NG EF UNIVERSIDAD  NACIONAL _AUTONOMA DE _MEXIEO

FACULTAD DE CIENCIAS

El Espectro Bonﬁnun de la Nebulosa M8

TESIS COR
FALLA TE ORIGEN

I § I §

QUE PARA OBTENER EL TITULO DE:

F I S 1 € 0

4 R E S E N T A

Leonardo  Javier  Sénchez  Peniche

MEXICO, D. F. 1990



pr—

%‘g Universidad Nacional
:‘\-A

2%  Auténoma de México
UNAM

UNAM — Direccién General de Bibliotecas Tesis
Digitales Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADOS © PROHIBIDA
SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta
protegido por la Ley Federal del Derecho de
Autor (LFDA) de los Estados Unidos
Mexicanos (México).

El uso de imégenes, fragmentos de videos, y
demas material que sea objeto de proteccion
de los derechos de autor, sera exclusivamente
para fines educativos e informativos y debera
citar la fuente donde la obtuvo mencionando el
autor o autores. Cualquier uso distinto como el
lucro, reproduccién, edicion o modificacion,
sera perseguido y sancionado por el respectivo
titular de los Derechos de Autor.



INDICE

INTRODUCCION
CaPITLLO 1: PROCESOS DE EMISION DE CONTINUO EN REGIONES Hil

Introduccién

a)

b)

c)

d)

e)

f)

Regiones HII
Procesos fisicos en las nebulosas
Fuentes de emisién de continuo
en regiones HII
Radiacién libre-libre (Bremsstrahlung térmico)
Continuos de recombinacién de dtomos de H{ y He
en la reglén optica del espectro
Emisién de dos fotones del hidrégene en la
transicién 2% — 1%
Emisiéon de dos fotones del hello en 1a
transiclon 2's — 1's
Dispersion Thomson por electrones libres
fuz dispersada por el polvo dentro de

regiones HIT

12

17

Y
&



CaPimo ll:  OBSERVACIONES

a} Descripcién de las observaciones de M8
(Hourglass)

b) Brillo del clelo y estrellas déblles en el campo
de la rendija

c) Extincién  interestelar y correccién por
enrojecimiento

d) Intensidades de las lineas observadas

e} Emisién continua en varlos puntos de

M8 (Hourglass)

CapitiLo 1ll:  DETERMINACION DE LAS COMDICIONES FISICAS
NEBULOSA Y DEL CONTINUO DEBIDO AL POLVO

a) Calculo de las' densidades y temperaturas
electrénicas a partir de lineas prohibidas
Densidades electrénlicas
Temperaturas electrénlicas

b) Calculo de la temperatura elestrénica a partir

de la discontinuidad de EBalmer

¢) Fracclién del continuo debida a polvo

1) Diferencia entre el contiruo observado
y el contlinuo atémico calculado

1) Lineas de absorcitn estelares en
el espectro contimo

111} Posible banda difuss en A4430A

28

39

42

45

a7

EN

49

52

55

61

77

83

LA



CAPITLLO IY:  COCIENTE GAS-A-POLVO Y LUZ DISPERSADA COMO FUNCION
' OF LA LONGITUD DE ONDA

a) Cociente gas-a-polvo 86
1) Densidad electronica promedio N (rms) 90

i1) Densidad N'(FL) y factor de llenado

constante 94

b) Luz dispersada como funcién de la longitud

de onda 98

CONCLUSIONES 104

REFERENCIAS ‘ . E 109



INTRODUCCION

Un tema de estudlo importante en la fisica del medlo
interestelar es el de la formaciém y destruccién del polvo
coésmico. La presencla de granos de polvo dentro de reglones HII, y
su estudlo, que puede recallzarse Interpretando los resultados de
observaciones de luz dispersada dentro dec estas regiones, nos
proporcliona informaclén observacional que restringe las teorias

sobre formacién y destruccién de los granos de polvo.

En esta tesis nos limitaremos a estudiar las cordiclones
fislcas de una reglén HI1 en particular, estableciendo la
presencia de granos de polve dentiro de ésta, slendo ei propdsite
bislco de esta tesis: entender los procesos de emlsion de continuo
en las nebulosas gaseosas y en particular estudiar el continuo de
luz dispersada por polvo en la regién 6ptica del espectro de la
parte mis brillante de la Nebulosa M8, cenocida como la liebulosa

del Reloj de Arena o Hourglass.




En el Capitulo I se hace una revislén de los princlpales
procesos de emlsién de continuo en las reglones HII y se calcula

teéricamente la contribucién de cada uno de estos procesos.

En el Capitulo II se presentan observaclones con
espectrofotumetria fotoeléctrica de la Nebulosa Hourglass. Las
intensidades de las princlpales lineas observadas asf como 1la
enigién continua son corregidas por enrojecimiento para su
posterior an&iisis. En este capitulo se  Incluyen: flguras
representativas de los espectros obtenldos, donde se aprecia 1la
gran calidad de los mismos, y tablas con las intensidades de las

lineas en emisién asi como del contlinuo.

En el Capitulo IIl se determlnan las condiciones fisicas de
Ia Nebulosa. Las mediciones fotoeléctricas de las lineas de
emision de reglones HII nos permiten conocer algunos de sus
par&metros fislcos como son: densidad y temperatura. A partir de
la luz dispersada se calcula la fraccién del continuo debida a
polvo. La presencla de este polvo es confirmada medlante la
deteccién de lineas de absorcién en el espectro continuo y la

posible banda difusa en A4430A.

En el Caplitulo IV se calcula el coclente gas-a-poivo y la
vartacién de la Juz dispersada como funcién de la longitud de
onda.

Fi‘nalmente, los resultados mis Importantes se presentan en

las Conclusiones.

11



CAPITULD |
PROCESOS DE EMISION DE CONTINUO EN REGIONES Hi

Introduccion

Regiones H I

Las nebulosas difusas o reglones H 11 son regiones en las
cuales el gas interestelar est4 siendo lonizado por estrellas
tipo-0 o tipo-B temprano de Poblacién I. En general, en estas
regiones existen varias estrellas jonizadoras, que pueden ser
estrellas multiples o estrellas pertenecientes a un cumulo
ablerto, del cual las m&s calientes constituyen 1a fuente
princlpal de radlacién lonizante. Estas estrellas calientes, y por
lo tanto muy luminosas, son estrellas Jovenes formadas a partir
del .polvo y gas Interestelares que constituyen la nebulosa ahora
fonizada e iluminada por estas "nuevas" estrellas.

lLas temperaturas de cstas estrellas estén en el intervalo que
va de 3210 K < T, < 5¢10' °K. En toda la nebulosa, constitulda
principalmente por hidrégeno y hello, el hidrégens esta lonizado
en su totalidad, el hello, que es del orden de dlez veces menos
abundante que el hidrégeno, se encuentra una vez lonizado y los
otros elementos, que son mucho menos abundantes, estéan una o dos
veces lonizados.

Las densidades tipicas en las partes ionizadas de la nebulosa
son del orden de 10 o 10° cmﬂ. alcanzando valores de 10° ca™ o
m4s en algunas reglones de mayor condensacién. En algunas

nebulosas existen condensaclones neutras muy densas distribuldas a



través del volumen lonizado. E)l gas callente, ionizado, tlende a
expandirse hacla el gas neutro, frio, dlsminuyendo as{ la densidad
de la nebulosa ionizada, aumentando el volumen lonizado y creando
los llamados “frentes de ionizacién”.

Estas "regiones H II", llamadas asi ya que en su mayor parte
estdn constituldas por H', poseen un espectro de emisién
caracteristico en el cual slempre estin presentes y son muy
intensas las 1lineas de recombinacién del H I y las lineas
excltadas collsionalmente del [NII] y del (OII]. Las intensidades
de las lineas del [OIII]) y del [NIII] varian mucho y dependen de

las temperaturas de las estrellas lonizadoras.

Procesos Fislcos en las Nebulesas

La fuente de energia que permite radlar a las nebulosas es
cas! slempre la radlaclén ultravicleta de las estrellas embeblidas
o cercanas a la nebulosa. Estas estrellas, llamadas "fonizadoras”,
cuya temperatura superficlal es mayor a los ax10* x producen la
cantldad suficliente de fotones ultravioleta los cuales transfieren
energia a la nebulosa por fotolonizacién. En las reglones H 1] el
hidrogeno es el elemento mis abundante por lo que 1a principal
ganancia de energia se dad en la-fotolonizaclén de éste. Asi,
fotones con una energia mayor a 13.6 eV, e] potencial de
fonlzaclén del H°, son absorbidos y el exceso de ecnergia de cada
fotén absorbido en relaclén al potenclal de lontzacién aparece
como cnergla cinética del recientemente liberado fotoelecirén. Las
colisiones entre electrones, y entre lones y electrones,

distribuyen la energia y mantienen una distribuclén de velocldades



Maxwelllana con temperaturas que estan A entre
sx10° K < T < 2x10* 'K, en las nebulosas tipicas. Las collsiones
entre lones y electrones térmicos excitan algunes niveles de baja
energia de los Jlones. Las probabilidades de transiciones
radtativas de estos niveles excltados son pequefias, pero a las
densidades lo suficientemente bajas (N < 10 0™ de  las
nebulosas tipicas, la desexcitaclén colisjonal es menos probable;
asi, casl cada excitacién lleva a la emisién de un fotén, por lo
que la nebulosa emite un espectro caracteristico de lineas
"prehibidas”,

Los electrones térmicos son recapturados por los iones, y el
'grado de lonizaclén en cada punto de la nebulosa estd dado por el
equilibrio entre !'ot.olonl;aclén y recombipacién,

En el proceso de recomblnaclén, las recapturas pueden ocurrir
directamente al nivel base o a niveles exclitados. En el primer
caso el fotén producido es capaz de lonizar otro 4tomo de
hidrégeno, por lo que se conslderaré que el primero es absorbido
en la veclndad de donde se produ)-. En el caso de recombinaciones
a niveles excitados, los Atemcs o lones asi formados decaen a
nlveles con menor energia, y flnaleente al estado base, por medio
de trunslclone.s radiativas. En este proceso se emlten los fotones
con energias bien determinadas (cusntizados) que forman las lineas
caracteristicas de los espectros atémicos: en las regiones H Il se
observan los espectres de lineas <el! H I, por ejemplo las series
de Balmer y de Paschen. Tamblén s observa el espectro mids débil
de He 1 producide por la recombiracién de electrones con helio una
vez lonizado, y lineas aun mis 4ébiles debidas a recombinacién de

elementos mis pesados, como el oxigeno, nilrégeno y carbono.



Fuentes de cmisién de continuo en regiones H 11

Ademis del espectro discreto de 1lineas de emisidn, las
regiones HII emlten radlaclién continua en la regién 6ptica. Esta
radlacién surge principalmente de los sigulentes procesos {los

cuales son explicados con detalle posteriormente) :

1) transiciones libre-libre de electrones en campos

coulomblanos principalmente de los iones de H y He.

11) transiclones libre-ligado
- recomblnacién de electrones con lones H', (lo que da
como resultado &tomos de H' en el estado base o en
estados excitados, ocurriendo en este udltimo caso la
subsecuente emisién por decalmlento en cascada).
~ recombinaclén de electrones con lones He', (lo que

dé como resultado dtomos de He® en estados excitados).

111) emisién de dos fotones producida por &tomos de H® que

decaen del nivel metaestable 225” via un estado

2’

virtual p, al nivel IZS.

iv) emisién de dos fotones producida por atomos de He® que

decaen del nivel 2'S al nivel 1's.

Se ha demostrado que otros mecanismos de emislén de continuo

no son tan importantes para ser considerados en la reglén éptica



del espectro {Brown y Mathews 1970). -

Como se mencloné anterlormente, los procesos de
recombinacién (transiciones libre-ligado) llevan a la emlslén de
un continuo de radiacién débil., Dado que el hidrégeno es e}
elemento mas abundante, el continuo HI emitido por recoabinaciones
de protones con electrones, es el mas intenso. El continuo Hell
emitido por hello también puede ser slgnificativo si el helio se
encuenira en su mayor parte doblemente ionizado, pero el continuo
de Hel es siempre mas débil, al igual que el continuo emitido por
elerentos mds pesados que puede ser un factor de 10> a 10" veces
més débil, ya que las abundancias relatlvas son X03<g:—2‘1. donde
Nt es la densidad {em™>) de hidrégeno y Nix3 es la densidad de

elementos mas pesados que el hello.

En la regién éptica del espectro, el continuc libre-1ligado
domina sobre los otros continuos, pero en las reglones del
infrarrojo y de radlofrecuenclas, el continuo libre-1ibre adqulere

mayor importancia {e.g. Osterbrock 1989, Spitzer 1978).

Ademé&s de las lineas intensas y de) espectro continuo debidos
a procesos atémicos, muchas nebulosas presentan un especiro
continuo debido a luz estelar dispersada por granos de polvo

dentro de estas reglones.

A continuacién en este capitulo se discuten los distintos
procesos de emlslén de continuo asi como su Importancia relativa

en la reglén éptica del espectro.



a) Radiacién libre-)ibre {Bremsstrahlung térmico},

La emisién en el continuo por transiclones libre-llbre surge
de la interaccitn coulomblana electrones-icnes. Un electrén es
acelerado al pasar por la vecindad de un 36n y puede camblar su
estado emitiendo un folén no-cuantizado que cospense el camblo
total de energia del sistema. A este proceso se le llama enisién
libre~libre (free-free o Bremsstrahlung). La pérdida de cnergia
por radlaci6n dependc de la energla del par que colisiona, ademas
de otres parametros. De acuerdo con la teorfa clasica, en un
encuentro de este tipo, un electrtn emite un sbélo pulse
electromagnético, sin oscilaclones en E {vector eléctricol. El
especiro de Fourier de este pulso es independiente de la
frecuenclia para frecucncias bajas. En consecuencia, el coeflciente
de emisién Jw {ver formula 1.1}, que dé& la energld radlada por
unidsd de voldmen, de tiempo, de frecuencla y de #&nguio sélido,
para esle pracesoc es cas! independiente de l}a frecuencla a
excepcién del corte exponenclal que resulta de la distribucidn
Maxwelllana de energia en un plasma a temperatura T.

