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INTRODUCCION 

Un tema de estudio Importante en la f!slca del medio 

Interestelar es el de la formación y destrucción del polvo 

c6smlco. La presencia de granos de polvo dentro de reglones HI 1, y 

su· estudio, que puede realizarse interpretando los resul lados de 

observaciones de luz dispersada dentro de estas reglones, nos 

proporciona información observacional que restringe las teorlas 

sobre foraacl6n y destrucción de los granos de polvo. 

En esta tesis nos ltmltaremos a estudlar las ccr/Jlclones 

f!slcas de una reglón Hll en particular, eslabledendo la 

presencia de granos de polvo dentro de ésta, siendo el propósito 

básico de esta tesis: entender los procesos de emlslón de continuo 

en las nebulosas gaseosas y en particular estudiar el continuo de 

luz dispersada por polvo en la reglón óptica del espectro de la 

parte iús brl llante de la Nebulosa HB, conocida coao la U~bulosa 

del Reloj de Arena o llourglass. 



En el Capitulo I se hace una revisión de los principales 

procesos de e11lsl6n de continuo en las reglones HII y se calcula 

te6ri<:a11ente la contribución de cada uno de estos procesos. 

En el Capitulo II se presentan observaciones con 

espectrofoto•etrla fotoeléctrica de la Nebulosa Hourglass. Las 

Intensidades de las principales lineas observadas asl co'"" la 

eml1116n continua son corregidas por enrojecimiento para su 

posterior análisis. En este capitulo se Incluyen: figuras 

representativas de los espectros obtenidos, donde se aprecia la 

gran calldad de los 11lsmos, y tablas con las intensidades de las 

lineas en emls16n asl como del contlnuo. 

En el Capitulo J 11 se determinan las condiciones flslcas de 

la Nebulosa. Las medlcloncs fotoeléctricas de las lineas de 

emlsl6n de reglones HII nos permiten conocer algunos de sus 

parAmetros ftslcos como son: densidad y temperatura. A partlr de 

la luz dispersada se calcula la fracción del conllnuo debida a 

polvo. La pre1encla de este polvo es confirmada mediante la 

detección de llneas de absorción en el espectro contlnuo y la 

posible banda difusa en H430A. 

En el Capitulo IV se calcula el cociente gas-a-polvo y la 

variación de la luz dispersada como función de la long! tud de 

onda. 

Finalmente, los resultados más importantes se presentan en 

las Conclusiones. 

11 



CAPITLlO 1 

PROCESOS DE EMISION DE CONTINUO EN REGION::S Hll 

Introducción 

Reglones H II 

Las nebulosas difusas o reglones H 11 son reglones en las 

cuales el gas Interestelar está siendo Ionizado por estrellas 

Upo-O o tlpo-B temprano de Poblacl6n l. En general, en estas 

regiones existen varias estrellas lonlzadoras, que pueden ser 

estrellas 11últ!ples o estrellas pertenecientes un cúmulo 

abierto, del cual las más cal lentes consl1 luyen la fuente 

prlnclpal de radlac16n lonlzante. Estas estrellas callentes, y por 

lo tanto muy luminosas, son estrellas jóvenes foraadas a partir 

del polvo y gas interestelares que constl luyen la nebulosa ahora 

lontzada e iluminada por estas "nuevas" estrellas. 

Las temperaturas de c:stas estrellas están en el intervalo que 

va de 311104 °K < T. < s.104 °K. En toda la nebulosa, constltulda 

principalmente por hidrógeno y helio, el hidrógeno esta Ionizado 

en su total ldad, el helio, que es del orden de i:tliez veces menos 

abundante que el hidrógeno, se encuentra una vez 1c,nlzada y los 

otros elementos, que son mucho menos abundantes. están una o dos 

veces lonlzados. 

Las densidades liplcas en las portes Ionizadas ~e la nebulosa 

son del orden de 10 o 102 cm-3
, alcanzando valores de io' cm-3 o 

11ás en algunas reglones de llayor condensacl6n. En algunas 

nebulosas existen condensaclones neutras muy densas dlslrlbuldas a 



través del volumen ionizado. El gas caliente, ionizado, tiende a 

expandirse hacia el gas neutro, frlo, disminuyendo asl la densidad 

de la nebulosa ionizada, aumentando el volumen ionizado y creando 

los llamados "frentes de 1onlzap16n". 

Estas "reglones H II" 1 llamadas asl ya que en su aayor parte 

estin constituidas por H•, poseen un espectro de ••isi6n 

caracterlstlco en el cual sle11pre están presentes y son 11uy 

Intensas las lineas de recombinación del H 1 y las lineas 

excitadas collslonalmente del (Nlll y del (0111. Las Intensidades 

de las lineas del (011 II y del (Nll 11 varlan mucho y dependen de 

las temperaturas de las estrellas ionizadoras. 

Procesos Fislcos en las Nebulosas 

La fuente de energla que perml le radiar a las nebulosas es 

casi sle•pre la radiación ultravioleta de las estrellas embebidas 

o cercanas a la nebulosa. Estas estrellas, llamadas "lonlzadoras", .. 
cuya temperatura superficial es mayor a los 3xl0 K proi1ucen la 

cantidad 1uflclente de fotones ultravioleta los cuales transfieren 

energla a la nebulosa por fotolonlzaci6n. En las reglones H 11 el 

hidrógeno es el elemento más abundante por lo que la principal 

ganancia de energia se dá en la foto ionización de éste. Asi, 

fotones con una energla mayor a 13.6 eV, el potenr..lal de 

Ionización del Hº, son absorbidos y el exceso de cnergia de cada 

fotón absorbido en relación al potencial de lonlzacl6n aparece 

como cnergla ctnéttca del recientemente llberado fotor.leclrón. Las 

col is Iones entre electrones, y entre Iones y electrones, 

distribuyen la energla y mantienen una distribución d., velocidades 
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HalCWelllana con temperaturas que están entre 

Sx103 °K < T < 2x104 °K, en las nebulosas tiplcas. Las colisiones 

entre iones y electrones térmicos excitan algunos niveles de baja 

energla de los lenes. Las probabllldadcs de transiciones 

radlallvas de estos niveles excitados son pequef\as, pero a las 

densidades lo suflclenteaente bajas (N < 104 cm-3¡ de las . 
nebulosas tiplcas, la desexcltac16n collslonal es menos probable: 

asl, casi cada excl tac16n lleva a la e•ls16n de un fotón, por lo 

que la nebulosa eml te un espectro caracter1sllco de lineas 

"prohibidas". 

Los electrones tl:rmlcos &on recapturados por los iones, y el 

grado de lonlzaclón en cada punto de la nebulosa está dado por el 

equlllbrlo entre fotolonlzaclón y recombinación. 

