente en la Tabla S.4 se muestran los valores de € (efi-
ciencia de transformacién de energia) y N1 (eficiencia de transfor-
macidén de momento), definidos en el Capitulo III, de 5 nebulosas
para las cuales se pudieron obtener 6 calcular los datos nece-

sarios: R., Vo, Mo, Vo, M . (ver Capitules II y III).

54



c)

Figura 5.4.- Fotografias en 1la 1linea Ha de las
nebulosas observadas. a) SG 154; b) SG 196; c) Of #23.
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Figura 5.5. Perfiles del interferograma de SG 154. a) Columna
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Figura 5.7.~ Campo de veloci-
dades radiales de SG 196.

+ MHD 3386w

Figura 5.8.- Campo de veloci-
dades radiales de Of #23.
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TABLA 5.3

MREBULOSAS ASOCTADAS CON ESTRELLAS Of"

£ nebulosa o regidn HIT tipo contenido estelar asoc. o cOmulo t.n. Diat. Ne M Mo v,
tarca) (Kpc) (pc) (ca) Mg) (M) . (Xm/8)

(05.5£)+(00V)I+(RITT) NGC 281 16.9 0.626
(OSTTL1CE))+(04TTE(#))+(03£14(00.51)s 43,3 0,169 588
¢ SG 16-1B,S 190,7¢ 1795 11 (UbVN)Q(Ub.5V)¢(07VH)9(09V)t2(00.5V)+ ¢ 1805,CAS OR6  112.0 0,046 2772 ——— .-
(BOE)+(B1Tab)
(O6£)+(0BETTI+(NTVR)+(OBVI+ s.1 3.6 13.1-12.4 1.980 11
3 SG 23,25, 199 1 2(00V)+(0F 514 (ROVI+2(1) fC 1848,CAS OR6  30.9  2.28 20,5 11.3-10.6 0.300 380 RN -
4 §G 37,5 220,NCC 1499 1 (07.5111€) PER OB2 76.4" 0,40 8.9 1.0 0.180 18 —- -
<13.0 <0.011 63
5 SG 64,5 264 B (ORTITE) ¢ (0e5)+ (BOTYI4(BI)+2(RRI+I(RY) ORT 0B1 253.3  0.46 13,9 13.1-12.4 0.012 60 ——— o
6 S6 87,5 252,NGC 2174 1 (06.5VE)+(BL.5Vinne) NGC 2175,GEM OBt 17,9  1.38 7.2 10.6-11.3 0.473 48 -— -
- g6 97,5 275,NGC 2246 (OR.SVT)l(OS[)&(USVST)v(OTVu)&(ﬂHV)b NGC 2237-2244, 33.5 23.9 10.0-10.7 0.213 350
7 (ROSETA) 1411 2(09V¥)4+2(0B)+ (B Tb)+ICROI+(BO.T5Y) MON 0B2 67.7 1.51  29.7  11.8-12.5 0.065 217 —-— 209
8 sG 98,5 280 1 (07.5VE)+(ROTTI:p)+(BAII+(BITT) MON 082 20,0 1.31  13.1  11.9-11.2 0.293 98 R -
(OBITIE)+(B2ITTI#(BOLSVI+ o
9SG 102,5 273,NGC 2261 11 (BZVane)s (R2V)+ (B4 (B3 +4(1HY NGC 2264,MON OB1 70,5 ©.,79  16.2 11.9-11.2 0.112 70 <25 -
\ SG 117,S 310,RCW 15 A (08.511)+ (0211 +(B2ne) s (B2)+(BT) NGC 2362,29 CMn 135,0  1.64  64.4 ~13.0 <0.015 589 - -
11 NEBULOSA DE GUM 1 (WCBANOT )4 (N4TE)+(05F) 1086.0  0.46  145.0 - 12008 osxiot - --
(2 RGW 53,NGC 3372,1C 2599 T (IR NGC 3293,TR 14 118,5  5.57 192.0 ——— —— — —— -
13 RCW 52 T (OST11(1)) TR 16 B.5  2.16 5.3 ——- ——— —— —— -
(WRE+0)+(OGTL)+C(OSLITCT) ) a(05 STITCENIY
va ROW 57 .NGC 3603 (ns\'(l))a(nnv(nn(nlnsn)l('g'yﬂ;(ng.'rz';» NGC 3603 46.5%P 6,007 81,2 ——— ——— o —— —
(09.51ab)+(B1.51ah)
15 Rew 78 1 (WHR) S (WEB) +(ORT) 20,7 483 29.1 - — e . -
16 NGC 6164-65,RCW 107 V4l 3.2 0.79% 0.7 -—- 10.000® 0.6
17 (06.51) ARA OBla 0.8 0.8 2@ A
(MNT)+(WCT+05-8)+(0BInE)+ . NGC 6231,
17 RCW 113-116 11 (071h:(n) (F)p)+ (ORI 1¢ 4628,5CO ORI 185.4% 2,00 108.0 ——— - —— _—— -
18 RCW 111 1 (06:1afpe) 2.2% 2.50 1,777 . —— —— —_— —
1o RCW 119,82 [ (06.51al) NGE 6281 60,0 2,23 38.9 — —— —— — -
10 N. alrededor de HDI57857 (06.5111(F)) 2,27 ~- - <0, 2307 - — -
21 EM %a . 1 (06.51af) S R— - —— — -
22 SC 126,S 25,RCW 146 (nu)+(no.5v(n)<(!)))+(no.511[4v(n)n 7.5 1,50 17.3 8.1 0.998 — — -
NGC 6523,M8 1 CORY{n) ) +{HOme) + (RO +A(RI)+5CR5I+(H) SGR ORI