También es posible que se presente el proceso inverss al de
emision: la absorcién 1ilbre~libre. Al pasar cerca de un 16n
pesitivo el clectron puede tomar energia del campo de radlaciéon y
por lo tanto aumentar su cnergia cinétlca. El coeficlentie de
absorcién  libre-libre kw puede calcularse a partir de J%
considerando que eh equliibrio termodinimlcs Ja Ley de Kirchhoff,
5. =k B (T), es wvallda. Sin embargo en las condiclones de

wov v
denslidad y temperaturas nebulares y para )a region 6ptica del



espectro, el proceso de absorcién 1libre-libre es bpticamnete
delgado, por lo que s6lo se consldera el proceso de emisién (e.g.
Osterbrock 1989, Scheffler y Elsisser 1987).

La explicacién detallada de el proceso de emlsién libre-libre
requiere de un tratamiento cuintico, ya que se pueden producir
fotones de energia comparable a la de la particula que emite. Sin
embargo, un tratamlento cldsico se Justifica y las (férmulas
obtenidas tienen una dependencia funclonal correcta que sSlo en
algunos casos se tlene que corregir por medlio del factor de Gaunt
cudntico. EJ factor de Gaunt es upa funclén de la energia del
electrén y de la frecuencia de emlsién y en genecral es del orden
de la unidad.

En terminos generales, los cpex‘ic'lentes de calsidén se
calculan determinando qué interacciones er;tre los cuerpos emiscres
emiten cuanta energia por unldad de tlempo, de volimen, de
frecuencia y de Angulo sdlido.

La fbérmula usual de jvu para transiclones libre-libre de
electrones Interactuands con fones positives de carga 2Z

{principaimente H', fe", v He'’ en el caso de las nebulosas) es:

12
52 4 nhv
1 32 2% 'h o
J ® e NN exp(~hw/kT) g (T,Z,v), (1.1)
v 4K ve 423 [ WT ] (X8

asf,

~2

39,2, ~1/2 -1 -t -1
3= S Ax10 TZHN T exp( hv/kT)g” {erg cm s 'ster Hz '},

donde N' y H' son las densldades de {ones y de electrones

respectivamente, huo = I = 13.6 eV es el potencial de lonizacién



del ftomo de hldrégeno en el estado base, T es la temperatura
electrénica, m es la masa del electrédn, h y k son las constantes
de Planck y de Boltzmann respectivamente y g, es el factor de
Gaunt para este proceso.

El factor exponencial tiene por efecto gque a tewmperaturas
tiplcas de regiones H1I, T = IO"K. la enisién ocurra baslcamente
en radiofrecuenclas (hv/kTe 1) (Sheffler y Elsksser 1987), Sin
embargo en los cAlculos del continuo realizados méAs adelante en

esta tesis se incluye el coeficiente de emisidn libre-libre.

b) Continuos de recombipacion de 4tomos de H v He en la regién

Sptica de] espectro,

Ademds de lineas radiadas en transiclones ligado-ligado, los
procesos de recombinacién pueden emitir radiacién continua débil
en transiciones libre-ligado. Dado que el hidrégenoc es el elemento
mis abundante, el continuo HI, emitido en la recombinacién de
protones con electrones, es el mas fuerte en la regién del visual,
(el continuo del Hell puede ser lmportante, pero sélo en caso gue
el He esté doblesmente jonizado, lo que no ocurre en regiones HII
tipicas), ademis se tiene el continuo de Hel pero éste siempre es
mis débil.

El continuo kibre-ligado del HI a frecuencias v surge de las
recombinaciones de clectrones libres con velocidades v a nlveles

del H con numero cudntico principal n z n', donde

L

by = —— nv® + X 11.2)

£
=



hve

n?

he Xn, = (1.3)

slendo n' el nivel de menor energia dque contribuye a la
frecuencia v.

El coeficlente de emislén del HI (por unidad de frecuencia
por unidad de 4&ngulo sbélido por unldad de tlempo por unlidad de

volimen) esta dado por:

«© n-1
. 1 . dv
JV(H) = s NPN' Z z Vd'u_(H VIF(v)he i (1.4)
n=n’ L=0

donde f(v) es la funcién de distribucién de velocldades de

Maxwell-Boltzmann para los electrones.

Las secclones rectas de recombinacién an(H'.v) se calculan

por medio de la relacién de Milne:

a. (1.5)

donde W,y W, son los pesos estadisticos de los niveles en

cuestién y a,es la secclén recta de foltolonizaclén,

Por consiguiente s¢ puede escribir el coeficlente de emisidn
anj (H)
v

continua, 1V"(H) = -wwW—+ 2 una frecuencia v debldo a
p e

recombinaciones al n-écimo nivel excltado del H® (o del He') como:



2 P i 3 ~hVART
rvn(H) = [—;‘] 3 s 2n%h{by) a, {H)e , (1.6)
c(mkT) "
221w
siendo T la temperatura electrénica, In = 3 el potencial de

fonizaclén del n-ésimo estado excitado y avn(H) la seccién recta
de fotolonizacibn para este estado.

Ademds de esta radlacién de recombimacién, una distribucién
‘Haxweluana de electrones acelerados en colisiones coulombianas
con lones de H', He' y He'” emite un espectro de emisidn
libre-libre cuyo caeficlente de emisién estd dado por la férmula
{1.1), por lo que para el H s¢ tlene que

Any _
7, H) = "_bTT:L (erg cn® s™° Hz™'). €1.7)

p e

Asi el coeflciente totai de emisidn para el contlnuo de

recombinacién del HI {incluyendn contribuciones libre-libre) es:

{
JV(HI) il 4 “P N. 1v(ll} (1.8)
con
-
7, (LT} =g (HTI Z MUY (1.9)

n=n'

Andlogamente las contribucicnes al continuo por Hel (las de
Hell no se consideran deblds a que no hay He'' en regiones HII

tipicas) se pueden incluir en el coeficlente de emisidn:

10



4
an

3, (tel) = Ny N, 7, (e, T). (1.10)
Por lo que para una abundancla tiplca de  He de
aproximadamente 10% de la de H, si el He se encuentra en su mayor

parte una vez lonizado, la contribuclén al continuo serd de tan

s6lo un 10% de la contribucién del H.

En la Tabla 1.1 se presentan los valores Interpolados
linealmente en el plano (log 7,v) de 1V(H.T) y de 7v(He'.T) en el
Caso B, nebulosa delimitada por lonizaclién, para el limite de baja
densidad (Ne — 0) y una temperatura electrénica T = 8,000 °K.
Estos valores se calcularon a pariir de los obtenldos por Brown y

Mathews (1970).

TABLA 1.1

Coeficlentes de emisién de contiruo HI y Hel®

AA) v(10'%Hz) 7, ) 7, (e’
3500 8.571 27.64 5.70
3620 8.287 32.59 6.A7
3930 7.634 1.4 1.51
4200 7.143 1.88 2,12
4510 6.652 2.50 2.97
4800 6,250 ERY) 3.83
5700 S.263 5.66 7.14
6400 4. 688 7.88 9.54
. ~40 3 -1 -1

Enlo‘ erg ca 8 Hz

n



¢) Enisién de dos fotones del H en la transicién 2% — 3%s.

Otra fuente Importante de emisién de continuo en las
nebulosas es el decalmiento en dos fotones del nivel 2°5 al nivel
135 del K° (e.5. Breit y Teller 1940; Spitzer y Greenstein 195§,
Shapiro y Breit 1959). Este decaimlento se dA, por reglas de
seleccién de paridad, mediante la creaclén de un nivel virtual p
cuya energia estd entre los niveles 225 y IZS. Es decir se produce
la transiclén 2’5-—»——»:’5. en la que se emiten 2 folones con
energlas bien definidas,

El nivel 2% es poblade por recombinaclones directas vy
decalmientos en cascada que siguen de recomblnaciones a niveles
mids energéticos. La probabilidad de transicién para este

~ decaimlento en dos fotones es Azz.'la‘ = 8,23 s, y la suma de
las energias de los dos fotones debe cumplir que hv'+hv* = hv,2 -
hv(la) = —-hv = 10.2 eV. La distribucién de probabllidad de jos
dos fotones es simétrica con respecto a la frecuencla

L]

15 -1
—;—v“-l.ZZhlU s,

la cual corresponde a una longitud de onda

A=243t A,

El coeficiente de emisién del continuo de dos fotones se

puede escribir como (e.g. Brown y Mathews 1970):

1
JV(H.Zq) * I sz“ A2 .2 2hyP(y), (1.11)

3 TR )

donde y-—s- y. Ply)dy es 1la probabilidad normalizada por
12

decaimlento de que un folbén sea emitido en el intervalo de

12



frecuencias y,a (y#dy)vlz.

Para expresar este coeficiente de emisién de continuo de dos
fotones en términos de las densidades de protones y electrones, es
necesario calcular la poblacién en equillbrio del nivel 225. sz-.
en términos de estas cantidades. En nebulosas con densidad
suficlentemente pequefia, el tUnlco mecanismo de despoblacién del
nivel 275 es por decaimlento en dos fotones y el equilibrio esté
dado por:

(1.12)

of  .© -
NPN-aZZéH 1) = N2 Azz"lz..

donde ue;(H'.T) es el coeficlente de recomblnacién efectiva para
2's

poblar el nivel 225 ya sea por recombinaclones directas o por
recomblinaclones a nivcles mads  energéticos seguldas por
decaimientos en cascada al nivel ZZS.

Sin embargo, para densidades finltas, collslones con protones
y electrones pueden cambiar el momento angular de los dtomos de H
llevindolos del nivel 2°5 al nivel 2°P el cual puede ser
desexcitado por medio de una transiclén peraitida (Ly « de
10.2 ¢V) al nlvel 1%5. Para estos efectos las collsiones con
protones son mds eflcicntes que las collsiones con electrones;
tomando en cuenta procesos colisionales la poblacién del nivel 2%

esta dada por:
of o P -
NDN.a 2(H ,T) = Nza' {Azz-‘ 20t Ngq *+ Nqg 2 } (1.13)

2 2
2"s l’221,29 '2-.2;:

De los valores para las tasas de translclones colisionales
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frecuenclas o, 2 (y*dy)vlz.

Para expresar este coeflciente de emisién de continuo de dos
fotones en términos de las densidades de protones y electrones, es
necesarlo calcular la poblaclén en equilibrio del nivel ZZS. sz.,
en térainos de estas cantidades. En nebulosas con densidad
suficientemente pequefia, el Unlco mecanismo de despoblacién del
nivel 225 es por decalmlento en dos fotones y el equilibrio estéd
dado por:

of ;.0
NN B, T) =tz A . (1.12)

2 2
225 28,18

donde a’;(ﬂ'.T) es el coeflciente de recombinacién efectiva para
2s

poblar el nlvel 2% ya sea por recombinaclones directas o por
recombinaciones a niveles -mis energéticos seguidas por
decalmientos en cascada al nivel 2°S.

Sin embargo, para densidades {initas, collslones con protones
y electrones pueden camblar el momento angular de los Atomos de H
llevandolos del nivel 225 al nivel 2% el cual puede ser
desexcitado por medio de wuna transicién permitida (Ly a de
10.2 eV) al nivel 1°S. Para estos efectos las colislones con
protones son mas eficlentes que las colisiones con electrones;
tomando en cuenta procesos colisionales la poblacién del nivel 225

esta dada por:
;. ,° - p ]
HPN'u Z(H T sz. [Azz."z. + Npq 2 2"t Hq 2 2 } (1.13)

.
28 20,2p 2s,2p

De los valores para las tasas de transicliones colislonales
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por Atomo en el nivel 2% (e.g. Osterbrock 1989) se tiene que a
T = 10,000°K el total est4 dado por:

q =q° +q%, , =5.031e0" e’ {1.18)

2 2 2 2
2%,2p 29,2p 2°s,2p

Tomando este valor se puede calcular la densidad critica a
partir de la cual la desexcitacién collsional del nivel 23S se
vuelve mas Importante que el decaimiento en dos fotones, Esta
densidad resulta ser del orden de lo‘cm-:‘.

Asy, para densldades Np>10‘cm—3 se debe usar la ecuacién
(1.13) en vez de (1.12). En esta tesls conslderamos el caso de
baja densldad 1.e. pr Ngc 10'cn™ por lo que el coeficlente de

enisién estaria dado por:

1
J,(H,2q) = — NN 7, (H,2q), {1.15)
con
_ & e
1V(H.Zq) = azz;H T g, (1.16)

Tomando el valor a':(H°.T=8.000°K) = 9.80x107'" ca’s™’ para

25

el coeficlente de recombinacién efectiva y conociendo g, Qque es
la distribucién espectral para la emisién de dos fotones en erg
Hz". Brown y Mathews (1970) obtuvieron valores caracteristicos de
7V(H.2q). Aqui, una vez mis, se hlcleron las Interpolacliones
lineales para g, v 1V(H.2q). en el plano (Jog 7,v), que se

presentan en la Tabla 1.2.
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TABLA 1.2

Coeficlente de emisibébn de continuo de dos fotones del H

k) v(10'*Hz) s ¥, H,2q)"
3500 8.571 5.73 5.62
3620 8.287 5.49 5.38
3930 7.634 4.97 4.87
4200 7.143 4.56 4,47
4510 6.652 4.14 4.06
4800 6,250 3.73 3.66
5700 5.263 3.01 2.95
6400 4.688 2.55 2.50
‘I:n ln-n g Nz-‘. bl:n Io-‘o org c-J o-l H:_’.

Comparando estos valores con los de la Tabla 1.1 se puede ver
que este contlinuo es Importante en relaclén al continuo de HI, en
particular para longlitudes de onda mayores al limite de Balmer en

A3646A

En la Figura 1.1 se grafica la varlacién en funcién de la
frecuencia de los coeficlentes de emisién de continuo 1V(H').
1v(Hc"). 1v(I{e') y 7,(H2q) en el caso ~ de baja densidad

N ¢ 10 ca® y a una temperatura T = 10,000°K,

15



T=10000°K
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FIG. 1.1
Varlaclén en funcién de la frecuencla de los coeficlentes de
emisién de continue 1V(H°). 1V(He°). 1V(He‘) y 1V(H.Zq) en el caso
de baja densidad y a2 T= l0.000'K. (Tomada de Brown y Mathews 1970)
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d) .Emsién de dos fotones del He en la transielén 2'S—» 1'S.
En esta parte se conslderan otros continuos debidos al helio:

~El continuo de dos fotones debido al decaimlento del! nivel

metaestable 225“2 del He® es mucho menos intenso en el visible

que el continuo de dos fotones del H, ya que el plico del contlnuo

del He' esta en el ultravioleta lejano (20.4 eV) y la abundancia

N{He'")
i)

especial en las regliones HII. Por estas razones este continuo se

relativa es pequefia en la mayoria de las nebulosas y en

considera despreciable.