En el proceso de reco11blnacl6n, Jas recapturas pueden ocurrir 

directamente al nivel base o a niveles excitados. En el primer 

caso el fotón producido es capaz de lenizar otro átomo de 

hidrógeno, por lo que se conalderéirá que el primero es absorbido 

en la vecindad de donde se produJ"... En el caso de recomblnaclones 

a niveles excitados, los átoiai:.s o lenes asl formados decaen a 

niveles con menor energla, y flnah.enle al estado base, por mcdlo 

de translclones radlatlvas. En ett~ proceso se emiten los fotones 

con energlas blen determinadas Cr..uantlzados) que forman las lineas 

caracterlstlcas de los espectros at69lcos~ en las reglones H JI se 

observan los espectros de lineas <:!el H J, por ejemplo las serles 

de Balmer y de Paschen. También Y. observa el espectro mils débil 

de He l producido por la recombir..ir .. l¿n de electrones con helio una 

vez lonlzado, y l lneas aun más '1i!:t.1les debidas a recomblnac16n de 

elementos más pesados, como el o;dgerjo, ni tr6gcno y carbono. 



Fuentes de cmln16n de conllnuo en regiones H 11 

Ademb del espectro discreto de lineas de emisión, las 

reglones HII e11lten radiación continua en la reglón óptlca. Esta 

radiación surge principalmente de los siguientes procesos (los 

cuales son explicados con detalle posteriormente) : 

l) translclones Ubre-libre de electrones en campos 

coulomblanos principalmente de los Iones de H y He. 

1l) translclones llbre-l!gado 

recomblnaclón de electrones con iones H•, (lo que dá 

como resul lado átomos de H• en el estado base o en 

estados excl tac.Jos, ocurriendo en este úl t lmo caso la 

subsecuente emisión por decaialento en cascada). 

recomblnaclón de electrones con iones He•, (lo que 

d• como resultado átomos de He• en estados excitados). 

111) e•ls16n de dos fotones producida por átomos de 11° que 

decaen del nivel metaestable 2
2
5

112
, vla un estado 

virtual p, al nivel ! 25. 

lv) eonls16n de dos fotones producida por átomos de Heº que 

decaen del nivel 215 al nivel 1
1
5. 

Se ha demostrado que otros mecanismos de emlsl6n de continuo 

no son tan importantes para ser considerados en la reglón óptica 



del espectro (Brown y Hathe11s 1970). 

Coao se mencionó anter tormente, los procesos de 

recombinación (transiciones libre-ligado) llevan a la emisión de 

un continuo de radiación débil. Dado que el hidrógeno es el 

elemento Ns abundante, el continuo HI ern1t1do por recoablnaclones 

de protone• con electrones, es el más intenso. El continuo He]J 

emitido por he!lo también puede ser significativo si el helio se 

encuentra en su mayor parte doblemente ionizado, pero el continuo 

de lle! es siempre más débil, al Igual que el continuo emitido por 

eleraento& más pesados que puede ser un factor de 103 a 104 veces 

más débil, ya que las abundancias relativas son to3
<HlHl 

Ntx1 1 donde 

N!Hl es la densidad (cm-3
) rle hidrógeno y NIX> es la densidad de 

elementos más pesados que el hello. 

En la reglón óptica del espectro, el continuo libre-ligado 

domina sobre los otros continuos, pero en las;. reglones del 

infrarrojo y de radlofrccucncias, el continuo l1brc-llbre adquiere 

11ayor h1portancla (e. g. Osterbrock 1989, Spl tzcr 1978). 

Además de las lineas intensas y del espectro continuo debldos 

a procesos atómicos, muchas nebulosas presentan un espectro 

continuo debido a luz estelar dispersada por granos de polvo 

dentro de estas regiones. 

A cont1nuac16n en este capitulo se dlscutr.n los dlstlntos 

11rocesos de emls16n de cont1nuo as1 como su lmporlanc1a relativa 

en la reglón óptica del espectro. 
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a) Radlacl6n llbre-llbre (Bremsstrahlung tér01l99l. 

La emlsl6n en el continuo por translclones llbre-llbre surge 

de la lnteracc16n coulomblana electrones-Iones. Un electrón es 

acelerado al pasar por la vecindad de un 16n y puede cambiar su 

estado emitiendo un fotón no-cuantlzado que co•pense el cambio 

total de energla del sistema. A este proceso se le llama ernlslón 

llbre-llbre (free-free o Bremsstrahlung). La pérdida de onergla 

por radlac!6n depende de la encrgla del par que col!slona, ademAs 

de otros parámetros. De ncucrdo con la teorla cltts1ca, en un 

encu~ntro de este tipo, un electrón e•lte un sólo pulso 

electro111agnético, sln oscllar::lones en E «vector eléctrico). El 

espectro de F'ourier de este pulso es independiente de la 

frecuencia para frecuencias bajas. En consecuencia, el cocflclcnte 

de e1D!sl6n jvb {ver fórmula l. l ), que dA la energlá radiada por 

un1dr·\l de volú1nen 1 de tiempo, de frecuencia y de :ínguJQ sólido, 

para eslc proceso es casl independiente de la frecuencia a 

exccpc16n del corte exponenclal que resulta de la dlstribuc16n 

Haxwell1ana de energía en un pla5ma a temperatura T. 

También es posible que se presente el proceso inverso al de 

emisión: la absorción l lbre-l!bre. Al pasar cerca de un l6n 

pos! tivo el electrón puede lomar energ!a del ca•po de radiación y 

por lo tanto aumentar su energ!a c!n~tlca. El coeficiente de 

absorción !lbre-libre kv• puede calcular"" a partir de jvb 

considerando que en equl l lbrlo lermodln.\mlco la Ley de Klrchhoff, 

JVb=kvbBV(T), es val Ida. Sin embargo .,n las condiciones de 

densidad y temperaturas nebulares y para la reglón óptica del 
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espectro. el proceso de absorción llbre-llbre es 6pt1caumete 

delgado, por lo que sólo se considera el proceso de emlsl6n (e.g. 

Osterbrock 1989, Scheffler y Elsasser 1987). 

La expllcac16n detallada de el proceso de emls16n l1bre-l1bre 

requiere de un tratamiento cuántico, ya que se pueden producir 

fotones de energla comparable a la de la partlcula que eal te. Sin 

embargo, un tratamiento clásico se justifica y las fór•ulas 

obtenidas llenen una dependencia funClonal correcta que s.ólo en 

algunos casos se tiene que corregir por medlo del factor de Gaunt. 

cuántico. El factor de Gaunt es una función de la energla del 

electrón y de la frecuencia de cmls16n y en general es del orden 

de la unidad. 