23 EM Ma 1 of) --- - -- ——- — ——— - >200t)




continuecién tabla 5.3.

\ ' nebulosa o regién HIT tipo contenido  estelar
! - (WCHIOB=0)42¢07.51€)+(05.51)+(07()+

24 SG 141,5 S54,RCW 167 1 (OB1)+(09T)I+(0YTT)+(OBIV)+(09.51V)+
(09V)+(05)+(06)+(OH)+(RD)+(B)
(WC5)+(06,51F1{)+(04fY+(ORE)+(OBITT Y+

25  SG 142,8 49,M 16 T (DBV)+2(09V)+2(09.5V)+(06)+(09) +2(BOn)+
(BOYHCPLY+(RIVH(BRI+(T)

26 EM Ha 1 (07,5v1)

27  SG 154,5 60,RCW 173 1 (06¢)

28 N. alrededor de [IDI75876 (06,5111 (n)(E£))

29 SG 166,5 86 1 (O7VE)44(00)+(BD.5Tb)+{BOTI)+2(BOY+3(R)
(WHL.3+09,.51a) s (KH6) 1 (WTTanha)s(WORY 4

30 5G 179,85 109 T (OLIFYI+ (00 . STETY4{06)+2(NRI+(OR,5)

31 SG 182-186,5 109 1 (05.5€)

’ . (WHS5406)+(07.5111§)+(06.5Va(f))+

32 SG 166,5 108 1 (09111)+(09,5EV)+(00V)+(BNVD)
(071a0fp+09:)+(06TL(N)I(1))+(05()+

33 SG 205-210,5 109 1 2006£)+(09.51a)+(N9IV)+(06)+2(N8)+2(09)

34 SG 240,5 119 1244 (08Y)
06,5V ((£))+)+(00.5V)+(ROTH)+

35 § 131,1C 1396 11 2(BOVYI(B5) +(B8)

36  SG 248,5 134 18 (O6T(nYIp)

37  EM Ha 1 051)

38 NGC 7635,8G 277,5 162 TT1+1 (06.5T1TF)+(B3)

Las columnas sont

(1).~ NGmero progresivo.

(2).~ Nombre(s) de 1la nebulosa serfin los catélogos SG (Shain y Gaze 1955); S (Sharpless
1959); RCW (Rodgers et al. 1960); FEn. Ha (designacién en el articulo de Lozinskaya 1982); lns
«eglones nlrcdedor de una estyella (Reynolds y Ogden 1982).

(3).- Tipo de la nebulosa tomado de Lozinskays (1982).
(4).- Contenido estelar obtenido de los catdlogos SG,
van der Hutch et sl, (1981).

5).- Asociacibén o Comulo al que pertenece lu estrerla excitadorn (Lozinsknya 1982),

(6).~ Tamofio angular de 1a nebulosn, Lomando T.A.=(aren/n}¥2. El aren se obtience de  los
datos en el catélogo SG, en caso de no tener 1a nebulosa nimero SG se toma el date del cathloge S
©» de 1a referencia indiceda. )

(7).~ Distancia. Se toms como la distancia de la estrella excitadorn,la cubl se obtiene del
rnlélogo cco.