-El continuo de dos fotones debido al decaimiento del nivel

leo del He®, se calcula a contlnuaclén:

De las recombinaclones a nlveles exclitados del He, tres
cuartos son a tripletes y.un cuarto a singuletes. De todas las
capturas a estados singulete excltados del He, aproximadamente dos
terclos van a dar finalmente al nivel Z'P. mientras que un tercio
va a dar al 2's, As! tenemos que el coeficiente de recombinacitn
efectiva al nivel 2‘S° es:

] paafie’,T) (.17

1
2

con a‘He',T-lO.OOODK) = 27207 o’s? por 1o que

o 2.275x107 ea’s™, ' (1.18)
Z2s
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Se consldera que éste es el inico mecanismo de poblactén del
nivel 2's_ del He.

El principal mecanisxo de despoblacién del nivel 2's ‘es por
enisién de dos fotones (no-cuantizadog) con una preobabilidad

A = 51,3 s", sin embarge para densidades lo suficientemente
Ze,is

altas las colisiones con electrones pueden llevar a los Atomos del
nivet 2's principalmente al nivel 2'p. Para calcular la densidad
critica de desexcitacién colisional tenemos que la tasa de

excitaclones es {Berrington 1987)

~yn~6. 3 _~1 ~AEskT
5.64110 ch' s ¥ e. {1.19)

s ,-T———/.K ir

qlleaf) =

Para 1a transicién 2's-—a2'p: =1, 7, 18.1 y 45=0.602 eV.

A la temperatura caracteristica de 10,000°K se tlene que:
q(2'5—2'P) = 3,144107° en’s”} (1.20)

La densidad critica es justamente 1a denslidad electrénica

para la cual N.q B A loe.

N e Aa’-.t’- - 51.3

S — » 1.6x10" cn™. (1.21)
e q(2's—2'P)  3.14x10

Esta densidad es con mucho superior a la densidad promedio de
las regiones HIl por lo que se considerari que el Gnlco mecanismo
de despoblacién del nivel 2’5. del He® es Justamente 1a emisién de
doy fotones con probabilidad A = 51.3 st ¥ cuys suka de energlas

es hu!o hv2 - hv‘z = 20.6 eV,



Esta emisién tiene una distribucién de probabilidad similar a
la distribucién de la emislén de dos fotones del H: es simétrica
alrededor de la frecuencia —:);—t 2.49;:10ls Hz la cual corresponde
a una longitud de onda A=1208A. Por un razonamlento anilogo al
realizado por Brown y Mathews (1970) en el caso de la emisién de
dos fotones del H, el coefliciente para la emlslén de dos fotones

del He se p\icde expresar como:

7. (He,2q) = 2hPly)ya®™’ = g o™ erg cm® s Hz™h, (1.22)
v ’ Zl- 4 2‘-

Para estimar la importancia de esta contribucitn en la regién
del visual nos centramos en un intervalo de 1A en A=4800A lo que

corresponde a una frecuencia v=6.25x10 "1z y se normaliza

v
y= — = 0.13.
12

siendo el segundo término la

Se tiene que Plyldy = ~A%'%d_)'.

probabllidad normalizada por decaimlento para la obtencién de 'un
fotén en el Intervalo dy. Tomando los valores de A(y) de Drake et
al. (1969) y haciendo una interpolacién lineal, para y = 0.13 se

tiene que P(0.13) = 0,68 por lo que,
~27 -1
8, = 2hP(y)y = 1.17x10 erg Hz °, (1,23)
lehblendo as{

TV(He.Zq) = 2.66x10°%! “erg cms 'Hz! (1.24)

para una frecuencia v=6. 25x10' iz,
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Comparando con . los valores dados en la Tabla 1.2 se puede ver
que este continuo es un factor de 100 (tomando en cuenta la
abundancia del He relativa al H] menor que el continuo debido a la
emisién de dos fotones del H, Por esta razén en esta tesls

también se despreclard el continuo emitido por este proceso.

e) Dispergién de Thomson por electyones libres.

Cuando una onda electromagnética incide sobre una particula
cargada, en este caso sobre un electrén, agquella es dispersada en
una direccién que puede ser distinta a la direccién de incldencia.
Esta dispersién de la luz fuera del haz de luz incldente no afecta
su frecuencia, pero sif su polarizacién en funclién de la direcciédn
de dispersién.

Este proceso se conoce como dispersién de Thomson cuande las
cnergias implicadas son bajas y como dispersidén de Compton cuando
las energias son altas, pero los procesos basicamente son los
mlsmos. En el caso de dispersién de Thomson se cumple lo

sigulente:

a) La frecuencta de la radiacién no cambla al ser
dispersada

b)  La distribuclén angular de la luz dispersada no depende
de la frecuencia

¢) La seccldédn recta total de dispersién no depende de la
frecuencia. Para electrones es llamada seccion recta de

disperslon de Thomson e integrada sobre todo el angule
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sélido es:

2 2
o, = g" [_e_a ] « 6.65 x 10 %cn®, (»<10®° Hz). (1,25)
mc

d) g, es un factor (rnp/me)2 ~ 10% veces menor para protones

que para electrones

e) Para radiaclén no polarizada la seccién recta alcanza

valores miximos hacia adelante y haclia atras del rayo de
incidencia §.e. la mayor parte de la luz es dispersada a
lo largo de la direcci6én inlcial de movimlento de 1la
onda, o hacla atrds, en la direccién de la cual la onda
provenia.

La secclén recta para la dispersion de Thomson deja de ser
valida cuando la energia del fotén, hv, es cercana o mayor a la
energia en reposo de la particula mcz, esto es cuando v210°° Hz,
por lo que se deben tomar en cuenta los efectos cuadnticos. Para
ese Intervalo de energias se usa la férmula de Klein-Nishina.

En el caso de nebulosas o regiones HII, no se consideran los
efectos cudnticos ya que la longltud de onda de la radlaclén es
mayor que la longitud de onda de Compton del electrén, y se tienen
temperaturas lo suficlentemente bajas tales que la energia de los
fotones no es comparable a la energia de la masa en reposoc del_ )
clectrén, esto es, T « mek - 10'°°K. por lo que los efectos
relativistas pueden despreclarse y la secclédn recta de dispersion
es la seccién recta de de Thomson, 01"

Para calcular la fracclén de radlacl_()n que e¢s dispersada en

una configuracién hipotética de una nebulosa con simetria esférica

y densidad - electrénlca constante, se supone que la luz es
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dispersada por un sélo electrén antes de salir de la nebulosa y se
considera que es muy pequefia la probabllidad de que los electrones
que se encuentran en la direccién 00' (ver Fig 1.2) dispersen més

de una vez la luz que llegard al observador en O'.

F1G 1.2
Conftguracién hipotética de una nebulosa con simetria esfériea vy

densidad electrénica constante

Sr considera una nhube electrénleca con densldnd,N. constante,
1 luminada por una fuente S (estrella} y observada en 0', slendo r
1a iutancla proyectado al ohbservador en O°.

Supontendo que cada onda electromagnética que sale de S viaja
hnu diutancla | antes de ser dispersadn por los electrones y que,

despudn e esta disperslén llega a 0' sin ser dispersada por mis

1
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electrones, la intensidad XT detectada en O' debida a la
dispersién por los electrones libres que se encuentran en la linea
de visién serd proporcional a la profundidad o6ptica o espesor

éptico v, dado por:

t=rcNdx=2¢N/R2 -, (1.26)
.Ta T e L ]

donde se integra sobre toda la extensién ab en direccién de la
linea de visién. N‘ es la densidad de electrones libres, vy o, es
la secclién recta de dispersién de Thomson.

Para simplificar el célculo se integrard sélo en la linea de
visidén en direcciédn a la fuente de radiaciédn considerando que la
contribucién de cualquier linea ab serd menor que en la direccién
a la fuente, por lo que el cilculo de la radiacién dispersada por
electroncs serd una cota superior al valor promedio.

También se conslderard que la densidad electrdnica decac
significativamente a una distancia igual al radlo de la esfera de
Stromgren, y que la luz es dispersada lsotrépicamente una sola vez
por electrones, por lo que la nebulosa a primera aproximacién seré

dpticamente delgada o sea v ¢ 1, con
T = ZN.o'rR.. (1.27)
Asi, el flujo debido a dispersion electréonlica sera:

s, () = 18,00, - 29
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Donde T, es la profundidad 6ptica de la nebulosa y ésta no
depende de la longitud de onda , S, es el flujo estelar y S, es el

flujo dispersado respectivamente.

A continuacién se calcula T, en el caso tipico de una
nebulosa excitada por una estrella 06 (Mvn ~5.5, T= 40.000°K Yy
con una tasa de emisién de fotones lonlzantes, Q(H®), cuyo valor
es Log QH°) = 49.23, Osterbrock 1989).

El radio de 1la esfera de Strémgren R. para densidades
electrénicas tipicas de 1, 10, 102 y 10° particulas por centimetro
cibico se calcula a partir del balance entre fotcionizaciones y

recombinaciones de hidrégeno solamente, dentro de la regién HII:
Qi) =%R°~Na . (1.30)
s epB
con a = 3.5x10%en®s™ a T = 7,500°K, coeficiente total . de
recombinacién a todos los niveles n del atomo de hldrégeno menos
al nlvel n=1.

Considerando N: Np dentre de la esfera de Stromgren, se

tiene que:

20 «2/3
R. = 2.26x10 (N.) cm, (1.31)

y recordando gque ‘l‘T - 2x6.65x10-25N.R. se obtienen los -resultados

presentados en la Tabla 1.3,
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TABLA 1.3
Radios de Strémgen y profundidades épticas como funcién

de la densidad electrénica

N, (en™ R (10"%em) R (pc) T (1074
1 22.62 73.46 3.00
10 4,88 15.83 6.50
10° 1.05 3.41 13.86
107 0.22 0.73 10,08

De la tabla anterior se ve que en nhingin caso TT ©s mayor a
0.004, lo que implica que menos del 0.4% de la luz es dispersada
por los electrones. Asi, la aproximacién utilizada en las
ecuaciones 1.27, 1.28 y 1.29 es correcta ya que t « 1. Por lo que
se puede conclulr que la dispersiéon electrénica no es Vde

importancia para la emision de conptinuo en nebulosas gaseosas.

f) Luz dispersada por el polvo deptro de regiones HII

El hecho de que los granos de polvo existan en regiones ml
_puede ser un factor Importante para el calculo de la estructura de
fonizacién de una nebulosa gaseosa. Hasta antes de 1960 no se
consideraba la presencia del polvo en ncbulosas gaseosas pero
desputs de esta fecha, evidencias observacionales han demostrade

que el estudlo del polvo en las nebulosas y en particular en las |
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reglones HI! es importante para entender la evoluclén y las
condiciones fisicas de estas reglones. El polve ha sido detectado
porque absorbe, reemite y dispersa parte de la energia radlada por
las estrellas lonizadoras de la regién HII.

En muchas de estas reglones exlsten condensaciones pequefias
llamadas "glébulos™, que aparecen casi siempre completamente
obscuras, lo que indica que tlenen grandes profundidades épticas a
las longitudes de onda observadas. Asi{, estudlando estas
profundidades 6pticas se puede estimar la cantidad de polvo y si

ademas se conoce el coclente gas-a-polvo, la masa total de 1la

estructura puede ser estimada. Haclendo estos estudlos se ha.

llegado a determinar que las propledades 6pticas del polvo y el
coclente gas-a-polvo son aproximadamente los mismos en las
regiones HII, que en el medio interestelar.

Ademas de estas condensaciones, la presencia del polvo se
hace evidente por su emisién térmlca Infrarroja, ya que en muchas
reglones HI! se han observade plcos locales de emlsién en el
infrarrojo, los cuales se asoclan a reglones de alta densidad de
polvo cercanas a las estrellas de alta lumlnosidad; estas
particulas o granos de polvo absorben los fotones energéticos y
los rerradian en el infrarrojo. Sin embargo, la contribucldn de
esta radiacién en la region del 6ptico es despreciable por lo que
en esta teals no se tomard en cuenta.

Otro efecto producido por las particulas de polvo es la
dispersion de la radlacién continua provenlente de las estrellas
embebl.dus en las nebulosas. Dado que Jlos procesos atémicos
conocidos nho son capaces de explicar el «onlinuo observado en

reglones HIl se suglirlé que la mayor parte del continuo en la
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regibn del 6ptico se debe a luz dispersada por polvo (0'Dell y'
Hubbard 1965; 0'Dell et al. 1966). Asi comparando la intensidad de
la emisién en HB con la del continuo nebular y considell'lndo los
procesos atémlicos de emisién de continuo conoclidos, se encontré
que una gran fracclén del continuo es debida a luz dispersada por
el polvo. Esto constituye una prueba de 1a existencia de
particulas dispersantes, simllares a los granos interestelares,

embebidas en las nebulosas difusas.

Otra evidencia directa de la existencia del polvo es la
deteccién de la presencia de la linea Ad4686 de He' en absorcién en
el continuo de ln>nebulosa de Oridn lo que implica que la mayor
parte del continuo de emisién de la nebulosa en cuestién es
producido por la luz dispersada por el polvo, como en las

nebulosas de reflexlén (Peimbert y Goldsaith 1972).

En los capitulos sigulentes de esta tesis se presentan
observaciones de una reglén HII, y a partir de su anilisis se
determinan las condiciones fisicas de ésta, obteniendo dos
‘resultados independientes que corroboran la presencla de polvo en

esta reglén.
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CAPITULO i
OBSERVACIONES

a)  Descripcién de Ias ghservaciones de B (Hourglass).

Las observaciones se llevaron a cabo en mayo de 1978 en el
Obgervatorio Nacional de Kitt Peak en los Estados Unidos de Norte
América, con el telescopio de 2.1 A y el *Escaner” con
Intensificador de Imagenes (l1IDS) por los doctores M. Peimbert y
S. Torres-Peimbert. Las rend}jas utllizadas fueron rectangulares
de 0.30.).98 mm. correspondientes a 3.8x12.4 segundos de arco
proyectadon en el clelo. En todes los casos se orientaron
este-oeste y la separaclién entre sus centros fué de 99 segundos de
arco.