En termlnos generales, los coeiiclentes de c•ls16n se 

calculan detenninando qué lnteracclones entre los cul!rpos e•lsores 

eral ten et.unta energta por unldad de tiempo, de volú.»i?n, de 

frecuencia y d<! ángulo sólido. 

La fóraula usual de jvb para transiciones l1bre-llbre de 

electrones interactuando can iones positivos de carga Z 

(prlnclpal....,nte H'. He·, y lle H en el caso de las nebulosas) es: 

l/2 

[ 
nhv l --º- exp(-hv/kT) 
3kT 

grr(T,2, 11), (l. 1) 

asi, 

donde N. y H
0 

son las densidades de Iones y de electrones 

respectlvaraente 1 hv
0 

= IJf = 13.6 eV es el potencial de lonlzact6n 
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del 6.to110 de hldr6gcno en el estado base, T es la temperatura 

eleclr6n1ca, a es la masa del electrón, h y k son las constantes 

de Planck y de Boltzmann respectivamente y grc es el factor dé 

Gaunt para este proceso. 

El factor e><ponenclal tlene por efecto que a teotperaturas 

tlplcas de reglones Hll, T ., 104 °K, la emlsl6n ocurra b6slca111Cnte 

en radlofrecuenclas (hv/kT< 1) (Sheffler y Elsisser 1987). Sln 

embargo en los cálculos del continuo realizados aás adelante en 

esta tesis se Incluye el coeficiente de emisión llbre-llbre. 

b) Continuos !k recomblnncl6n ~ átomos ~ H Y. ~ w .lA ~ 

6ptlca !!.tl espectro. 

Además de llneas radiadas en transiciones ligado-ligado, los 

proceso& de recoablnac16n pueden emitir radiación continua débil 

en tran&lclones llbre-llgado. Dado que el hldr6geno es el ele11ento 

mh abundante, el continuo HI, emltldo en la reco•blnacl6n de 

protones con electrones, es el mAs fuerte en la región del visual, 

(el continuo del Hel I puede ser importante, pero sólo en caso que 

el He est6 doble.e-nte Ionizado, lo que no ocurre en reg1one9 HI 1 

t1p1casL adea.\.s se tiene el continuo de Hel pero este siempre es 

m6s dl!bl l. 

El continuo libre-ligado del HI a frecuencias v surge de la. 

rccomblnaclones de electrones libres con velocidades v a nlveles 

del H con número cuá.nt1co prlnclpal n ~ n', donde 

hv ~ 1nv
2 +X 

2 n 
(\, 2) 
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y 

hv ~ X' • hvo 
n n'2 

(1. 3) 

siendo n' el nlvel de menor energla que contribuye a la 

frecuencia v. 

El coeflclente de emisión del Hl (por unidad de frecuencia 

por unidad de Angulo sólido por unidad de tiempo por unidad de 

voltímen) estll dado por: 

Jv(H) ~ -
1
- N N \ 

4Jr p. L 
n-1 

I 
n•n' L•O 

• dv vo-.._(H ,v)f(v)hv dv (t. 4) 

donde f(v) es la función de distribución de velocidades de 

Haxwel 1-Bol tzmann para los electrones. 

Las secciones rectas de reco11blnacl6n O"nL (H•, v) se calculan 

por medio de la relación de Hllne: 

o-(v) 
w1 hz.,2 

=------a. 
W 2 2 Z V 

hl 11 C V 

(!. 5) 

donde c.>
1 

y "'i.i son los pesos estadlsllcos de los niveles en 

cuestión y ªv es la sección recta de fotolonlzaclón. 

Por consiguiente se puede escribir el coeficiente de emisión 

continua, 7vn CH) = 
4"~v~Hl a una frecuencia v debido a 

p • 

recomblnaclones al n-~slmo nivel e~cltado del n" (o del He) como: 

9 



(1.6) 

Z2 IH siendo T la temperatura electr6nlca, 1 ~ -- el potencial de 
• n' 

1on1zac16n del n-éslmo estado excl tado y •v. (H) la sección recta 

de fotolonlzac16n para este estado. 

AdemAs de esta radlaci6n de recomblnac16n, una distrl buc16n 

Haxwelliana de electrones acelerados en collsiones coulombianas 

con lenes de H•, He• y He0 emite un espectro de emisión 

llbre-ltbre cuyo coeficiente de emisión esta dado por la f6r11111la 

(1.1), por lo que para el ll se ! lene que 

(erg cm3 s"1 Hz-1
). (l. 7) 

As! el coeficiente total de e•islón para el continuo de 

recomblnacl6n del Hl (Incluyendo contribuciones llbre-llbre) es: 

J,.(!ll) • ...}... 11 N 7 (11) 
r .,,. p • V 

(l. 8) 

con . 
·I 7 (H, Tl ... (1.9) 

n=n• 

Análogamente las contrlbuclcnes al continuo por lle! (las de 

Hel! no se consideran debido a que no hay lle" en reglones Hll 

tlplcas) se pueden Incluir en el coeficiente de emisión: 

10 



Jv(Hel) e - 4
1 N •N 7 (He', T). 

Tl He • 11 
( 1.10) 

Por lo que para una abundancia tiplca de He de 

aproximadamente 10% de la de H, sl el He se encuentra en su mayor 

parte \Úla vez lenizado, la cantrlbucl6n al continuo será de tan 

s6lo un lOX de la contr lbucl6n del H. 

En la Tabla !. 1 se presentan los valores Interpolados 

llnealmente en el plano (log 7, v) de 7v(H. Tl y de 7v(He ', T) en el 

Caso B, nebulosa dcllmltada por lonlzacl6n, para el llmlte de baja 

densidad (Ne -+ 0) y una temperatura electr6nlca T = 8 1 000 °K. 

Estos valores se calcularon a parl1r de los obtenidos por Brown y 

Hathe~s ( 1970). 

TABLA !. l . 
Coeflclentes de emJsJón de conrJruo HI y Hel 

;\(Á) v(!014Hzl T (H') 
V 

rvCHe
0

) 

3500 8.571 27.64 5. 70 

3620 8.287 32.59 6.47 

3930 7.634 t. 41 l. 51 

4200 7.143 l. 88 2.12 

4510 6.652 2.50 2. 97 

4800 6.250 J. 17 3.83 

5700 5.263 !i.U 7.14 

6400 4. 688 7.88 9.54 

. •40 3 -· -1 
En 10 .,. e• . H< 
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Otra fuente l11portante de emisión de continuo en las 

nebulo1H es el decai•iento en dos fotones del nivel 225 al nivel 

12s del H
0 

(1.g. Breit y Teller 1940; Spllzer y Greensteln 1951, 

Shaplro y Brelt 1959). Este decal•lento se dá, por reglas de 

selecc16n de paridad, mediante la creación de un nivel virtual p 

cuya energla esU. entre los niveles 225 y 12s. Es decir se produce 

la transición 2
2
5 -+P --tl 25, en la que se ealten 2 fotones con 

energlas bien definidas. 