).- Tamafio lineal de la nebulosa.
Magnitud Ho de la nebuloss (romodo de SG).
(!0).- Densidod electrénica (rmg) de le nebulvsa. El chlculo se detnlla en el Apéndice T.
11).- Masa estimadn de 15 nebulosa. La estimaclén se hace a partir de las densidades de ln
«olumna 10, El célculo se detalla en el Apéndice I.
12).- Masa medidn de la nebulosa. Ver las referencins.

S, CGO (Cruz-Gonzalez et al. 1974) y

asac,

KGC G604,

nee

sCT

cYG

CYG
cyc

CEP
CEP
CEP

CAS

o cimulo Lo Dist. R m Ne Ml M Vo
('arce) (Kpe) (pe)  (mag/ft?) (cor™) aty o) (Kn/s
10,0-10.7 0.147 2040
SFR OR2 55,7 2.81  45.5  10,6-11,3 0,111 1540 - -
1.2-11.9 0.085 1179
22.1 20. 0.948 1114
6611 15,98 3. 25 9.2 0.459 2m2 - -
1.56 - - ——- - - -
oB2 8.7 2.39 6.1 11.8-12.5 1,130 37 - >160K
2.28 - ——- 0.180% — — _—
0.042
NGC 6B20,VUL OBT  90.3% 2,73 - 11.9-11.2 0,025 - - -
71.7 2277
19.5 102.0 1.9-11.2 --- EO - -
7.8, 26,6 11,9-11.2 0.169 371
NGC 6871,CYG 0B3  21.1°) 2,24 13.7  11.3-10.6 0.336 205 — .
o8l 3919 1031 149 0.278 135 - -
. 35.0 .13 11,4 0.270 60
0B2 70.0™ 1.10  22.7  11.9-11.2 0.096 157 —— _—
087 84.4 0,53  13.0  11,9-11.2 0.104 36 100-500% 515 %
o2 87.0 0.82 20,8  11.0-11.2 0.080 105 ——- -
oB2 RO, 0 0.86 20.0 <13.0 <0.016 19 - -
on1 5,75 —e- - - — - -
1.6 23,700 11
oB2 2.0% 2,51 15,6  10.7-10.0  0.653 367 45®  20%
(13).- Veloeldad de expansién de la nehulosa, Ver las referencins. .
Nota.
. tnmudu de ROW: & muy alargad 306" X 60': b muy alargada 170' X 40°': ¢ alargada
94 X4 d tiene dos partes 1n nehuloss 55' X 28' y 90° X 45'; e tlene llnn componen=
tes 160' X 160’ y 234 X 222'; [ tiene dos componentes 40' X 357 y 90’ X S0'; g muy
alargnda 120' X 40'; h 1a ncbulosa SG 205 es muy nlargnda 120' X 32° y la SG 210 tienc
70'; 4 en el SG se dan dos partes blen definldas de tsta ncbulosn, una de 4° X 3'y
otra de 40' X 36'; j el interferogramn presenta porciones de gas con velocidades hasta

de 300 km/9; k ol Interferograms presentn detalles con velocidodes del orden de 100
km/s; A los valores parn la velocidod de exponsién son 21+-43 km/s (ref 6) y 32 km/s
(ref 2) pero &stas corresponden a ta expansién de 1o ejeccidn no de ln burbuje (ver
parrafo final del capitulo IV),

Referencias: N

(1) Israel (1977); (2) Lozinskayn (1982); (3) Harris (1976): (4) Beuermann
(1973):  (S) Persi et al. (1985); (6) Bruhweiler et al. (1981); (7) Reynolda y Ogden

(1982); (B) Este trabajo ver tabla 5,2.



TABLA 5.4

CALCULO DE € Y II' CON LOS DATOS DE 5 NEBULOSAS.

nebulosa o regidn HII Me Ve RMx1c® Voo t € Notas
(My) (Km/s)(Mg/a) (Km/s) (10%a) b x10°