El 11DS es un espectrémetro multicanal de doble haz y se
utiiizé con el espectrégrafo de tubo de imigenes Gold y la cémara
Wynne. Los espectros son barridos con un tubo disector de imigenes
ITT, cuya mpertura de barrido es de SOux250u, donde la dimenslén
nis pequefia es & lo largo de la dispersién y la otra es
perpendicular a ella. Cada especlro de aproximadamente 21 mm. se
graba en 1024 canales. lLas longitudes de onda de interés fueron
observadas independlentemente medjante dos rejiilas con dispersién
de - 86 A wn™’, una para AA3400-5200 A y otra para AA5600-7400 A;
para esta disperctén el ancho medio de resoluctén instrumental fué
de ~ 7 A y en general el ancho de las lineas a la mitad de la

mixima intensidad (FWHM) fué de 3.8 canales.
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Se observaron 6 zonas cercanas al llamado "Hourglass", que es
una nebulosa de alto brille superficlal dentro de la Nebulosa M8,
tamblén conocida como "La Laguna®", NGC 6523, S25 y W9,

La Nebulosa M8 es una de las nebulosas de emision més
estudiadas en todas las longitudes de onda, después de la Gran
Nebulosa de Orién y sus coordenadas galactlcas son 1=6", b=-172,

En la Foto 2.1 se muestra la Nebulosa completa localizada en
el brazo espiral Sagitarlo/Carina de la Galaxia y s una distancia
aproximada de 1.7 kpc. La Nebulosa aparece en el borde oeste del
cumulo ablerto NGC 6530. Se han realizado analisis de movimientos
proplos y se ha establecido la posible pertenencla al cimulo de
tres estrellas de tipo espectral 0 (HD 165052, 9 Sgr y Herschel
36), que constituyen la principal fuente de fotones lonizantes de
la nebulosa. La edad del cimulo 6530 se ha establecido entre uno y
dos millones de_ afos (Lynds y O'Nell 1982),

El cimulo posee un enrojecimiento uniforme E(B-V)}=0.36 mag.
excepto la estrella Herschel 36, estrella que estd embebida dentro
de una pequefia nebulosa obscura a unos 15* al Oeste (W) de la
Nebulosa éptica Hourglass, cuyo nombre es una buena descripclén de
su forma bicobnica nebular. La estrella Herschel 36 (H36) fué
tdentificada por Woolf (1961) como una estrella O7 V con 3 a 4
magnitudes adicionales de extincién y como el mejor candidato para
ser la fuente lonizadora de la Nebulosa Hourglass.

Woolf et al. (1973) reallzaron observaclones infrarojas que
indican la presencia de polvo cerca de H36 y mostraron que H36 es
una fuente infraroja. Se han descublerto otras fuentes infrarojas

en la regldn del Hourglass (Woodward et al. ).
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Lada et al. (1976) rellzaron observaclones optlcas vy
wilimétricas de M8, en particular cerca de H36, 'y encontraron una
nube molecular muy masiva en esa direcclén. Propusieron que el
cimulo NGC 6530 se formd en el borde de una nube molecular muy
masiva y éste produjo una “ampolla” en el borde de la nube.
Haclendo comparaciones de observaciones oOpticas y de radio
sugirieron un modelo geométrico de la region, en la cual la regién
HI1 se encuentra al frente de 1la nube molecular. También
argumentaron que la cercania de H36, NGC 6530, la Nebulosa M8 y la
nube obscura extendida sugleren que el complejo M8 es una regién
de formacién estelar actlva.

Woolf (1961) suglere que la estrella H36, y posiblemente
otras estrellas mucho mis débliles, se condensaron de la nube
molecular. Otros autores han 1llamado 1la atencién sobre
condensaciones que parecen estrellas y estdn sltuadas en los
"1l6bulos" del Hourglass. Su aparente estructura bipolar en las

- longltudes de onda del 6ptico puede deberse a extincion variable a
lo largo de la linea de vision y a luz dispersada (Woodward et al.

1986),

En la Foto 2.2 se muestra la nebulosa del "Hourglass" y las
distintas poslclones de observacién donde se colocaron las

rendl Jas estin dadas en la Tabla 2,1,



TABLA 2.1

Posicienes de las rendljas en el Hourglass

M8 HG
M8 LGE
M8 HGW

M8 1
M8 1E
M8 1w

12"
99"
99"

90"
99"
99"

al Sur del centro del Hourglass
al Este de M8 HG
al Qeste de M8 HG

al Sur y 175" al Oeste de 9 Sgr
al Este de M8 1
al Oeste de M8 1
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FOTO 2.1
Nebulosa M8 (Observatorio Lick)




.

FOTO 2.2
‘Nebulosa Hourglass {Observatorio Lick)

. .
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ACada zona se observé en el llamado "modo estelar”, alternando
la posicién de ambas rendljas y desplazédndolas fuera de la
Nebulosa para medir el fondo.

Cada haz se redujo {ndependientemente y en todos los casos el
clelo fue restado de la fuente. La correccién por extincién
atmosférica se realizd wusando los coeficlentes promedio de
extinclén para las longltudes de onda selectas y ajustande un
polinomio para Interpolar a todas las longltudes de onda
observadas. La sensibilidad del sistema se determiné por medio de
la medicién de estrellas estdndar, para todas las longitudes de
onda de interés (Flerro 1982).

En las Figuras 2.1 a 2.4 se muestran los espectros tipicos
obtenidos. En el ele horizontal estén graficadas longitudes de
onda en Angstroms y en el eje vertical flujos en
ergs em 2 s AL

Estas observaciones ya han sido corregldas por extinciéon
atmosférica y callbradas respecto a estrellas estandar.

El espectro de las Figura 2.3 ha sido muy amplificado para
mostrar las lineas débiles, el continuo y en particular la
discontinuldad de Balmer, por lo que el eje vertical no ecs lo
suficientemente largo para mostrar, por ejemplo, la linea HB que
aparece truncada.

En todos los casos se aprecia la magniflica calldad de los
espectros, la alta sefal sobre ruldo y la resolucién de lineas
déblles y en los espectros azules se puede apreciar claramente la

dlscont inuidad de Balmer.
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b) Brillo del clelo y estrellas débiles en el campo de la pendiia.

El brillo del clelo es un factor externo que puede afectar
las observacliones, es por eso que se debe observar alternando la
posiclén de las rendijas entre la zona a observar y una 2zona de
referencia, Asl, en el procesc de reducclén de las observaclones
el brillo del cielo es restado. Ademds la nebulosa observada posee
un alto brillo superficial por lo que se considerard que el brille
del clelo influye de manera minima en la determinacién de 1la

emisién continua en esta reglédn.

Otro factor que puede influir en la determinacién de 1la
emision continua de la regién es el de la presencia de estrellas
débiles en el campo de la rendija, por lo que en esta secclén nos
cercloraremos de que su contribucién es minima. Es decir que es
poco importante si las estrellas en el campo de la rendija son mis
débiles que clerta magnitud asoclada al continuo, 1la cual se

determina a contlnuaclén.

Una estrella de magnitud mv = 0,00 e 1{ndice de color
B-V = 0.0 tlene una emisién de 3.8x10™° erg cm 2 s™' A™' en AS560A
(Code 1960) y el flujo del continuo de nuestras observaciones de
M8, medido en esta misma longitud de z:;nda es del orden de

Woerg cm st AT para el mas intenso y de

107
5.5x10°'* erg om 2 57! A para el mas débil, asi del coclente de

los flujos:
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£ (mo) 3.8x107° 5 5.6
o = T 4x10% = 1077, (2.1)
10
y de la relacién
f(mo) _ .. 0.4{mi-Mo}
Eicn 10 ’ . (2.2)

se puede cbtener la diferencla en magnitudes mi-me, .y por leo tanto
la magnitud asociada al continuo. Haciendo un célculo andloge para
el flujo mds débil se obtiene que la magnitud del continuo varia

entre mv = 14 y mv = 17,

Las estrellas en el campo de la rendija son mias débiles que
mv = |7 y no se pueden eliminar las estrellas de magnitud m«>18 ya
qué ¢ste es el limite de la pantalla de guiado. Asi, se
considerara que en todos los casos la magnitud del continuo es
menor a la magnitud de las estrellas en el campo de la rendija por
lo que la contribuclén de éstas se considerard despreciable, en
una primera aproximaclén, para la determlnacién de la emlslén
continua en las 2zonas observadas de esta regién  HII.
Posterjormente en el Capitulo IV se discute la posible presencla
de estrellas obscurecldas en el borde de la nube molecular gue

podrian contribulr al continuo observado,
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c) Extincion interestelar y correcclén por enroiecimiento,

Para poder obtener los cocientes de lineas y los coctentes
del contlnuo respecto a HB es necesarlo correglr por extincién
interestelar o enrojecimiento. La luz proveniente de las estrellas
y de 1las nebulosas sufre extlincién al pasar por el medlo
interestelar. La extlncléon Interestelar en la parte Sptica del
espectro, se debe fundamentalmente a la luz dispersada por las
particulas de polvo, y en menor grado a la luz absorbida por éste.
La disminucién de la luz provenlente de la fuente se ve afectada
al atravesar el medio interestelar de la sigulente manera :

T, (2.3)

H{X) = I{Reo} &
donde 1{do} seria la intensidad rectblda en la tlerra en ausencia
de extincidén interestelar a lo large de la visual, I{d) es la
tntensidad observada y t{(\) es el espegsor 6ptico en la frecuencia
observada. Esta ecuacloén es correcta siempre y cuando ia luz sea
absorbida o dispersada fuera del haz, y no lo es sl llega luz
djspersada al haz observado, La ecuacién resulta incorrecta cuando
hay polvo dentro de !a nebulosa ya que puede llegar luz dispersada
a la linea de la visual, como luz proveniente del continuo estelar

) por ejempla.
la ley de extincion interestelar ha sido obtenida al estudiar
espectrofotométricamente pares de esirellas, con el mismo tipo

espectral, en distintas reglones del clelo. La extincién
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interestelar disminuye conforme aumenta la longitud de onda (y por
lo tanto la luz de las estrellas o nebulosas aparece mas roja);
asi - comparando una estrella poco enrojecida con otra muy
enrojeclda se puede determlnar la extincién interestelar hacla la
estrella enrojeclida.

Se han hecho gran nimero de mediciones fotométricas de tal
manera que se tlene una estimaclén razonable de la dependencla de
la  extincién interestelar con la longitud de onda. Se ha
encontrado que es simllar en muchas direcclones; por lo que se

puede adoptar una ley normal de extincién del tipo:
T(A) = C f(A), (2.4)

dénde C es un factor constante que depende de cada objeto y nos da
una medlida de la cantldad de polvo gque estd entre el objeto y el
Spl. La funclén £(A) se supone la misma en todas las direcclones y
es casi llneal en 1/A en la parte &ptica. En una primera
aproximaclén esto significa que tanto la distribucién de tamafio
como 1a composicién quimica del polvo son simllares en todas las
reglones observadas del clelo. La funcién de extincién ha sido
determipada por varlos autores y en particular en esta tesls se
usard la de Whltford (1958},

Las observaclones rcalizadas deben de ser corregldas por
extincién antes de que se pueda llevar a cabo cualquler discusién
fistca. Regresando a lo dlcho anterlormente, la extincién
interestelar causa que el cociente de las Intensidades de dos

lineas de emislén nebulares 1(A1)/1(A2) differan del coclente
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1(A10)/1(x20) emitido por la nebulosa de la sigulente manera:

1 1(a10) ~(T (A1 -T{A2))
Taz) ~ " I(3z0) (2.5)
Asi, por la ecuaclén 2.4 se tendra
1) 1(A10) ~ClEAN) -£(A2))
Tha) = “Thal © ' fe.e)

De aqui se deduce que la correcién depende tanto de la forma
de la curva de extinclén como de la cantidad de extinclén. Para
encontrar la correccién requerida se usa el coclente medido de
intensidades de lineas para las cuales se conoce
independientemente el coclente emitido por la nebulosa, asi sélo
(ttAn-tdz)) o C son desconocidos. Una vez determinada C, la
curva de enrojecimicnto promedio se utiliza para los espesores
6pticos a todas las longitudes de onda.

El método mis empleado en la practica cuando se observan
reglones H!l en la parte odptica del espectro electromagnético, es
el de medir los coclentes de dos o mds lineas de la serie de
Balmer del HI, por ejemplo Ha/HB y Hf3/Hy. La serie de Balmer se
encuentra en la parte visible del espectro y las lineas son
intensas asi que se pueden medir con mucha preclsién. E.slas
mediciones se comparan con las predicclones te6ricas de los
distintos coclentes con respecto a HB (decremento de Balmer), y de
aht es posible derivar el valor de la extincién. Aunque los
niveles excltados no son los mismos, los coclentes son

relativamente insensibles a la temperatura, por 1lo que la
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extincién interestelar se puede determinar blen aunque no se
conozca T con precisién,

Los valores tedricos calculados por Brocklehurst (1971) para
N. =10' em y T- = 10,000°K para el c¢aso B de una necbulosa
optlcamente gruesa, y citados por Osterbrock {1989) se presentan

en la Tabla 2.2,

TABLA 2.2
Logaritmo de las Intensidades teéricas de las principales

lineas de la serle de Balmer en relacitn a HR

I(Ha)/1{HB) +0.45
I(Hy)/1{HB) -0.33
1(H8)/1(HB) -0.59
I{H8)/1(HB) -0.98
1(H9)/1(HB) -1.13
1(H10)/1(HB) -1.27

Estos valores se utlilizan posterlormente para determinar el
el coeficlente de absorclén logaritmico en HB, C(HB),  definlido
por:

C(HB) = logI{HB) - logF(HA), 2.7)

donde 1(HB) representa el flujo emitido por la nebulosa
y F(HB) representa el flujo observado. Hay que notar que se estd
suponiendo que todo el enrojecimiento se lleva a cabo fuera de la

nebulosa.
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d) Intensidades de las )ineas observadas.