El nivel 225 es poblado por recombinaciones directas y 

decalinlentos en cascada que stguen de recomb1nac1ones a niveles 

mis energéticos. la probabll ldad de transición para este 

decaimiento en dos fotones es Al •. ,2. a B. 23 s ... 1. y la suma de 

las energ!as de Jos dos fotones debe cumpllr que hv' +hv" = hv
12 

hv{l.4) • +hv
0 

z 10.2 eV. La dlstrlbuclón de probabilidad de los 

dos fotones es slml!trlca con respecto a la frecuencia 

+ .. 12•!.2J.to
15 

A=2431 A. 

-1 .. la cual corresponde a una long! tud de onda 

El coeficiente de emisión del continuo de dos fotones se 

puede escribir como (e.g. Brown y Hathe1o1s 1970): 

J,,<H. 2ql • -4
1 

N 2 A 2 2 2hyP(y), 
11 2 'G 2 ., 1 • 

(l. 11) 

donde y•....".... y P(y)dy es la probabllldad nori .. l!zada por 
"12 

decaimiento de que un fotón sea emitido en el Intervalo de 
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frecuencias yv12 a (y+dy)v
1
.-

Para expresar este coeflclente de emlslón de continuo de dos 

fotones en términos de las densidades de protones y electrones, es 

necesario calcular la población en equl!lbrio del nivel 2
2
5, N¡

0
• 

en tér11inos de estas cantidades. En nebulosas con densidad 

&\.lflclentemente pequeJ\a, el único mccanls1110 de despoblación del 

nivel 225 es por decaimiento en dos fotones y el equilibrio está 

dado por: 

(l. 12) 

donde cte~(H•, T) es el coeficiente de recomblnaclón efectiva para 
2 s 

poblar el nivel 225 ya sea por recomblnaclones directas o por 

recomblnaclones a niveles más energéticos 

decal11lentos en cascada al nivel 2 25. 

seguidas por 

Sin embargo, para densldades flnltas, col tslones con protones 

y electrones pueden cambiar el momento angular de los átomos de H 

llevándolos del nivel 2
25 al nivel 2

2
P el cual puede ser 

desexcltado por medio de una transición per•ltlda (Ly a de 

10.2 cV) al nivel 1
2
5. Para estos efectos las colls1ones con 

protones son más eflclPnlcs que las collsioncs con electrones¡ 

tomando en cuenta procesos col!slonales la poblacl¿n del nivel 2
2
5 

está dada por: 

N N Cl"'cu'' T) N {A N p N • } = 22• l •. t 2• + pq 2 2 • • q 2 2 . 
p•2

2s 2•,2p 2•.2p 

(1. 13) 

De los valores para las lasas de translcloO'!s colls1onalcs 

13 



frecuencias yv
12 

a (y+dy)v
12

• 

Para expresar este coeficiente de em1s16n de continuo de dos 

fotones en términos de las densidades de protones y electrones, es 

necesario calcular la población en equilibrio del nivel 22s, N¡
0

, 

en términos de estas cantidades. En nebulosas con densidad 

""flclentemente pequella, el l'.lnlco mecanismo de despoblación del 

nivel 22s es por decaimiento en dos fotones y el equilibrio está 

dado por: 

(l. 12) 

ef • donde a.
22

!H , T) es el coeficiente de recomblnaclón efectiva para 

poblar el nivel 225 ya sea por recombinaciones directas o por 

recomblnaclones niveles mfls encrgét leos seguidas por 

decal11lentos en cascada al nivel 225. 

Sin embargo, para densidades flnl tas, col islones con protones 

y electrones pueden cambiar el momento angular de los itomos de H 

llevándolos del nivel 225 al nivel 22P el cual puede ser 

desexcl lado por medio de una transición peral tlda (Ly a de 

!O. 2 eV) al nivel 125. Para estos efectos las colisiones con 

proton~s son rnás ef1clt·nlcs que las col lsioncs con elcclrones¡ 

toinando en cuenta procesos col1s1onalcs la población d!"l nivel 225 

está dada por: 

(!.13) 

De los valores para las tasas de transiciones colls1onalcs 
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por !tomo en el nlvel 225 (e.g. Osterbrock 1989) se tlene que a 

T • 10, oooºr:: el total está dado por: 

·3 -1 
cm s • ( 1. 14) 

Toaando este valor se puede calcular la densidad crl tlca a 

partlr de la cual la desexcltacl6n collslonal del nivel z"s se 

vuelve •is importante que el decaimiento en dos fotones. Esta 

densidad resulta ser del orden de 1o'cm-3. 

Asl, para densidades NP>tO'cm-3 se debe usar la ecuación 

(1.13) en vez de (1.12). En esta tesis consideramos el caso de 

baja densidad 1. e. N " N e io'cm-3 por lo que el coeficiente de 
p • 

emisión estarla dado por: 

con 

•'e º º l • 9.BOicto-u Tomando el valor "z2sll , r~s.ooo K 
3 -1 

ca s 

(t. IS) 

(!. 16) 

para 

el coeflclente de recomblnac16n efectiva y conociendo s..,. que es 

la dlstribuc16n espectral para la emlsl6n de dos fotones en erg 

Hz-1
, Brown y Hathews (1970) obtuvieron valores caracterlstlcoa de 

'v(H,Zq). Aqul, una vez mis, se hicieron las Interpolaciones 

lineales para gv y 7v(H' 2q), en el plano (lag 7, v), que se 

pruentan en la Tabla l. 2. 
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TABLA 1.2. 

CoefJclfmte de e11J11Jón de contlnuo de dos fotones del H 

>.!Al l'(lOUHz) 

'" 
. 

7"(H,2.q) • 

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 

ªi:n -'n -1 • -40 3 -1 -1 
10 •r9 Hz . tn 10 er9 e• . Hz • 

Comparando estos valores con los de la Tabla t. l se puede ver 

que este continuo es lmportante en relación al continuo de HI, en 

particular para longitudes de onda aayores al limite de Salmer en 

>.3646A 

En la figura l. 1 se ¡raflca la variación en función de la 

frecuencia de los coeficientes de ealsl6n de continuo rvrn·i. 

r"(He
0

), r"IHe+i y r"IH,2ql en el caso 

N
0
c ID' ca·J y a una temperatura T • 10,ooo•i::. 