SG 64,S 264 63 8 0.44 3050 1.70 0.28 0.91 1,2
SG 97,8 275,NGC 2246
(ROSETA) 217 20 2.40 2400 1.14 0.66 5.51 1,3
SG 154,S 60,RCW 173 37 >16 0.13 3200 >0.43 3.31 16.55 4,5
SG 240,S 119 34 15 0.89 2850 0.10 2.01 10.58 1,5
SG 277,S 162 4-5 20 3.20 2875 0.19 0.13 2.24 1,5,6
Col. 1 = nfimero de 1la nebulosa en la Tabla 5.1.
Col. 2 = nombre(s) de 1a nebulosa.
Col. 3 = masa calculada de la burbuja ver Tabla 5.1.
Col. 4 = velocidad de expansidén de la burbuja.
Col. 5 = pérdida de masa obtenida de Garmany et al. 1981,
Col. 6 = velocidad terminal del viento, tomado de Garmany et al. 1981.
Col. 7 = edad dindmica del sistema, t=.5R./V;. .
Col. 8 = eficiencia de transmisidn de momento MN=McVe /8 Vot.
Col. 9 = eficiencia de transmisién de energia =M. Vo /M Vo t.
Notas: l.- V., tomada de Lozinskaya (1982).

2.- Como Vo es menor a la del sonido se tomd Vc=10Km/s. La pérdida
de masa se obtuvo de Barlow y Cohen 1977.

3.- ésta nebulosa tiene 4 estrellas con fuertes vientos, para 1los
calculos se tomaron los valores promedio.

4,~ Obtenida en este trabajo. Ver tabla 5.2.

5.- La pérdida de masa se obtuvo promediando los valores para
estrellas del mismo tipo espectral.

6.- La velocidad terminal del viento se obtuvo promediando los
valores para estrellas del mismo tipo espectral.



CAPITULO VI.

"CONCLUSIONES Y DISCUSION"

Coﬁo sé.mencionb a lo largo de la tesis, uno de los problemas
principales que se aprecian es la falta de datos observacionales
en el campo. Se han hecho observaciones de algunas nebulosas
alrededor de estrellas WR solitarias (WRN's) pero muy pocas de
nebulosas asociadas con estrellas Of (OFN's).

La clasificacidn de Lozinskaya para OFN's se derivd de la de
Chu para WRN's con algunas modificaciones, pero esta clasificacién
es puramente morfoldgica y el estudio del contenido estelar de las
nebulosas de la tabla 4.2 reveld que en algunos casos, ademas de
las estrellas Of las nebulosas tienen asociadas estrellas WR. Como
las estrellas WR tienen vientos mAs potentes gue las estrellas 0Of,
estas nebulosas no pueden clasificarse como OFN, va que la forma-
cibén de cascarones y la principal fuente de excitacién dependen de
las estrellas WR. Lo cual sugiere una redefinicién de los tipos
propuestos por Lozinskaya o una adicidén a la clasificacién pro=-
puesta por Chu, ya que como se discutid en el capitulo IV ésta no

contempla el caso de nebulosas asociadas a mds de una estrella WR.

Uno de 1l1os problemas que se presentan al calcular los paré-
metros C y proviene de la estimacién de las masas de los casca-
rones, la cual parece estar subestimada, ya que no se estd consi-
derando la masa de hidrégeno neutro que contiene el cascarén.
De las definiciones de los pardmetros I y © se observa que si 1las
masas de las nebulosas fueran 10Q veces mayores que las presen-
tadas en las tablas 5.3 y 5.4 entonces se obtendrian valores
consistentes con el modelo de Weaver et al. (1977).

Otro de 1los problemas consiste en la determinacibén de 1la
pérdida de masa, la cudl tiene errores como se discutié en el
capitulo II. Si el error fuera del 3.5% en la determinacibén de 1la

pérdida de masa, los valores de los parémetros correspondientes al
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modelo de Weaver se reducirian nuevamente a los predichos por
Steigman.

Si contemplamos la evolucibén de una burbuja en general, 1la
aparente consistencia entre los datos observacionales de WRN's y
los predichos por el modelo de Steigman et al. (1975) indican que
las burbujas formadas por viento pasan la mayor parte de su vida

en la etapa de conservacidén de momento.

Se encontrdé que SG 154 y Of #23 tienen velocidades de expan-
sién mayores a la del sonido.

Parece ser que Of #23 es un cascardn en expansidn, pero des-—
gracladamente las fotografias tomadas no muestran completa 1la
regién (el campo es de 9'). Como no se pudo medir el tamaifo
angular no podemos estimar 1a densidad, es necesario observar este
objeto en un campo mayor para determinar su tamafio y morfologia.
Este objeto no ha sido estudiado hasta ahora, El1 interferograma
muestra detalles de alta velocidad, y parece ser que la nebulosa
estd asociada a una sola estrella Of por lo gue su estudioc permi-
tiria apreciar mejor la interaccidn de una estrella tipo Of con el
medio interestelar., Estas caracteristicas indican gque debe hacerse
un estudio mds extenso de este objeto.