La Tabla 2,3 muestra las intensidades intrinsecas I1(A) de las
principales l{neas HI Balmer, [(OI1], (OIII), [NIX] y [sII],
medidas en cada reglén, éstas estdn dadas en ergs cm "5 de tal

manera que:

103%3.%_ - log {—%’ﬂ- « CLHBIE(A), (2.8)

donde F(A) es el flujo de la linea de longitud de onda A,
corregido por extinclon atmosférica, C(HB) es la correccién
logaritmica por enrojecimiento normalizada con HB8 y f(A) es la
funcion de enrojecimiento normalizada con HB derivada a partir de
1a ley normal de extincién determinada por Whitford (1958) y que

también se incluye en la Tabla 2.3.
El enrojecimiento C{(HB) en HB se determind ajustando el

decremento de Balmer observade con el teérico y tamblén se

presenta en la “Tabla 2.3,
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TABLA 2.3

Intensidades  corregidas por enrojecimiento, funcibén de

enro fecimiento, y flujos en HB para las distintas posfclbnes'

A 1D £(x) HG HGE HGW 1 1E 1w
3727 (011} 40,315 40,43 +0,21 +0.38 +0.10 +0.24 +0,28
3798 Hio +0.290 -1.30 -1.30 -1.25 -1.30 -1.34 -1.22
3835 H9 40.280 -=1.15 -1.12 -1.15 =-1.,12 =-1.09 -1.16
4102 HS 40,200 -0.59 -0.62 -0.57 -0.62 -0.62 -0.62
4340 Hy +0.135 -0.33 -0.32 -0.32 -0.32 -0.32 -0.30
4363 [O111] +0,130 -2.50 -2.11 —— -2.13 -2.,18 -2.14
4861 HB 40,000 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
4959 (0111} -0.020 -0.52 -0.17 -0.49 -0.04 -0.16 -0.06
5007 [O111) =0.030 -0.02 +0.38 +0.06 +0.47 -+0.39 +0.40
6548 {N11) -0.330 -0.46 -0.94 -0.58 -~0.96 -0.94 -0.73
6563 Ha 40,335 +0.45 +0.45 +0.45 +0.45 +0.45 +0.45
6583 {Ni1} -0. 340 +0.00 -0.47 -0.10 ~0.50 -0.48 -0.22
6717 (SI111] -0.370 -1.30 -1.24 -0.97 -1.31 -1.25 -1,08
6731 (SI1]} -0.370 - -1.11 -1.41 -~0.99 =-1.36 ~-1.38 -1.04
c{ug) +0.90 +0.65 +0.80 +0.55 +0.70. +0.65
log F{H3) -11.24 -12.49 -12.11 -12,37 -12.50 -12.17

. -2 -
todos los flujos eslah eh ergs cm 8
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Debido a que el intervale rojo (AAS600-7400A) y el azul
(A13400-5200A) del espectro se observaron con distintas rejillas
de difraccién, fué necesario ajustar la razén F(Hx)/F(HB)
observada a la teérica corrigiendo F{Ha) de acuerdo a la ecuacién
2.8. y adem&s aplicando una correcclédn adlicional, uniforme para
todas las longitudes de onda, que se aplicd a todas las lineas y
al continuo en el intervalo de AAS600 a 7400A. Este corrimiento
“gris" slempre fué menor en valor absoluto a 0.16 dex (dex = log
base 10), su valor promedio fué 0.07 dex y se debe a pequefios
cambios en el posiclonamiento de la rendlja y'a cambios en las

condiciones de visibllidad.

Aan  cuando existan desviaciones a la ley normal de
enrojecimiento, éstas sélo afectarin a la absorcién total y no a
las Intensidades relatlivas de las lineas, en la regitén de AA3500 a

7400A que es el intervalo de interés,

e) Emlslién continua en varios puntos de M8 (Hourglass).

En esle trabajo se selecclonaron 8 longlitudes de onda donde
no existleran lincas lntensas, para a partir de los espectros mis
amplificados, medir directamente el flujo del continuo.. En- la
Tabla 2.4 se presentan los logaritmos de los flujos medidos y la
funclén de enrojecimlento correspondlente a las longitudes de onda

seleccionadas.
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Logaritmo de los

TABLA 2.4

posiciones de M8

flujos de continuo” medidos en

las distintas

A £(A) HG HGE HGW 1E 1w
3500 40,375 -13.35 ~-14.38 -14.13 -14.44 -14.59 -14.30
3620 +0, 340 -13.33 -14.36 -~14,12 -14.42 -14.55 -14.26
3930 +0,251 -13.74 -14.92 -14.60 -15.00 -15.1% -14.70
4200 +0.175 -13.79 ~15.02 -14.68 -15.10 -15.26 -14.82
4510 +0,091 -13.86 -15.05 -~14.74 =15.15 -15.30 -14.85
4800 +0.006 -13.88 =-14.92 -14.68 -15.10 -15.26 -14.82
5700 -0,180 -13.89 -14,82 -14,67 -15.18 -15.19 -14.90
6400 -0.307 -13.81 -14,63 -14.45 -15.09 -15.14 -14.83
‘. todes los flujcm estan en ergs c--zn-lﬂ-’

La correcelén por enrojecimlento de las intensidades de

contlnuo asi como alguncs parametros fisicos de la Nebulosa se

presentan en el capitulo [II.
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CAPITULO il
DETERMINACION DE LAS CONDICIONES FISICAS EN LA NEBULOSA Y DEL
CONTINUO DEBIDO AL POLVO

a) Célculo de las densldades y temperaturas electrénicas a partir
de lineas prohibidas.

Densidades electronicas

Las densidades electrénicas promedio en nebulosas gaseosas se
pueden determinar observando los efectos de la desexcitaciédn
colisional. Esto se hace comparando las intensidades de dos lineas
del mismo 16n pero emitidas a partir de-diferentes niveles con
casl igual energia de excitacién, de tal manera que las tasas
relatlvas de excitacién de los dos niveles so6lo dependen del
coclente de sus fuerzas de collslén. S1 los dos nlveles tienen
diferentes probabilidades de transicién radiativa o diferentes
tasas de excllaclén collislonal, las poblaciones relatlvas de los
dos niveles so6lo dependen de la densldad, y por lo tanto el
coclente de las intensidades de las lineas emitidas so6lo depende
de la densidad. lLos mejores ejemplos de lineas utilizadas p;ra
medir la densidad electrénica son 1(A3729)/1(A3727) del (OI1], e
1(A6716)/1(26731) del {SI1] {c.g. Osterbrock 1989).

En les obst.arvackoneq realizadas la resolucién utilizada no -
fué suficlente para resolver el doblete del (011] AA3726+3729. En

este caso las densidades electrénicas se determinaron -a partir del
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coclente de llﬂeas de (Sii]. En la Figura 3.1 se muestra el
diagrama de niveles de energia de SII para el estado base 3p:. En
el limite de baja densldad, cuando Ne -— 0, cada excitacién
colisional es seguida por la emisién de un fotén. Puesto que las
tasas de excltaclén de los nlveles °D y % son
s/2 32
proporcionales a sus pesos estadisticos, en este casc la razén de
las intensidades es de aproximadamente 1.45. Por otro lado en el
limite de alta densidad electrénica, Ne — ©, dominan las
excltaclones colislonales y las poblaciones relativas de los
niveles obedecen a la ley dec Boltzmann. Es decir las poblaciones
relativas de los dos niveles 2D5’2 y ZD:V2 son proporclionales al
cocliente de los coeficientes de Einstein de emisién espontinea y
por leo tanto la Iintensidad relativa de las lineas es de
aproximadamente 0.45. La transliclén entre los limites de baja y
alta densldad ocurre en la vecindad de la densidad éritica y la
variacion detallada del coclente de intensidades en funcién de la
densidad electrdnica se obtlene resolviendo las ecuaclones de
equilibrio estadistico tomando en cuenta todas las posibles
transiciones. En la Figura 3.2 se muestra el coclente calculado
para (O11] y [SI1) para una temperatura de 10, 000°K. Hay que notar

V2
. por lo que s¢ puede

que esta grafica se escala como Ne(10%/ T)
obtener la variacléon de los coclentes en funcién de la densidad, a

cualquier temperatura T.
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En la Tabla 3.1 se muestran los coclentes de los flujos
medldos de las lineas de ([SII] y las densldades electrénicas
aproximadas Inferidas a partir de éstos datos y de la Figura

3.2 considerando una temperatura electrénica promedio de 8,000°K.

TABLA 3.1

Dens!dades electrénicas obtenidas a partir del coclente de flujos

A6717
integrados (SI1] eI
A6717 -3

Posiclén [s11] SETET 1og Nelcm™™)

HG 0.65 3.8

HGE 1.49 1imite de baja densidad

HGW 1.05 3.15

1 1.12 3.1

1E 1.33 2.2

1 0.92 3.25

Temperaturas electrénicas

Las temperaturas nebulares se pueden determinar a partir de
lincas dec emision opticas. Algunos lones como [OI11] y (NII}
tienen estructuras de niveles de energia que dan como resultado
1ineas de emlsidn de dos nlveles de energia superliores con
distintas energlas de excltaclén y que caen en la reglén optica

del espectro. En 1a Figura 3.3 se muestran los diagramas de
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Diagrama de niveles de energia de QIIl y NII en el estado base 2p2
(La division del nivel 3p se ha exagerado)
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niveles de cnergia de estos dos lones, donde se aprecla que la
linea correspondiente al {OIII] A4363 surge del nivel superlor 1S,
mientras que A4959 y AS5007 surgen del nivel intermedio b, Las
tasas relativas de excitacién de los niveles 'S y p dependen
fuertemente de la temperatura, asi las intensidades relatlivas de
las lineas emltldas por estos niveles pueden ser utilizadas para
determinar la temperatura electrénica

Para denslidades electrénicas menores a 105 cm'a y resolvlendo
el equilibrio estadistico analiticamente a primera aproximacién

se tendra la siguiente relacion:

1(A4959) « 1{(A5007) 7.73 exp(3.29ntO‘/T)
= e (31)
1(A4363) 1 4 4,5x10 (Ne/T ")

Existe una expresion andloga para el [N1I), Estas expreslones
constituyen la base para las determinaclones Optlcas de las
temperaturas en ncbulosas gaseosas., Come las nebulosas son
bpticamente delgadas, en lo que se refiere a la radlaclén de
lineas prohibldas, la temperatura se puede calcular directamente
No es necesario conocer la dlstancla a la nebulesa ni el grade de
fonizacidn,

En 1la Tabla 3.2 se presentan los coclentes observados y las
temperaturas derivadas para el caso de baja densidad clecirénica,

a partir de la slgulente relacién 3.2,

o
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3.29x10*
T-= : . (3.2)
1(A4959)+1(A5007)

1n{0.13 x
1(A4363)

TABLA 3.2

Temperatura a partir de las lineas de [0I1]]

[{Ae959) + I(A5007) °

posiclén e VE7E T T(K)
HG 398 8,340
HGE 396 8,350
HGW —_— —_—

1 521 7,800
1E 476 7,980
1] 467 8,010

b} CAlculo de 1a temperatura electrénica a partir de la

Discontinuldad de Balmer,

Otro método, alternativo al descrito en el inclso anterior,
para la determlnaclén de las temperaturas en las nebulosas es
medir la intensidad relativa deil continuo de recombinacién en
relacién a una linea de recombinacién. La razén fisica de que este
coclente dependa de 1a temperatura es que la emislén en el
continuo (por unidad de intervalo de frecuencia o de longitud de

onda) depende del ancho de la funclén de distribucién de
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velocidades de los electrones libres, es decir de T,

De esta manera, conoclendo las Intensidades relativas de las
lineas de recombinacién de HI, asi como los coeficlentes de
emisién de continuo del hidrégeno y del helio, se puede encontrar
el coclente como funcién de T.

En la Tabla 3.3 obtenida a partir de Osterbrock (1989) se
presentan los coclentes calculados en dos casos distlntos, primero
el continuoc en HB A4861, que incluye 1los continuos de
recombinaclén Hl y el de dos fotones, asi como el contlnuo de
recombinacién del Hel. El segunde continuo corresponde a la
discontinuidad de Balmer, que se define como el logaritmo del
coclente de las intensidades a ambos lados de la discontinuidad de
Balmer en A3646A (Seaton 1960) o simplemente como
1(A3646-)-1(A3646+), en el cual se elimina todo excepto el
continuo de recombinaclén de Hl que resulta de las recapturas al
nivel n=2. (El continuo de recombinaclén Hell también contribulria
sl NN.n » 0.). El continuo en A4861 se calculd en el limite
Np—' 0, por lo que al no considerarse la desexcltaclén colislopal .
del Il 2°S se tendrd la intensidad maxima del continuo de dos
fotones. Hay que notar que los resultados obtenidos a partir de la
discontinuidad de Baimer son independientes de la densidad.

El continuo en A4861 estA constituido principalmente de los
continuos de Paschen y de contlnuos perteneclentes a otras series
coh n mayor, cuya suma Se incrementa lentamente con T, y del
continuo de dos fotones, cuya intensidad se decrementa lentamente
con T: por lo que la suma es casi independiente de T, y ast el

coclente de estc continuc respecto a HB se incrementa con T. Por
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otro lado, la intensidad del continuo de Balmer en el limite de la
serie se decrementa aproximadamente como T-3/2' por lo que su
cociente respecto a HB se decrementa lentamente con T, como lo

muestra la Tabla 3.3.

TABLA 3.3

Varfaclén con la temperatura de los coclentes de continuo respecto

aHg (en AY)
T
5,000°K 10,000°K 15,000°K
1(A4861) -4 -4 -4
—m)— 4.38x10 T.39%10 9,28x10
1{Bac) -3 = -3
TR 6.99410 4.25x10 2.81x10

Las observaciones del continuo son dificiles de reallzar por
ser éste débil y verse seriamente afectado por lineas débiles. En
el caso del continuo de Balmer, la dificultad de mediclén consiste
en que las lineas “altas” de la serie de Balmer se concentran
Justo en el limite, por lo que la intensidad debe ser determinada
para longitudes de onda mayores y extrapolada a A3646+. Ademas, la
radlacién continua emitida por las estrellas jonizadoras dentro de
la nebulosa y dlspersada por el polvo puede tener una

discontinuldad de Balmer en absorcioén consldlernble. y puede ser
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muy diffcll de separar de la discontinuldad de Balmer nebular.

El método para calcular la temperatura electrénica basado en
comparar la dlsconélnuidad de Balmer con la intensidad de HS se
obtuvo a partir de Peimbert (1971).

La intensidad del continuo en el limite de Balmer esta dada
por

-372

I(Bac, 3646) = 6,10x10"% g aA I N (DN (0T a1an,  (3.3)

siendo g=0.876 el factor de Gaunt y AA el intervalo en A.