15 

de baja dens ldad 



T• IOOOO"K 

f"IG. l. 1 

Variación en función de la frecuencia de los coeficientes de 

emisión de continuo 7v(H°), 7.,<He
0

), 7.,(He+l y fv(H,Zq) en el caso 

de baja densidad y a T• 10,000°11:. (Tomada de Brown y Hathews 1970) 
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En esta parte se consideran otros continuos debidos al hello: 

-El continuo de dos fotones debldo al decalrnlento del nivel 

11etaestable 22s
112 

del He• es aucho 11eno1 intenso en el visible 

que el continuo de dos fotones del H, ya que el pico del continuo 

del He• esU en el ultravioleta lejano (20. 4 eV) y la abundancia 

relativa N(He++) es peque~a en la mayoria de las nebulosas y en 
NCJtl 

especial en las reglones Ht l. Por estas razones este continuo se 

considera despreciable. 

-El continuo de dos fotones debldo al decaimiento del nivel 

215
0 

del Heº, se calcula a contlnuaclón: 

De las recomblnaclones a niveles excitados del He, tres 

cuartos son a trlpletes y un cuarto a slnguletes. De todas las 

capturas a estados slngulete excitados del He, aproximadamente dos 

tercios van a dar finalmente al nivel 21P, mientras que un tercio 

va a dar al 215. Asl tenemos que el coeficiente de reco11blnacl6n 

efectiva al nlvel 215
0 

es: 

con o:~He
0

, T•I0,000°Kl 

a0~ •2. 275x10-u c•3a-t. 
2 • 

17 

3 -1 
c• s 

(l. 17) 

por lo que 

(l. 18) 



Se considera que éste es el único 10ecanis110 de población del 

nivel z's. del Heº. 

El principal 11ecanis110 de despoblac16n del nivel 215 .es por 

eal•lón de dos fotones (no-cuantlzadoa) con una probabll idad 

A 
1 1 

• 51,3 s-1
, •in embargo para densidades lo suflclente10ente 

2 •••• 

alta• las colisiones con electronea pueden llevar a los •tomos del 

nivel 215 prlnclpalmente al nivel 21P. Para calcular la densidad 

cr1 Uca de desexcl tac16n collslonal tenemos que la tasa de 

excitaciones es (Derrlngton 1987) 

(t.19) 

Para la transición 2 1
S---12

1P: u
1
•t, Tlfª 18.1 y AEa0.602 eV. 

A la temperatura caracterlstlca de 10,ooo'K se tiene que: 

(1.20) 

La densidad critica es justamente la densidad electr6n1ca 

para la cual N
0
q" A· !.e. 

(l. 211 

E1ta densidad es con mucho superior a la densidad promedio de 

las re1lones HI 1 por lo que se considerará que el un!co mecanismo 

de despoblación del nivel 2's. del Heº es Justamente la emls16n de 

dos fo tone& con probabl l ldad A = SI. :i s -• y cuya su11a de ener1iu 

es hv
1 
• h•', • hv12 • 20. 6 eV. 
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Esta emlsl6n tlene una dlstrlbucl6n de probabllldad slmllar a 

la dlstrlbucl6n de la emlsl6n de dos fotones del H: es slmétrlca 

alrededor de la frecuencia + 2. 49.10
15 

Hz la cual corresponde 

a una longitud de onda l\.=1208A. Por un razonamiento ami.lego al 

realizado por Brown y Mathews (1970) en el caso de la emlsl6n de 

dos fotones del H, el coeflciente para la emlsl6n de dos fotones 

del He se puede expresar como: 

(1.22) 

Para estlmar la Importancia de esta contrlbucl6n en la regl6n 

del vlsual nos centramos en un Intervalo de 1A en l\.=4800A lo que 

corresponde a una frecuencia v=6. 25x10uHz y se normaliza 

y= ...!:'.... • o. 13. 
v,2 

Se llene que P(y)dy = A(ildY, siendo el segundo término la 

probabilidad normalizada por decaimiento para la obtcncl6n de ·un 

fotón en el Intervalo dy. Tomando los valores de A(y) de Drake el 

aJ. (196?) y haciendo una lnterpolacl6n lineal. para y • 0.13 se 

llene que P(0.13) • O. 68 por lo que, 

&., = 2hP(y)y = 1. 17x!0"27 erg nz"1
, (1. 23) 

teniendo asl 

(l. 24) 

para una frecuencia v-=6.2Sx1D"Hz. 
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Comparando con los valores dados en la Tabla l. 2 se puede ver 

que este continuo es un factor de 100 (tomando en cuenta la 

abundancia del He relativa al Hl menor que el continuo debldo a la 

emls16n de dos fotones del H. Por esta razón en esta tests 

tublltn se despreclari el continuo emltldo por este proceso. 

e) Dlsperslón !U Ih™9Jl R!!J: electrones ~ 

Cuando una onda elcctromagnétlca 1nc1de sobre una part1cula 

cargada, en este caso sobre un electrón, aquella es dispersada en 

una dirección que puede ser distinta a la dlrecc16n de 1ncldenc1a. 

Esta dispersión de la luz fuera del haz de luz Incidente no afecta 

su frecuencia, pero st su polarlzaclón en función de la direcc16n 

de dispersión. 

Este proceso se conoce como dispersión de Thomson cuando las 

energlH l•pllcadas son bajas y co110 dispersión de Compton cuando 

las energtas son al tas, pero los procesos básicamente son los 

mismos. En el caso de dispersión de Thomson se cumple lo 

s1gulenle: 

a) La frecuencia de la radiación no cambia al ser 

dispersada 

b) La d1strlbuclón angular de la luz d1spersada no depende 

de la frecuencia 

e) La r.eccl6n recta total de dlsperslón no depende de la 

írecucncta. Para electrones es llamada secc16n recta de 

dispersión de Thomson e Integrada sobre todo el ~ngulo 
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sólido es: 

Sir ( e
2 

) 
2 

-2s 2 <TT = - 3- ~ ce 6.65 x 10 cm , (l. 25) 

d) O'T es un factor (mp/me)2 
- 10

6 veces menor para protones 

qur;: para electrones 

e) Para radiación no polarizada la sección recta alcanza 

valores máximos hacia adelante y hacia atrás del rayo de 

lncldencla 1. e. la mayor parte de la luz es dispersada a 

lo largo de la dirección Inicial de movimiento de la 

onda, o hacia atrás, en la dlrecclón de la cual la onda 

provenia. 