.L.a nebulosa SG 154 es un objeto complejo del cual se deberan
tomar més interferogramas para mejorar las medidas de la velocidad
de expansidén y poder obtener su distancia cinemé&tica.

Referente a SG 196 en la tabla 5.1 observamos que la distancia
cinemdtica de la nebulosa concuerda con la distancia fotométrica
de 1la estrella excitadora HD 193514 por lo que se puede concluir
la asociacidén de la estrella con la nebulosa. Sin embargo, de los
interferogramas no se puede asegurar que se trate de un cascarén
en expansidn ya que no se aprecian velocidades de expansibn signi-
ficativas. Para poder determinar la naturaleza del objeto, serian

necesarios otro tipo de estudios.
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APENDICE I

CALCULO DE DENSIDADES ELECTRONICAS Y
DE MASAS DE LAS NEBULOSAS.

f Para poder completar 1la tabla 4.2 de datos se
obtener las masas de las nebulosas,

necesitaban

para calcularlas era necesario
conocer las densidades electrdbénicas, por 1o cudl se siguibé el
siguiente procedimiento de cuatro pasos para obtener las masas de
las nebulosas:

1.~ Del catalogo de Shain y Gaze (1955} se obtienen las magni-

tudes/€farcd® en Ho de las nebulosas. Estas magnitudes tienen un

error de + 0.5 mag. pues estdn estimadas visualmente.

2.— Basandonos en el articulo de Ishida y Kawajiri (1970) en

el gque definen una nueva magnitud E (de un analisis de fotogra-

fias en Ha), Esta magnitud E se relaciona con el sistema UVBE como
lo indica la relacidn:

E=V-0¢C, X(B~-V) +C, (A1.1)

"con C, y C, constantes numéricas. C, tiene los valores:

.6 para estrellas azules
.7 para estrellas rojas
.66 para estrellas tipo solar

si la estrella estd enrojecida se determina C, como:
C, = Ey-pg Egsy= 0.61

Para calecular C, obtienen la magnitud E del sol mediante la
relacidbn:

Ee = Vo + 2.5 log(AX/AN) + 2.5 log(F /FQ
-25.46

i
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y sustituyendo los valores en la relacidén (1) obtienen que
C, = 1.81
El flujo de energia esté daéo en general como:
H =‘Al x F

donde A Aes el ancho medio del! filtro empleado y F es el brillo
superficial a longitud de onda A, de donde se obtiene gque el flujo

de energia para la magnitud E estd dado por:
log H= -5.49 - E/2.5 (Al1.2)

En resumen se obtiene el flujo en Ho a partir de 1la magnitud
dada por Shain y Gaze, lo cuidl es pdsible ya que la magnitud E de
Ishida 'y Kawajiri es equivalente a la Shain y Gaze debido a gque

los filtros empleados tienen anchos equivalentes similares.

3.- Del 1libro "Astrophysics of Gaseous Nebula" cuyo autor es
D. E. Osterbrock (1974) Cap. 4 vemos que la férmula que relaciona
el flujo de energia a la longitud de onda de la linea Hg con 1la

densidad es:

Np Ne r’ e ayg h vup
3 D7, (A1.3)

Hyg

donde r es el tamaifio lineal (r =4D), ¢ es el tamafio angular, D la
distancia y oyges e1 coeficiente de recombinacién efectivo defi-
nido por:

No Ne ogg = 4 7 Jp/'h vppye

donde: Ny es la densidad de é&romos ionizados, Ne la densidad elec-

trbénica, Jnt es la probabilidad de transicidén entre los niveles n vy
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n' ¥y Vg, la frecuencia del fotén emitido por la tramsicidn.