El flujo en HB de una Nebulosa épticamente delgada para el
caso B, con N_= 10,000 en®, en el intervalo de 5,000°K a
10,000°K es:

=0.84

1(HB) = 2.84x107% J NN (r1T(r) ™ Hanan, (3.4)

Como se mencioné con antertioridad, los flujos observados
cerca de la discontinuidad de Balmer son debldos a la suma del
continuo de Balmer y otros continuos; para estimar el continuo de
Balmer es necesario conocer la contribucién de los otros contlnuos
a los flujos observados. Para un continuo nebular puro, esto se
hace restando el flujo del lado rojo de la discontinuidad,
1(A3646+), del del lado violeta, I{A3646-), dado que la vartacién
de la intensidad de los continuos no-Balmer debe ser nula de
A3646+ a AJ646-. Sin embargo si exlste una contribucién de 1luz

cstelar al flujo observado, - Peimbert. (197t} estim6 que para
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estrellas O de Poblacién I, la correccién por la discontinuidad de

Balmer estelar serfia

1(Bac,3646) = 1(A3646-) - 0,88x1(A3646+), {3.5)

resultado que se conslderé para determinar a partir de los
espectros mis amplificades la discontinuidad de Balmer.

Considerando densidad y temperaturas constantes de las
ecuacliones 3.3 ¥y 3.4 se obtuve la temperatura dada por:

-1.52
T(Bac/Hg) = 2.62 | L{Bac.3646) 1} (3.6)
1{HB
En este trabajo se obtuvieron las temperaturas para las

distintas posiclones y éstas se presentan en la Tabla 3.4.

TABLA 3.4

Temperatura a partlir de la discontinuldad de Balmer

posicién ———--———““‘j"’.:;‘;‘“ 1°K0)
e S, 89x107° 6,425
HGE 6. T6x107 5,210
Hew 7. 414107 4,530
1 6.17x107° 6,000
1E 7.591077 4,370
) 5. 62x10"° 6,890
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Las temperaturas aqui obtenidas concuerdan bien con 1la
obtenida a partir de observaciones en radlo por Rodriguez y
Lichten (1979) que es de 7,100 £ 400 ‘K.

Existen determinaciones de la temperatura por medlo de éste
método (e.g. Pelmbert 1971) y en general las temperaturas
obtenidas son menores a las obtenidas por el método de lineas
prohibidas, como se puede apreclar comparando los resultados de la
tabla anterior con les de la Tabla 3.2.

Las discrepancias encontradas entre las temperaturas
derivadas por medic de lineas prohibidas de oxigeno dos veces
fonizade y por T{Bac/HB) son mayores que los etrores probables
(que son de un 10% para T(Bac/HB) y menores para el cociente de
lineas prohibldas), y se pueden explicar por la presencia de
fluctuaciones espaclales de temperatura {e.g. Pelmbert 1967,
Peimbert 1990), Los métodos de determinacién de temperaturas
basados en lincas excltadas colislonalmente dan mayores
temperaturas que los métodos basados en el continuo libre-llgado.
Esto se puede expresar en terminos de Ta, temperatura promedio de
un volumen pesada por el cuadrado de la densidad y de t,

fluctuaclon rms de la temperatura, como:

T(Bac/HB) = T (1-1.70t%) y T([OITI]) = TO[n%[—gE%OE— -3]12] .

por lo que T(Bac/HB) < To < T{[OII1)). Se puede argumentar
que T(Bac/HB) surge de un promedio sobre todo el volimen mlentras

que T((O1I1}) enfatiza reglones de alta ionizacion.
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¢) Eraccién del continuo debida a polvo

i) Direrencia entre el continuo observado y el continuo

atémico calculado.

La contribucién total de los continuos de hidrégeno y hello

calculados en los incisos b) y c} del capitulo ] estd dada por:
o o
7, = 7, () + 7 (H2q) + 0.1 7 (He ). (3.7)

El coeficlente que antecede la contribucién del He al

continuo se debe a que su abundancia relativa al H es de un 10%.

En la Tabla 3.5 se presenta el coeficiente de emisldn total
de continuo en funciédn de la frecuencla 7v ¥ en funcién de la

longitud de onda - La relacién entre T, VT, estd dada por

= —-Ez—, siendo ¢ la constante de la
A

velocidad de la luz en el vaclo.

‘1vdv = 1;\d7\, con X

Un buen pardmetro para caracterizar la Intensidad del
continuo es tomar ¢l coclente de la emisién de continuo respecto a
la emisidén en lHB.

El coeficiente efective de emlsién de W3, es

HB'
funclién de la temperatura y para 'l'e s 2.6x10" K puede aproximarse

como (Brocklehurst 1971, Ferland 1980)

~22 -0.83)
T
.

an)yq = 25310 erg cn > s, (3.81

por 1lo ‘que a la temperatura caracteristica considerada,
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T =8, 000°%, se tiene que,

4m)
_ HB -25 3 -1
THB = —————-——NPN. «  1,42x10 erg cm” s . (3.9)

7
Asi, el coclente 2 . incluido en la Tabla 3.5, nos di el

inverso del Intervalo de continuo que seria necesarlo para igualar

la intensidad de HB.

TABLA 3.5
Coeflciente total de emlsién de contimio y coclente respecto a lig

AR w(10'Hz) 7' 7 Wy O
3500  8.571 21.83 82.88 5.84x107
3620  8.287 38.62 88.14 6.23.107
3930  7.634 6.43 12.47 8. 78x107
4200  7.143 6.56 11.15 7.854107
4510 6,652 6.86 10.08 7.10.107
4800  6.250 7.21 9.a7 6. 60x107
5700 5.263 9.32 8.60 6.06x10™"
6400  4.688 11.33 8.31 5. 854107
" en 10 arg ot w7t wa! %t 10 erg cn” w ' A7

En la Figura 3.4 se grafican los coeficientes del continuo
del H en funcién de la longitud de onda, de igual manera en la
Figura 3.5 se grafica el coeflclente total de continuo atémice y
en la Figura 3.6 se mucstra el logaritmo del coclente del co}sllnuo .

atémico respecto a HpB,
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Varlaclién en funcién de la longltud de onda de los coefleclentes de
emlsién de - continuo del hidrégeno, 7A(H°) y 7,(H29), a

T = 8,000 ‘K.
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FIG 3.5
Yariacién en funcién de la longitud de onda del coeficlente de
emision de continuo total, contribuciones del hldrégenory del

nello: 7, = 7, (0] ¢ 7,(H,29) + 0, 17, (He®), a T = 8,000 'S
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Antes de poder comparar las observaciones del continuo
presentadas en el capitule Il incisc (f‘) con el continuo atdmico
calculado con .anterlorldad. es necesario corregirlas por
enrojecimiento, s6lo que en este caso la correcclédn se realizd de
una manera Indlrecta. Asi para reducir el errer en la
determinacién del enrojecimiento, se comparé el Intervalo de
continuo con la linea mis cercana del H, es decir se tomé el

coclente:

1(A) f(x) .
log Ty * log Ty C(HB)[ g(A)-g(ia) ]. (3.10)
que posteriormente se relacioné con la Intensidad de H3 de la

sigulente manera:

i
1og—i-§%,%= 103%{%%)—0 1og—}-§‘:—;1’—— (3.11)

donde f(A), 1(A) y F(Ha), I(Hn) son los flujos observados e
intrinsecos del continuo y de la linea Hn respectivamente, 1(HB)
es la intensidad Intrinseca de Hig, C{HB) es el coeficiente de
absorcion logaritmico para H3 y g es la funcién de enrojecimiento.

Las longitudes de onda AA3500, 3620, y 3930 se compararon con
H9, A4200 se compard con HS, 24510 se compard con Hy, A48B00 se
compart directamente con HB y finalmente AAS700 y 6400 se
compararon con Ha,

En la Tabla 3.6 se presenta el logaritmo del coclente de
continuo observado respecto a HB, asi como el logaritmo del

cociente de continuo atémico respecto a Hf.
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TABLA 3.6

Logarltmo del continueo observado log -—t—-&%—r y del contlnuo

atémico calculado®

A atémico observado

HG HGE HGW 1 1E 1
3500 -2.23 -1.77 -1.64 -1,72 -1.87 -1.83 -1.89
3620 -2.21 -1.78 -1.645 -1.815 -1.86 -1.8f -1.95
3930 ~3.06 -2.27 -2.26 -2.29 -2.50 -2.515 -2.37
4200 ~3.105 -2.39 -2.41 -2.425 -2.63 -2.64 -2.54
4510 -3.15 -2.83 -2.50 -2.55 -2.714 -2.75 -2.62
4800 -3.18 -2.63 =2.42 =-2.5% -2,73 -2.76 -2.65
5700 -3.22 -2.81 -2.45 -2.70 -2,90 -2.81 -2.85
6400 -3.23 -2, 84 -2.34 -2.59 -2,88 -2.85 -2.86
*en A

De esta tabla se puede ver que la contribucién al continuo
por procesos atémicos es menor a la observada, por facteres que
van de aproximadamente 2 hasta 8. Tomando el logaritmo de Ila
diferencia (continuo  observado menos continuo  atémico,
normalizando respecto a HB), se ve que una fraccién apreciable no

se debe a - los proccsos atémlcos (ver Tabla 3.7),
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TABLA 3.7
Logaritmo de la diferencla entre el continuo observado y el

continuo atémico: 1ogllnb£?\)-l.(a)/1(ﬂﬁ)]
(luz dispersada)

A HG HGE HGW 1 1E W
3500 -1.95 -1.77 -1.88 -2.12 -2.05 -2.15
3620 -1.98 -1.78 -2.08 -2.12 ~2.03 -2,30
3930 -2.38 -2.33 -2.37 -2.64 -2.66 -2.47
4200 -2.48 -2,51 -2.53 -2.81 ~2.82 ~-2.68
4510 -2.65 -2.61 -2.68 -2.95 ~2.97 -2,77
4800 -2.77 -2.50 -2.68 -2.92 -2.97 -2.80
5700 -3.02 -2.53 -2.86 -3.18 -3.02 -3.09
6400 -3.07 -2.40 -2,70 -3.14 -3,08 ~-3,10

*en A

Los primeros en interpretar esta diferencia como luz
dispersada por polvo dentro de la reglén fueron 0'Dell, Hubbard y
Peimbert (1966) quienes llevaron a cabo mediclones con
espectrometria fotoeléctrica de varlas nebulosas gaseosas
incluyendo la Nebulosa M8, Para dos posiciones de rendija cercanas
al Hourglass, utilizande la correcclén al contlnuo atémico

£(r4861) . -3.06 por

atos

calculada por Seaton (1960) que es log
A", encontraron en promedlo que el coclente

log[-l-:—?—‘"%—”—] = -2.81. Los resultados obtenidos en este trabajo

para 1a longltud de onda A4800 del continuo en las 6 poslciones

(ver Taobla 3.7) comparan bien con el resultado de 0'Dell et al.
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En las Figuras 3.7 a 3.18 se presentan graficados los

resultados de las tablas anterjores,

Para cada posicién y longitud de onda se calculé la fraccion
de luz dispersada o- sea la diferencia entre el continuo observado
y el atémico, normalizada al continuo atémico. Finalmente para
cada posicién se obtuvo un porcentale promedio de* la 1luz
dispersada y los resultados obtenidos se presentan a continuacién

en la Tabla 3.8.

TABLA 3.8

Porcenta je de luz dispersada para cada posicibn y longitud de onda

A HG HGE HGW 1 1E 1w % promedio
3500 65 74 69 56 60 54 63t 8
3620 63 3 60 55 60 45 592 9
3930 84 84 83 72 7 80 79% 6
4200 81 80 79 67 66 73 TR 7
4510 76 78 75 61 60 70 70¢'8
4800 72 83 76 65 - 62 70 712 8
5700 61 83 70 52 61 57 6411
6400 59 87 77 55 S8 57 66213

% promedio

T0£10 80+ 5 74+ 7 60% 7 62% 4 63212
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A partir de los resultados anterlores se infiere que

sistemiticamente un mayor porcentaje de luz es dispersada en las

' regiones HG, HGE y HGW (con un promedlo porcentual de 75% 10} que
en las regiones 1, 1E y IW (donde el promedio porcentual es
62¢ 12), Esto podria deberse a que existe una mayor cantidad de
polvo en las posiclones HG, HGE y HGW, que en las posiciones 1, 1E
y 1W.

Sin embargo debldo & que los errores son grandes (en
particular para la posicién M8 HGE, de la que se tiene un espectro
muy ruldoso) y debide a que la dispersién de los valores tamb-len
es grande, el resultado anterlor no se puede. afirmar

categoricamente.
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11) Lineas de absorcién estelares en el espectro continuo.

La indiscutlble presencia de las lineas en absorcién de Hell
A4200 y A4686 en el espectro continuo de la posicién M8 HG, Figura
3.19, se podria deber a luz estelar dispersada por el polvo dentro
de la regién HI1. La fuente mis probable de esta radiacién es la
estrella H36 cuyo tipo espectral fué clasificado como 07 (Woolf
1961), ya que la estrella 9 Sgr, aunque de tipo espectral mis
temprano, 05 V ({f)) (Auer y Mlhalas 1972), se encuentra a una
mayoi dlstancia angular de las posiclones observadas en su

proyeccién en el cielo.

En la Tabla 3.9 se presentan los anchos equivalentes de las
lineas en absorcién del Hell AX4200, 4542 y 4686A observados en el
espectro continuo de la poslicién M8 HG, asi como los anchos
equlvalentes para las estrellas 9 Sgr, .(que no se descarta como
otra posible fuente de la luz dispersada) y 15 Mon (07 V),
estrella del mismo tipo espectral que H36, obtenidos en la
literatura. Flnalmente se presentan los anchos equivalentes de 136
y 9 ng;, obtenldos a partir de las observaciones hechas por los
Drs. Torres-Peimbert y Peimbert en el Observatorio de San Pedro
Martir, México en mayo de 1990, con el telescoplo de 2.1 m y el
Espectrigrafo Boller & Chivens con un CCD acoplado (ver Figuras
3.20 y 3.21). La linea 2A4200 no se observé por lo que se
consideraron los anchos obtenidos por Contl (1973) para 15 Mon y 9

Sgr.
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1as lineas en absorcién del Hell AA4200, 4542 y 4686 y la posible
banda difusa A4430
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Espectro azul (AA~4000-5000A) de la estrella Herschel 36 (H36)
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Espectro azul (AA-&OOd-SOODA) de la estrella 9 Sagitario (9Sgr)
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Para disminuir el error en la comparacién, se considers la

suma de los tres anchos equivalentes.