La sección recta para la dlsperslón de Thomson deja de ser 

vá.llda cuando la energla del fotón, hv, es cercana o mayor a la 

energla en reposo de la partlcula mc2, esto es cuando v~1020 Hz, 

por lo que se deben tomar en cuenta los efectos cuánticos. Para 

ese Intervalo de energlas se usa la fórmula de Kleln-Nlshlna. 

En el caso de nebulosas o reglones HJI, no se consideran los 

efectos cuánticos ya que la Jongllud de onda de la radiación es 

mayor que la long! tud de onda de Complon del electrón, y se tienen 

temperaturas lo suflclentemcnlc bajas tales que la energla de los 

fotones no es comparable a la encrgia de In masa en reposo del 

electrón, esto es, T « mc 2k •1 - io1ººK, por lo que los efectos 

relativistas pueden despreciarse y la sección recta de dispersión 

es la sección recta de de Thomson, <TT. 

Para calcular la fracción de radlacl6n que es dispersada en 

una conflgurac16n hipotética de una nebulosa con slmetria esférica 

y densidad electrónica constante, se supone 'lur. la Juz es 
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dispersada por un sólo electrón antes de salir de la nebulosa y se 

cons1dera que es muy pequeña la probabilidad de que los electrones 

que se encuentran en la dlrecclón 00 1 (ver Flg 1.2) dispersen más 

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

a: 
Rs 

r o 
s 

i" !· 

b: 8 

O' 

FIG l. 2 

Co11flguracl6n hlpotéllca de una nebulosa con slmclrla esférica Y 

densidad clcclr6nlca constante. 

~,. considera una nube electrónica con dem;ldad Ne constante, 

l lumln,uta por una fuente S (estrella) y observada un O', siendo r 

In tll!:la11<:la proyectada al observador en O'. 

!~upo11lrndo que cada onda clcctromagnl:llca que sale de S viaja 

ur 11, 11\i.t ancla 1 antes de ser dlspcrsadil por los clcclronr.!t y que, 

dr!;¡•ui\11 tlr. r.nla dlspcrs16n 1 lega a O' stn ser dlspcn;-.da por m~s 
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electrones, la lntensldad IT detectada en 0 1 debida a la 

dispersión por los electrones llbres que se encuentran en la linea 

de vlsl6n será proporcional a la profundidad 6ptlca o espesor 

6ptlco i:, dado por: 

i: e r .- N dx e 2.- N ~. T e T el R: -r"' . (l. 26) 

donde se integra sobre toda la extensión ab en d1rcccl6n de la 

linea de visión. Ne es la densidad de electrones llbres 1 y crr es 

la sección recta de dispersión de Thomson. 

Para simpllflcar el cálculo se Integrará sólo en la linea de 

visión en dirección a la fuente de radiación considerando que la 

conlrlbución de cualquier linea ab será inenor que en la dirección 

a la fuenle, por lo que el ci\lculo de la radiación dispersada por 

elcctronc~ será una cota superior al valor promedio. 

También se considerar;\. que la densidad electrónica decae 

slgnlflcallvainente a una dlslnncla Igual al radio de la esfera de 

StrOmgren, y que la luz es dispersada isolróplcamcntc una sola vez· 

por electrones, por lo que la nebulosa a primera aproxlmac16n ser€t. 

ópllcamcntc delgada o sea T < 1, con 

"l' c2NuR. 
T e T e 

(l. 27) 

As!, el flujo debido a dispersión electrónica será: 

(1. 29) 
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Donde 't"T es la profundidad 6pt1ca de la nebulosa y ésta no 

depende de la long! tud de onda , s. es el flujo estelar y s ... es el 

flujo dispersado respectivamente. 

A continuación se calcula TT en el caso tlpico de una 

nebulosa excitada por una estrella 06 CH/' -s.s. r.• 40,000°K. y 

con una tasa de emls16n de fotones ionizantes, Q(H0
), cuyo valor 

es Log Q(H0
) • 49. 23, Osterbrock 1989). 

El radio de la esfera de Stromgren R. para densidades 

electrónicas tlplcas de 1, 10, 102 y 103 particulas por ccntlmetro 

cúbico se calcula a partir del balance entre fotolonlzacloncs y 

recombinaciones de hldr6geno solamente, dentro de la reglón HI J: 

QCH0
) = ~ R3N Na 

3 a e p e' 
(!. 30) 

T = 1, 500°K, coeficiente total de 

recomb1nac16n a todos los niveles n del átomo de hidrógeno menos 

al nivel n-=1. 

Considerando Ne• NP dentro de la esfera de StrOmgren, se 

llene que: 

-213 

R = 2. 26xl020 (N ) cm, . . (l. JI) 

y recordando que TT • 2x6.6Sx10- 25N•R• se obtienen los resultados 

presentados en la Tabla 1.3. 
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TABLA l. 3 

Radios de Stromgen y profundidades ópticas como función 

de Ja densidad electrónica 

10 

102 

103 

R• (I019cm) 

22..62 

4.88 

l. 05 

0.22 

R
0

(pc) TT 
110-•i 

73.46 3.00 

15. 83 6.50 

3. 41 13. 86 

o. 73 30,08 

De la tabla anterior se ve que en ningún caso TT es mayor a 

0.004, lo que Implica que menos del O. 4~ de la luz es dispersada 

por los electrones. As1, la aproximacl6n utilizada en las 

ecuaciones l. 27, 1. 28 y l. 29 es correcta ya que T e 1. Por lo que 

se puede concluir que la dlspcrslón electr6nlca no es de 

lmportancla para la emlslón de conl1nuo en nebulosas gaseosas. 

f) kl!z dispersada PQ!. tl polvo dentro ~ [!l,glones !!lL.. 

El hecho de que los granos de polvo existan en reglones 1111 

puede ser un factor lmport;inte para el cAlculo de la estructura de 

lon1zac16n de una nebulosa gaseosa. Hasta antes de 1960 no se 

consideraba la presencia del polvo en nebulosas gaseosas pero 

después de esta fecha, cvldcnclas observacionales han demostrado 

que el estudio del polvo en las nebulosas y en parllcular en las 
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reglones HI 1 es importante para entender la evo!Uclón y las 

condiciones flslcas de estas reglones. El polvo ha sido detectado 

porque absorbe, reeml te y dispersa parte de la energ!a radiada por 

las estrellas lonlzadoras de la reglón 11! r. 

En muchas de estas reglones existen condensaciones pequef\as 

llamadas "1lóbulos", que aparecen casi siempre co•pletamente 

obscuras, lo que indica que tienen grandes profundidades ópticas a 

las long! ludes de onda observadas. Asl. estudiando estas 

profundidades ópticas se puede estimar la cantidad de polvo y si 

ademAs se conoce el cociente gas-a-polvo, la masa total de la 

estructura puede ser estimada. Haciendo estos estudios se ha 

llegado a determinar que las propiedades ópticas del polvo y el 

cociente gas-a-polvo son aproximadamente los mismos en las 

reglones HII. que en el medio interestelar. 