Para encontrar el flujo de energia en Hx buscamos 1a relacidn
entre el coeficiente de emisidén de la linea Ho y HB para la
temperatura tipica de las regiones que nos interesan (10" °xX), 1a
cudl esta. dada en la tabla 4.2 de Osterbrock (1974):

Jpa /Iup= 2-87

sustituyendo encontramos la relacién entre el flujo de energia en
Ho y HB que es:
Hyg= Hua/ 2-87
y por lo tanto obtenemos que el flujo para Ha es:
Hye = 2-87 Ny Ne r, e ayghvgg/ 37 D’
donde e es el factor de llenado, como N§=Ne podemos escribir:

Hyy = (2.87/37) h Vyplyg (Ne” e D $°) ergs §ecm’
sustituyendo el flujo, <xHB=3.o3x101"cm’,\)Hﬁ=6.17x101“51 y h obtene-
mos una relacibdn entre la densidad electrénica y la magnitud del
objeto en Ha:

3 19 -E/ 2 3
Nerms = 8.57 x 10°°10 25 /e D ¢ 1/ecm (Al.4)
escribiéndola en unidades usuales tememos:
-5
Negds = 28-.57 10 7%/ e D ¢ (em®)’ (AL.5)
con D en pc, E en mag. y ¢ en radianes.
Con la férmula (Al.5) y 1la férmula (Al.2) podemos, a partir de

la magnitud en H dada por Shain y Gaze, obtener la densidad

electrénica rms.
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4.- Para regiones HII con forma de cascarbn esférico de espe-—
sor AR se puede establecer una relacibén entre la masa del mismo vy
la densidad electrdbénica rms (Rosado 1986):

Mg = .36 NegneR® (AR/R)Y' Mo (A1.6)
con AR/R el factor de llenado. '

El factor de llenado se puede conocer si tenemos la velocidad
de expansién del objeto:

LA
AR/R =1/3 (1 + V.*/ C'T°

donde CS es la velocidad del sonido en el medio y V5 la velocidad
de expansidn del casacarén. Para el caso de las burbujas formadas

por vientos V_2Cg y se puede establecer un limite inferior para el
factor de llenado cuando V_=Cg, es decir:
AR/R = 1/6.
Escribimos la ecuacién para la masa del cascardn como:
M_o< 4147 NepmR® Mo (A1.7)
Entonces podemos encontrar un limite inferior para la masa del
cascaron gi conocemos la densidad electrdnica mediante la ecuacidn

(Al.7). Si conocemos la velocidad de expansidén de la burbuja se

conoceré el factor de llenado y por consiguiente la masa.




APENDICE I1

CORRECCION DE VELOCIDADES AL SOL Y AL LSR.

A) Correccibn al sol.

Para corregir ! una velocidad radial por el movimiento de 1la
tierra (velocidad al sol) suponemos que debido al movimiento en su

érbita la tierra tdiene una velocidad descrita por la relacidn

donde 1,m y n son los cosenos directores del objeto que se observa
Yy x',y'
referencia del sol. ©S5i tomamos un sistema ecliptico entonces z'=0
y podemos escribir a 1 y m como:

y z' las velocidades de la tierra relativas al marco de

1 = cosB cosh = cos@ cos §

a8
I

cosB senA = senda cos 8 cos€ + sen$ sen€e€

donde € es la oblicuidad de la 6rbita terrestre.

Finalmente podemos escribir la velocidad relativa al sol como:
V = Vg + vy

los valores de x' y y' se encuentran haciendo la correccidn por 1la

fecha de observacidn. Las correcciones se detallan en el articulo
de Herrick (1934,1936).
B) Correccidn al LSR.

El1 "Local Standard of Rest” (LSR) es el punto de la vecindad
solar que posee un movimiento igual al promedio de los movimientoes -
estelares en la vacindad solar.
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Respecto al LSR el sol se mueve con una velocidad de 19.5 km/s
hacia un punto, llamado Apex el cudl tiene coordenadas A=lg‘1‘55“,
D=30°. )

‘Para corregir una velocidad radial por el movimiento del sol

~(velocidad al LSRK), se considera la geometria mostrada en 1la

figura A2.1, en la que se aprecia que la velocidad estd dada por
la expresidn (Mihalas 1968)

WLsr=Vr + Vx (A2.1)
con

Vx =V, ( sena senD + senA cosD sena coss8)
sustituyendo V, y las coordemadas del Apex obtenemos:

Visr=Vy - 19.1 (.866 cosa + cosd sena) (A2.2)

Aplicando 1las correciones y la ecuacidn A.2 a un objeto con

coordenadas ooy § se obtiene la velocidad radial del mismo relati-
~va al LSR.

Polo Norte Celestial

Figura A2.1.- Relacién
entre las posiciones y ve-
locidades de una estrella
y el sol.
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