TABLA 3.9
Comparacién de anchos equivalentes observados
(en A)
A4200 . A4542 A4686 J Total
M8 HG 0.3g* 0.13° 0.67° 1.220.2
9 Sar 0.66° 0.85° 0.74° 2.3:0.2
0.66° 0.77° 0.82° 2.3£0.2
0.66 0.76" 0.85¢ 2.3:0.2
H36 0.50" 0.53° 0.75° 1.8£0.2
15 Mon 0.50* 0.56" 0.70" 1.8¢0.1
0.50" 0.68° 0.80° 2,0:0.2
: Cont) 1973
Conti y Almchuler 1971
: Auer y Nlhales 1972

Este trabaje
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A partir de los datos de la Tabla anterlor, calculando los
coclentes del ancho equivalente total en la posiclén M8 HG sobre
los anchos equivalentes promedlo de 9 Sgr y H36, respectivamente,
se puede hacer el sigulente razonamiento: sl la luz dispersada en
M8 HG proviene de 9 Sgr se tendria que un 50% del continuo
observado se debe a luz dispersada por el pelvo mientras que sl la
luz proviene de H36 un 70% del continuo observado seria luz
dispersada -~ por polvo. Este Ultimo valor concuerda con los
resultados obtenidos a partir de la comparaclén de continuos {ver
Tabla 3.8), por lo que se podria asegurar que la luz dispersada
proviene en su mayor parte de la estrella H36. Este resultado estéd
en acuerdo con los obtenidos por Woodward et al, (1986) que a
partir- de mapas polarimétrices en el 4ptico encuentran un patrén
centrosimétrico de los vectores de polarizacién y centrado en H36,
identificando a H36 como la fuente de la luz dispersada en la

regién del Hourglass.
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141} Posible banda difusa en A4430A.

Otra caracteristica que se detecté en el espectro de la
posicién M8 HG fué la posible presencia de la banda difusa de
absorcién A4430 (ver Figura 3.19).

El origen de la mayoria de las bandas difusss observadas en
1a regién del visual es todavia desconocide, pero se han propuesto
varlas teorias para explicar su existencia, teorias que se pueden
agrupar en dos categorias de acuerdo a la naturaleza del agente
absorbente: granos de polvo (o impurezas en el polvoe)} y moléculas
en fases gaseosas {Benvenutt{ y Porceddu 1989)}.

En el caso de la banda 14430 se¢ ha encontrado gue es
sistemiaticamente mis deblil para estrellas dentro de nubes de polvo
y que no se correlaclona bien con el exceso E(B-V) (Wu 1972).

En esta tesis se determind el ancho equivalente de la banda
A4430 observada tanto en la posicién M8 HG, (que se observa muy
debilitada debldo a la contaminaciédn por lineas en enisién
nebulares que podrian ser entre otras, (Fell}l A4414 y Hel X4437),
como en el especitro de H36 {(ver Figura 3.20). Estos datos se
comparan con los de Wampler [1966) quien encontrd la profundidad
central de A4430 en M36, y asegura que la intensidad de A4430 es
compatible con un fuerte oscurecimiento debido a polvo.

En.la Tabla J3.10 sc presentan los anchos cquivalentes de la
banda 24430 observados en la posicién M8 HC ¥ en la estrelia H36 y
se comparan las profundidades centrales observadas con la obtenida
por Wampler para H36. Tamblén se compara el coefliciente de

absorcién logaritmico en HB3 calculado para la posicién HG como se
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describié en el capitulo II, con el calculado para la estrella
H36. Este dltlmo se obtuvo a partir de 1a determinacién que
hicieron Hecht et al (1983) del exceso de color E{B-V} de H36, que
resultd ser de 0.88, y del cociente de absorcién total a selectiva

en 5500A para la reglén, que fué R= 4.6

TABLA 3.10
Comparacién de anchos equivalentes observados, profundidades

centrales en porclento de continuo y del coeficiente

de absorcién logaritmico en HB

24430 (A) Pc(A4430) (%) C(HB)
M8 HG 0.7:0.2° 6.021.0" o.9"
H36 1,2:0.2* 6.021.0" 1.86"
S 6.120.5"
a b
Este trabsjo Wampler 1966

El valor de Pc obtenido por Wampler y el obtenido en este
trabajo concuerdan. El valer de Pc para M8 HG es similar al de
H36, por otra parte el ancho equivalente parece ser menor. Es
importante hacer notar que en el caso de H36, la banda A4430

tendria su origen entre la estrella y el observador, mientras que
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para M8 HG el camino geométrlco es dlferel;te y parte de la
absorcién en A4430 podria estar presente en la luz dispersada por
el polvo y parte se podria producir entre la nebulosa y nosotros.

Comparando los coeficientes de absorcién logaritmica en HB,
se deduce que como C(HB)} es mayor, por un factor de dos, en 136
que en MB HG, pareceria que o blen hay polvo entre 1136 y M8 HG, o
H36 estd en la parte de atrés.

Otra posiblildad que podria expllcar las observaclones es que
la absorcién en la banda A4430 se origine en el polvo externo a la
regién HII mientras que el enrojecimiento sea tanto interno como

externo.
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CAPITULO Y
COCIENTE GAS-A-POLVO Y LUZ DISPERSADA COMO FUNCION DE LA

LONGITUD DE ONDA

a) Cociente gas-a-polvo.

Mediclones de luz estelar dispersada por el polvo dentro de
regiones HI1 pueden ser usadas para darnos una determinacién
aproximada del coclente gas-a-polvo. En general los datos
observacionales no pueden ser interpretados completa vy
univocamente, debido a las compllicaciones en la geometria y en la
estructura espacial de las nebulosas y por el hecho de que la luz
dispersada dependa de estos factores. Pero, tratando el problema
de wuna manera simplificada despreciando los gradientes de
densidad, en general, y las acumulaclones de alta densidad, en lo
particular, y tomando una densidad uniforme o variable como una
funcién conoclda, se puede encontrar el coclente gas-a-polvo.

En general la distribucién espacial de la luz reflejada no
coineclde con 1a de las lineas de emlslén (o con la del contlnue
atémico) aunque el polve y el gas estén blen mezclados. La emlisién
del gas depende del cuadrado de la densidad y es afectada por los
gradientes de densidad y por inhomogencidades. La luz dispersada
es mayor cerca de la fuente ya que la luminosidad depende del
inverso del cuadrado de la distancia y de la densidad de polvo a
la primera potencia,

Asi, sigulendo el razonamlento de Osterbrock (1989), podenos
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imaglnar una nebulosa homogénea, con simetria esférica, {luminada
por una sola estrella central. Si Lv es la luminosidad de 1la
estrella por intervalo de frecuencla y ademis se supone que la
nebulosa es Opticamente delgada, el flujo de luz estelar en la

nebulosa en un punto a una distancia r de la estrella sera:

nF = (4. 1)

Si Nd es el numero de particulas de polvo por unidad de
volumen en la nebulosa, y o, es la seccién recta de extinclén
promedio a la longitud de onda A que corresponde a v, entonces la
secclén recta de extincién por unidad de volimen es Nch y el
coeficlente de emisién, por unidad de volumen por unidad de &ngulo

s6lldo, debide a dispersion isotrépica se puede escriblr como:

J, o AANAGA"Fv - AAN.:'TALV (4.2)

an 16n°r

siendo AA el albedo o fraccién de radlaclén "removida" del

fiujo que es dispersada y por lo tanto I-AA serd la fracclén

absorblda.

La Intensidad del continuo de radlacién dispersada es:

AN o L
AT ATV 1 -1 b
lv(b) = JJuds = ——————— ——Cos T (4.3}
8n °

para un rayo a una distancla minima b (pardmetro de impacto)

de la estrella central en una nebulosa homogénea de radio L
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radio méximo donde se encuentran las particulas dispersantes.
Este resultado puede ser comparado con el brillo superficial
de HB observado de la misma nebulosa, que puede tener un radio de

Striémgren r diferente de L

1 o 2
IHﬁ(b) gl"“ﬁds ® "VN.“"ﬁhV"BZ/ LA {4.4)

Dividiendo la ecuacién 4.4 entre la ecuacién 4.3 se obtiene

el coclente del brillo superficial en HB al brillo superfictal del

continuoc que se puede escribir como:

(4.5)
NN a®lhw 3 b b )?
lm(b) . pe HB HB 4rD rr ™ H -(—r—‘]
2 -t b
!v(b) Ah“da‘k Lu D cos  —

donde el primer factor del lado derecho de la igualdad depende
sélo de las propiedades atémicas del gas y del polvo; el segundo
factor es el reciproco del flujo estelar cbservado en la tlerra;
el tercero es el producto de los radios angulares en el
r ’ r

contlnuo:n—' y en HB:—[—)’—; y el daltimo factor, que resulta
adimenslonal, da la decpendendencia funclonal de!l br‘lllh
superficial.

La variacién de las intensidades descrlitas por las ecuaclones
4.3 y 4.4, y la variacién del coclente descrito por la ecuacion
4.5, en funcién del pardmetro b se presénta graficada a -

continuaciédn:
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FIGS. 4.1, 4.2 y 4.3
Varlaclén de 1as Intensidades: IHB(b). Iv(h) y del coclente
I“ﬂ(b)/Iv(b). en funcién del pardmetro b, distancia minima a la

fuente.
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Asi, en base a observaciones de las intensidades del continuo
y de HB, sl la densidad electrénica N° se conoce a partir del
brillo de HB (medida de emisién) o de los coclentes de lineas de

[0111] o (SII] (como se explict en el capitulo II1), el cociente
N

TFZ-—' que es proporcional al coclente de densidades del gas a
ATa A

polvo, se puede determinar.

A continuaclén se presentan determinaciones del coclente

gas-a-polvo para dos casos de densidad:

1) Densidad electréonica promedio N'(rms)

Para determinar la densidad electrénica promedic (rms}
obtuvimos primero la medida de emisién (M.E.}. de las dos
posiclones mds cercanas a la estrella lonlzadora H36, es decir
MB HG y M8 1, posiclones que estin dentro de la esfera de
Stromgren de H36 que es de aproximadamente 1 pc de radio
{considerando una densidad electrénica promedio de S00 cn).

La medida de emisién se define:

M.E. = JN.(rms)Np(rms) dl {em™ pe) (4.6)

y es proporcional al brillo superficial, en particular para HB:
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S[HB) = -—;r

ef 0
J chhV“BaHB(H W Th dl 4.7)

-25 -
sustltuyendo THH = hvlwa:’l;; = 1.42x107% erg o’ s 1. coeficiente

efectivo de emision de Hif a T = 8,000°K definido en el inciso c}

del capitulo III, se puede cscribir:

AuS(HB)  _ |y (rms)N (rms) dl = W.E. {4.8)
1"3 e P

De las observacioncs en las poslclones M8 HG y MB 1 se

obtuvieron los datos de Ja Tabla 4.1 a continuacién:

TARLA 4.1
Intensidad y brillo superficial de Hf3 obscrvados, medida de

emisién y densidad rms para las poesicioncs M8 G y M8 )

M8 1G M8 1
logl(Hg)® ‘-Tu. 3 -11.97
1ogsp)® -1.38 -3,01
M.E.© 1.18x10" 2. 77e10%
N'(rms)d -1000 200

Ins medldas de emiuion aqui oblenldas comparan blen con las
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medidas promedio que se encuentran en reglones HII y en particular
con la obtenida para el Hourglass de M8 por Woodward et al. (1986)
a partir de observacliones en radlo reallzadas con el VLA, siendo
M.E. = 2.5 x 10° en™%pe.

Con una densidad electrénica promedio de 1QG0 t:m"3 podenos
realizar las simplificaciones necesarias para obtener un valor
aproximado del coclente gas-a-polvo, Con esta densidad el radlo de
Strémgren ri para H36 resulta de 0.6 pc, conslderaremos que el
polvo y el gas se encuentran bien mezclados per 1o que el radioc de
las particulas dispersantes coincidird con el de Stromgren, por lo
tanto L 0.6 pc. La distancia a Ja Nebulosa M8 la tomaremos
de 1,700 pc por lo que el flujo estelar en la tlerra a A5S500A serd
de 1.6x107" erg cm s AL, A la distancia de 1.7 kpc las
distanclas proyectadas de las posiciones observadas a la estrella
1136 son: para MB HG de 0.23 pc y para MB 1 de 0.35 pc. Asi,
ulilizando los datos del continuo en AS700A obtenidos
anterlormente {ver Tabla 3.6}, sustituyendo todos los datos
anteriores en la ecuacién 4.6 y despelando se obtlene el coclente

gas-a-polvo presentado en la Tabla §.2.



TABLA 4.2
Coclente gas a polve para las poslcliones M8 HG y M8 1
(considerando la densidad promedio (rms) obtenida a partir de las

observaciones del brillo superficial en HB)

—_F (™)
A7
M8 HC * 1,96 x 10%
M8 1 . * 7.10 x 10
!CDYI Ne(rmnlthOO cm-:‘ ann Ne(rm-)=200 l:ll-3

El valor obtenido para la posicién M8 HG compara bien con el
valor promedio para regiones neulras del medio interestelar que es
de aproximadamente 2,10% en”?,

Si conslderamos la densidad clectronica rms delerminada a
partir de ta medida de emisién, obtenemos que el coclente
gas-a-polvo es mayor por un factor de 3.6 en la posicion M8 1 en
relacién a la posicion M8 HG. Es decir, aparentemente hay menos

polvo que refleja luz o el producto AAVR disminuye en la direcclon

de la visual a la posicion M8 1.
Otro modelo consiste en considerar variaclones en la densidad

quc se pueden expresar en funcién de la densidad obtenlda a partir

de lineas prohibidas N”(FL) ¥y de un factor de llenado .c.
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1t) Denslidad Ne(FL) ¥y factor de llenado constante.

Un modelo sencillo que lIncluye fluctuaclones de densidad en
la descripclén de la estructura de una nebulosa consiste en
considerar que la nebulosa esta formada por gas en pequeflas
condensaclones de densldad electrénica Ne(FL) y con densidad nula
entre éstas. El factor de llenado € seria la fracclén del volimen
total ocupada por las condensaciones. En este modele simplificado,
el espacio entre las condensaciones estarfa "vaclio", por lo que no
contribuiria a la emislén, dispersién, masa, opacldad, etc., de la
nebulosa.

El factor de llenado se define como el coclente:

2 .
c = Ne (rms) i (a.9)

NeE(FL)

En general Ne(FL) > N‘e(rlns) lo que refuerza la suposicién de
inhomogeneldades de densidad. Un hecho importante es que N‘(FL) es
independliente de la distancla, mientras que N.(rms) s! depende de
ésta por lo que ¢ es proporclonal al lnverso de la dilstancla
adoptada.