Además de estas condensaciones, la presencia del polvo se 

hace evidente por su emisión térmica infrarroja. ya que en muchas 

reglone• 1111 se han observado picos locales de emisión en el 

infrarrojo, los cuales se asocian a reglones de alta densidad de 

polvo cercanas a las estrellas de al ta lumlnosldad¡ estas 

particulas o granos de polvo absorben los fotones energéticos y 

los rerradlan en el Infrarrojo. Sln embargo, ta contribución de 

esta radiación en Ja reglón del óptico es despreciable por Jo que 

en esta te1ls no se tomará en cuenta. 

Otro efecto producido por las partlculas de polvo es Ja 

dlspcrstón de la radlaclón continua proveniente de las estrellas 

embebidos en las nebulosas. Dado que los procesos atómicos 

conocidos no son capaces de expl lcar el •:onl lnuo observado en 

rcglonci; 1111 se sugirió que Ja mayor parle del continuo en la 
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región del 6ptlco se debe a luz dispersada por polvo (O'Dell y 

Hubbard 1965; O'Dell et al. 1966). As1 comparando la 1ntens1dad de 

la em1s16n en 11,6 con la del conllnuo nebular y considerando los 

procesos atómicos de einls16n de continuo conocidos, se encontró 

que una gran fracc16n del continuo es debida a luz dispersada por 

el polvo. Esto constl tuye una pruebd de la exlstencla de 

part1culas dlspersantes, slmllares a 101 granos Interestelares, 

embebidas en IH nebulosas dlfusaa. 

Otra evldencla dlrecta de la existencia del polvo es la 

deteccl6n de la presencia de la Unea ;\4686 de He• en absorción en 

el continuo de la nebulosa de Orl6n lo que Implica que la mayor 

parte del continuo de emisión de la nebulosa en cuestión es 

producido por la luz dispersada por el polvo, co110 en las 

nebulosas de reflexión (Pelmbert y Goldsalth 1972). 

En los capltulos siguientes de esta tesis se presentan 

observaciones de una reglón Hll, y a partir de su análisis se 

determinan las condiciones flslcas de ésta, obteniendo dos 

resultados Independientes que corroboran la presencia de polvo en 

esta reglón. 
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CAPITULO 11 

OBSERVACIONES 

a) Descr!pcl6n rut lll observaciones ¡k ~ CHourglassl. 

Las observaciones se llevaron a cabo en mayo de 1978 en el 

Observatorio Nacional de l(itt Peak en los Estados Unidos de Norte 

América, con el te-lescoplo de 2. l •· y el '"Escaner" con 

lntens!f1cador de Imágenes ( llDS) por los doctores H. Pelmbert y 

S. Torres-Pelabert. Las rendijas utlllzadas fueron rectangulares 

de O. 30.0. 98 ara. correspondientes a 3. 8d2. 4 segundo• de arco 

proyectado• en el cielo. En todos los casos s" orientaron 

este-oeste y la separactón entre sus centros fué de 99 segundos de 

arco. 

El llDS es un espectr6metro mul t1cnnal de doble haz y se 

utllh6 con el espectrógrafo de tubo de Imágenes Cold y la cámara 

llynne. Loa espectros son barridos con un tubo disector de Imágenes 

ITT, cuya apertura de barrido es de 50µ.250µ, donde la d1mensl6n 

inás pequella es a lo largo de la dispersión y la otra es 

perpendicular a ella. Cada espectro de aproximadamente 21 mm. se 

graba en 1024 canales. Las longitudes de onda de lnterb fueron 

observadas Independientemente mediante dos rejl llas con dlspersl6n 

de - 86 A .,,.·1
, una para AA3400·5200 A y otra para AA5600-7400 A; 

para esta dlspervl6n el ancho 11edlo de resolución Instrumental fué 

de - 7 A y en general el ancho de las lineas a la mitad de la 

máxima Intensidad (f'llHH) fué de 3. 8 canales. 
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Se observaron 6 zonas cercanas al llamado "Hourglass", que es 

una nebulosa de alto brillo superficial dentro de la Nebulosa HB, 

también conocida como 'La Laguna', NGC 6523, 525 y \19, 

La Nebulosa HB es una de las nebulosas de emisi6n más 

estudiadas en todas las longitudes de onda, después de la Gran 

Nebulosa de Or16n y sus coordenadas galé.ct1cas son 1•6 •, b=-1 ~2. 

En la Foto 2. 1 se muestra la Nebulosa co11pleta localizada en 

el brazo espiral Sagltarlo/Carina de la Galaxia y a una distancia 

aproxl11ada de 1. 7 kpc. La Nebulosa aparece en el borde oeste del 

cúmulo abierto NGC 6530. Se han realizado análisis de movimientos 

propios y se ha establecido la posible pertenencia al cúmulo de 

tres estrellas de tipo espectral O U!D 165052, 9 Sgr y Herschel 

36), que constituyen la principal fuente de fotones ionizantes de 

la nebulosa. La edad del cúmulo 6530 se ha establecido entre uno y 

dos millones de al\os ( Lynds y O' Ne 11 1982). 

El cúmulo posee un enrojeclmlento uniforme E(B-V)=O. 36 mag. 

excepto la estrella Herschel 36, estrella que está embebida dentro 

de una pcquef\a nebulosa obscura a unos 15" al Oeste (11) de la 

Nebulosa 6ptlca Hourglass, cuyo nombre es una buena descrlpcl6n de 

su for11a blc6nlca nebular. La estrella llerschel 36 (1136) fué 

Identificada por \loolf 0961) como una estrella 07 V con 3 a 4 

11agnlludes adicionales de extlncl6n y como el 01ejor candidato para 

ser la fuente ionlzadora de la Nebulosa Hourglass. 

lloolf et aJ. (1973) realizaron observaciones lnfrarojas que 

indican la presencia de polvo cerca de H36 y •ostra ron que 1136 es 

una fuente lnfraroja. Se han descubierto otras fuentes lnfrarojas 

en la regi6n del Hourglass (\loodward et aJ. ). 
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Lada et al. (1976) rellzaron observaclones ópticas y 

mlllmétricas de HS, en partlcular cerca de H36, y encontraron una 

nube aolecular muy masiva en esa d1recc16n. Propusieron que el 

cú11ulo NGC 6530 se formó en el borde de una nube molecular muy 

maslva y éste produjo una "ampolla" en el borde de la nube. 