En la Tabla 4.3 se presenta el factor de llenado encontrado
para las dos posiciones de observacién M8 HG y MB 1 a partir de

las densidades electrénicas presentadas en las Tablas 3.1y 4. 1.
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TABLA 4.3

Factor de llenado € encontrado para las posiclones M8 HG y M8 1

€ = Ne’ (ras)
Ne?(FL)
M8 HG 0.02512 - -
: 30
M8 1 0.02524  ~ -+
: 40

Para ambas posiciones se encuentra un factor de llenado
similar, por lo que se considerard que un factor de 1lenado

€ = constante para toda la nebulosa, se ajusta a las

1
10

observaciones.

Considerando el factor de llenado anterlor, sustituyendo la
densidad N‘(rms) por NB(FL), encontrada a partir de las lincas
prohibidas de [SII} (ver Tabla 3.1) y utlilizando todos los datos
anteriores, de la ecuaclén 4.5 se obtiene el coclente gas-a-polvo

presentado en la Tabla 4.4 a continuacién:
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TABLA 4.4
Coclente gas a polve para las posiclones M8 G y M8 1
(considerando denslidad N.(FLJ y factor de llenado € constante)

P -2
et ——  (em )
Ai\NdUA
M8 HG 211 x 107
M8 1 1.13 « 10%

La tabla anterlor nos resume dos resultades distintos:
a) existe wuna diferencla significativa respecto al coclente
gas-a-pelvo del medlo interestelar y b) existe una diferencla en
el coclente gas-a-polvo entre las posiciones M8 HG y M8 1: siendo
aproximadamente un factor de 7 (para M8 HG) y de 2 (para M8 1)
menores que el del medio interestelar. Estos resultados tienen dos
posibles interpretacliones: para las dos posicliones aparentemente
se esta observando polvo de las regiones neutras, este polvo
contribulria considerablemente a la luz dlispersada., La otra
posible lnterpretacién es que el producto Ako‘x varie con la
posicién y sea mayor que el del medio Interestelar.

La primera Interpretaclén se apoyaria en el hecho de que la
reglén aun es muy Joven y no le ha dado tiempo a la estrella H36
de deshacerse completamente de la nube molecular prognnllorﬁ

situada en la parte de atrds, en relaclén al obscrvador. Esta
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geometria de ampella presentaria grandes concentraciones e
.inhomogeneldades de polvo sobre todo hacia los bordes y cerca de
ia extrella H36.

La segunda posible causa, producto albedo-secciédn eflcaz
variable, se podria deber a que los granos de polvo cercanos a
regiones HII estén sometidos a condlclones extremas. Por ejemplo,
dependlends de las condicifones a las que estén sometidos los
granos, habri{a los que conservan sus capas de hielos y tendrin un
albedo distinto al de granos cuya capa de hielos se haya
evaporade, dejando particulas refractarias mas pequefias y con un

albedo diferente.
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b) Luz dispersada como funcién de la longitud de onda.

La radlaclén dispersada por granos interestelares se detecta
en diversos objetos, incluyendo nebulosas de reflexién, reglones
HIl, nebulosas oscuras con clerto brillo superficial y luz
Galactiea difusa, Generalmente no se puede obtener de una manera
directa informaclién sobre 1a composicién de los granes; sin
embargo se hacen Intentos para encontrar algunos de sus parameiros

{fislcos.

Asi, la luz estelar reflejada por granos de polvo contiene
informacién sobre las propledades de éstos, en particular sobre el
albedo (o reflectividad) y sobre el factor de fase que describe
como dispersan 1a luz los granos de polva: si preferencialmente
hacia adelante o Isotrdpicamente. Incertldumbres en la geometris,
emisién térmica del polvo, profundidad éptica y los efectos
.dinimicos, tlenden a complicar la interpretacién; la intensidad de
1a luz dispersada depende de manera detallada de los angulos _(en
el grano) de Incidencia y de dispersién, asi como la funcién de
fase F (e.g. Spitzer 1978) siendo la dependencia explicita:

J (k) =N Qa«-faJ’v“" JF(k-k* Jdw', (4. 10)

Vdtap d

donde "vaup es la emisividad de ta luz dispersada, Na 1a densidad

de granos de polvo, Q‘“p el factor de cficlencia de la

disperslién, ,Mw fa secclén recta de dispersiém, k' y k los
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vectores unitarios que Indican las direcciones de los fotones
incidentes y dispersados, lv(k') la intensidad incidente, F(k-k')
es una funcién de fase que depende del angulo entre k y k', dw' es
un intervalo de &ngulo sélido con la integral de F sobre tode dw’
igual a 1.

El factor de eficiencia de dispersién Qaup estd definido de

Qd\-p

tal forma que la fraccién Tt es el coclente de la energia

dispersada en todas direcclones por elemento de volimen respecto a
la energia tomada del campo de radiacién {(luz extinguida). A la
fraccién de energia dispersada respecto a la total se le llama
albedo A)« ¥ en general no es constante y depende de la longitud de
onda, aunque el indice de refraccién sea independiente de A, Los
casos limite son dlspersién pura (AA=1) y absorcioén pura “>.=°)‘
Valores tipicos se encuentran entre 0.5 a 0.7 para las longitudes
de onda en el visible; a longltudes de onda mayores se¢ ha
encontrado que A 0.

A pesar de las dificultades menclonadas anteriormente, a
partir de observaciones de luz dispersada per nubes de polve cerca
de estrellas tempranas brillantes se puede obtemer informacion
sobre las caracteristicas fisicas del polvo. En general estos
resultados se dan como relaclones funclonales entre el albedo y el

factor de fase; encontrando que cuvando el albedo es grande,

tamblén lo es el factor de fase.
En los resultados de }as observaclones de M8 presentados en

el capitulo 111 de este trabajo se encontré que la diferencia

entre el continuo observado y el continuo atdémico se incrementa
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conforme A se decrementa (ver Figuras 3.7 a 3.18). Es decir la luz
dispersada depende de la longitud de onda. Para apreciar este
efecto, en la Figura 4.4 se presenta una comparaci6én entre la luz
dispersada en la posiclén M8 HG, escogida por tener la mds alta
sefial-a-ruide, la estrella 10 Lac y un cuerpo negro que modela a
la probable fuente real, Herschel 36 -a cuyo tipo espectral 07 le
podemos asoclar una temperatura del orden de 35,000 ‘K- de la que
no se encontré ninguna callibracién en la literatura.

La calibracién de la primera fuente de comparaclén, la
estrella 10 Lac cuyo tipo espectral es 09V y posee una temperatura
efectiva T ~ 32,000 °K. se obtuvo a partir de la calibraclén en
magnitudes monocromaticas obtenida por Code (1960). Para la
‘scgunda comparacién se conslderaron cuerpos negros (BB} a
35,000 'K y 40,000 “K (encontrando que la diferencia entre ambos
es minlma en la regién de interés AA3000-7000A por lo que sélo se
grafica en la Figura 4.4 el de 35,000 °K).

Lus desviaciones, tanto hacia la parte roja del espectro como
hacia la parte azul, de los datos de la posiciéon M8 HG con
respecto a las fuentes de comparacién, son mayores a los errores

probables que son menores a 0.1 en el logaritmo.
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Comparacion M8 HG-10Lac-BB a 36,000 K
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FIG. 4.4
Comparacién entre la luz dlspersada en la posicién M8 HG, y dos

fuentes: la estrella 10 Lac y un cuerpo negro (B3} a 35.000“)(.



Del andlisis de la Figura 4.4 podemos suponer que el exceso
de contlnuo para longltudes de onda menores a 4500A se debe a una
posible variacién (aumento) del producto albedo-secclén eficadz
(AAUA) de las particulas de polvo responsables de la dlspersién.
Asi, la luz dispersada es "mis azul" que la luz estelar de H3s,
resultado de la extincién selectiva entre la estrella y las
particulas de polvo.

Para longltudes de onda mayores a SSO0OA se nota también un

ligero exceso de continuo que se podria deber a otras dos causas:

1)  Estrellas obscurecidas (mas rojas) en la direccién del

observador que contribuyan al continuo observado.

2} . Un posible efecte de fotoluminiscencia del  polvo,
recientemente cncontrado tanto en nebulosas de reflexién como en
nebulosas planctarias. Furton y Witt (1990) proponen que este
proceso podria ser el recsponsable de una conslderahlc contribucién
a la distribucién espectral de energia de estos objetos entre

ASS00A y ABOOOA.

La  primera causa (contaminacién por  estrellas muy
nenrroJecldas) podria lener una Jjustificacién similar a la dada para
el cimulo del Trapecio de Orién donde la densldad estelar alcanza
el extraordinarlo valor de 2200 estrellas por parsec cibico (e.g.
Herbig y Terndrup 1986), y que bajo condiclones realistas de
profundidad y opacidad de 1a nube se demostré que existen pocas

estrellas muy enrojecidas y que la nube entera atris del cumulo no
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puede estar llena de estrellas a la densidad antes menclonada.
Asi, la alta densidad estelar estarfa confinada a la =zona
frontal de la superficie de la nube molecular, ya que la
contaminacién por estrellas de campo proyectadas es despreclable
mle;wtras que la opacidad de la nube molecular eliminaria cualquier
contribucién de las estrellas de fondo en las longitudes de onda

del éptico.
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CONCLUSIONES

En este trabajJo se obtuvieron varlos resultados, tanto teéricos

como observaclonales.
Los resultados tedricos fueron los slgulentes:

Se determinaron por interpolacién los coeficlentes de emislén
de continuc de HI y Hel, y el de dos fotones del H para N’—b 0y
T = 8,000 K.

Se encontré que el continue de dos fotones debido al
decaimiento del nivel 2‘59 del He® es un factor de 100 (tomando en
cuenta la abundancia relatlva de He} menor que el continuo de dos
fotones del H.

Se determiné que la dispersién de Thomson por electrones
libres no es de importancia para la wemislon de continuo en

nebulosas gaseosas.

A partir de observaclones espectrofotométricas en la reglén
del o6ptico de sels posiclones de la Nebulosa Hourglass, que es la
parte mds brlllante de la Nebulosa MB, se obtuvieron Ilos

sigulentes resultados:

Se corrigleron por enrojecimiento las intensidades observadas

determinando el coeflclente de absorcién logaritmico C(HB) para
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cada posicién y apllcando la ley normal de enrojecimiento de

Whitford (1958).

Se determinaron densidades electrénicas a partir del coclente
—}-g—g%%}- del [SII), obteniendo densidades entre 2.2 y 3.8 dex

para las sels posiciones observadas.

La temperatura electrénica se obtuvo por dos métodos:

1(24959) + I{A5007)
T(A6731)

del [OIIl], obtenlendo 7,800 < T(°K) < 8,350 para las sels

- a partir del coclente de lineas

posiciones.
- a partir del coclente -1—;%%;-;— . obtenlendo

4,370 < T("K) < 6,890 para las seis posiciones.

El segundo método en general d& temperaturas menores, este
hecho se¢ puede deber a errores de mediclén o a verdaderas

fluctuaciones espaclales de temperatura.

Se determinaron los flujos de continuo en diversas longitudes
de onda y se corrigieron por enrojecimiento. Se obtuvo Ila
diferencia entre el continuo observado y el continue atémlco
calculado, argumentande que es luz dispersada por polve dentro de
la regién HII y encontrando que esta diferencia se Incrementa
conforme la longitud de onda se decrementa.

Se calculé el porcentaje de la luz que seria dispersada

reupscto al total de continuo encontrando que para las poslciones
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de rendija HG, HGE y HGW el promedio fué de 75+10%, mlentras que

para las posiclones 1, 1E y 1W el promedlo fué de 62£12%.

A partir de la detecclén de lineas de absorclién estelares
Hell A4200 y X4686 en el espectro continuo de la posiclén MB HG,
se determind, comparando los anchos equivalentes medides con los
estelares, que la fuente mis probable de la luz dispersada es la

estrella Herschel 36.

Se detecté la posible banda difusa en A4430A, se calculé su
ancho equivalente y profundidad central, obteniendo resultados que

comparan bien con los de la literatura.

Se calculé el coclente gas-a-polvo para un modelo de- la

Nebulosa con simetria esférica y los dos casos sigulentes:

1) Densidad elextronica promedio Ne(rms).

A partir de la determinacién de la medida de emisién (M.
E.) en dos posiclones se obtuvo para M8 NG, 1.18x10° y para M8 1,
2.7710* om® pc y de aqui las densidades promedio 1000 y 200 bara

cada posicién respectivamente con las cuales se calculd que el

-2 -2

coclente gas-a-polvo es de 2:16%! cm y de 72102 cn

respectivamente,
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11) Densidad Ne(FL) y factor de llenado constante.

Se determind que un factor de llenado e=1/40 ajusta la
densidad N.(FL) con la densidad N.(rms) para las dos posiciones y

se calculé el coclente gas-a-polvo obtenlendo para M8 HG 3.11x10%

y para M8 1 1.13:10% w2,

Finalmente se obtuvo la luz dispersada como funcién de la
longitud de onda, encontrande que la luz dispersada aumenta para
longitudes de onda menores a A4S00A y mayores a ASSO0A.
Las causas posibles de este aumento son, para la parte azul:

~aumento del producto albedo-seccién eficaz de las particulas
de polvo responsables de la dispersién.

Y para la parte roja:

-estrellas obscurecldas que contribuyan al. continuo

observado.

~fotoluminiscencia del polvo.

La Nebulosa MB es5 una reglén de morfologia muy compleja y de
activa formaclén estelar. La parte mis brillante, La Nebulosa
Hourglass, constituye un excelente laboratorio para futuros
estudios de polvo en reglones HIl y de foramaclén estelar masiva en
nubes moleculares galdcticas. La comple)idad de este tipo de
regiones hace que los modelos simplificados sean inadecuados para

su descripcién, por lo que son necesarios modelos més detallados
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que incluyan el polvo, las variaclones en la densidad y 1los

efectos de las miitiples estrellas excitadoras.

En este trabajJo se han hecho progresos para interpretar 1la
reglén HII Hourglass, sin embarge, para corroborar y ampllar los
resultados obtenidos en esta tesls feria necesarlo realizar un
estudio més profundo y sistemdtico de esta regién en particular y
de otras reglones H!I galdcticas, aprovechando todas las nuevas
técnicas observacionales disponibles, en el mayor {ntervalo de

longitudes de onda del espectro electromagnético.
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