Haciendo co11paraciones de observaciones ópticas y de radio 

suglrleron un 11odelo geomHr1co de la reglón, en la cual la reglón 

HI I se encuentra a 1 frente de la nube molecular. TambUm 

argumentaron que la cercanla de 1136, NGC 6530, la Nebulosa HB y la 

nube obscura extendida sugieren que el complejo MB es una reglón 

de formación estelar activa. 

l/oolf (1961) suglere que la estrella H36, y posiblemente 

otras estrellas mucho má.s débiles, se condensaron de la nube 

molecular. Otros autores han llamado la atención sobre 

condensaciones que parecen estrellas y estAn sl tuadas en los 

"lóbulos" del Hourglass. Su aparente estructura bipolar en las 

longltude& de onda del óptico puede deberse a extinción variable a 

lo largo de la linea de vlslón y a luz dispersada (lloodward el al. 

1986). 

En la Foto z. Z se muestra la nebulosa del "Hourglass" y las 

dlstlntaa posiciones de observaclón donde se colocaron las 

rendijas esUn dadas en la Tabla Z. l. 
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TABLA z. 1 

Posiciones de las rendijas en el l/ourglass 

HS llG 1z· al Sur del centro del llourglass 

HS llGE 99" al Este de HS llG 

HS llG\I 99" al Oeste de HS HG 

HS 90" al Sur y 175" al Oeste de 9 Sgr 

HS !E 99" al Este de HS 1 

HS !W 99" al Oeste de HB 1 
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FOTO 2.1 

Nebulosa 118 (Observator lo Llck) " 
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FOTO 2.2. 

Nebulosa Hourglass (Observatorlo Lick) 
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Cada zona se observó en el llamado Mmodo cstelar 11
, alternando 

la posición de ambas rendijas y desplazándolas fuera de la 

tlebulosa para medir el fondo, 

Cada haz se redujo independientemente y en todos los casos el 

cielo fue restado de la fuente. La corrección por extinción 

atmosférica se rellllzó usando los coeficientes promedio de 

extinción para las longitudes de onda selectas y ajustando un 

pollnomlo para interpolar todas las longi ludes de onda 

observadas. La senslbllldad del sistema se determinó por medio de 

la medición de estrellas estándar, para todas las longitudes de 

onda de Interés (Fierro i982). 

En las Figuras 2. 1 a 2. 4 se muestran los espectros tiplcos 

obtenidos. En el eje horizontal están graflcadas long! ludes de 

onda en Angstroms y en el eje vertical flujos en 

crgs cm-2 s- 1 A- 1• 

Estas observaciones ya han sido corregidas por extinción 

atmosférica y cal lUradas respecto a estrellas estándar. 

El espectro de las Figura 2. 3 ha sido muy amplificado para 

mostrar las l lncas débiles, el continuo y en particular la 

dlsconl1nu\dad de l3'1lmcr, por lo que el eje vcrl leal no es lo 

suflclcntemr.nte largo para mostrar, por ejemplo, la l lnea H/J que 

ap<irf'ce truncada. 

[n lodos los casos se aprecia Ja magnifica calidad de los 

espectro~•, la alta señal sobre ruido y la resolución de 1 \neas 

déhl les y eon los cspt:ctros azules se puede ;1prcclar claramente la 

Lllsc.:ont lnuldad de íl:1lmcr. 
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b) l!r.!.lli ~ cielo :.: estrellas ~ m tl ~ ~ 1ª. rendl !a. 

El brl llo de 1 cielo es un factor externo que puede afectar 

las observaciones, es por eso que se debe observar alternando la 

posición de las rendijas entre la zona a observar y una zona de 

referencia. Aal, en el proceso de reducción de las observaciones 

el brillo del cielo es restado. Además la nebulosa observada posee 

un alto brlllo superficial por lo que se considerará que el brillo 

del cielo influye de manera mlnlma en la determinación de la 

emlsl6n continua en esta reglón. 

Otro factor que puede Influir en la determinación de la 

emisión continua de la reglón es el de la presencia de estrellas 

débiles en el campo de la rendija, por lo que en esta secc16n nos 

cercioraremos de que su contrlbuclón es mlnlma. Es decir que es 

poco Importante si las estrellas en el campo de la rendija son más 

débl les que cierta magnitud asociada al continuo, la cual se 

determina a continuación. 

Una estrella de 11agnltud mv a 0.00 e indice de color 

B-V a O.O tiene una emisión de 3.Sx!0-9 erg cm-2 
.-• A- 1 en ;>.SS60A 

(Code 1960) y el flujo del continuo de nuestras observaciones de 

M8, medido en esta misma long! tud de onda es del orden de 

IO-u erg c•-• s-1 A-1 para el mAs intenso y de 

5. s.10-•• erg cm-2 s-1 A- 1 para el más débil, asl del cociente de 

los flujos: 
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f(mo) 
fTiñi) = (2. 1) 

y de la relación 

(2.2) 

se puede obtener la dlferencla en magnl ludes mt-mo, y por lo tanto 

la magnitud asociada al continuo. Haciendo un cálculo ani\logo para 

el flujo más débll se obtiene que la magnitud del continuo varia 

entre mv cir 14 y mv ~ 17. 

Las estrellas en e 1 campo de la rendija son •ás débl les que 

Dlv = 17 y no se pueden ellmlnar las estrellas de magnitud mv>l8 ya 

que éste es el limite de la pantalla de guiado. Asl, se 

considerará que en todos los casos la magnl tud del continuo es 

menor a la magnl tud de las eslrel las en el campo de la rendija por 

lo que la contr1buc16n de éstas se considerará despreciable, en 

una primera aproxlmac16n. para la determlnac16n de la cmlsl6n 

continua en las zonas observadas de esta reglón_ HII. 

Posteriormente en el Cap! tul o IV se discute la posible presencia 

de estrellas obscurecidas en el borde de la nube molecular que 

podrlan contrlbulr al continuo observado. 
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e) Extinción interestelar~ correcc16n 12.Q!: cnro1eclmlento. 

Para poder obtener los cocientes de lineas y los cocientes 

del continuo respecto a H/3 es necesarlo correglr por extlnc16n 

Interestelar o enrojecimiento. La luz proveniente de las estrellas 

y de las nebulosas sufre extinción al pasar por el medio 

interestelar. La extlncl6n interestelar en la parte 6ptlca 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 d 1smlnucl6n de la luz provenlente de la fuente se ve afectada 

al. atravesar el medio Interestelar de la slgulente 111anera 

(2.3) 

donde I C\o) serla la intensidad rec!blda en la tierra en ausencia 

de extinción Interestelar a lo largo de la visual, J(~) es la 

intensidad observada y T(~) es el espesor 6pt!co en la frecuencia 

observada. Est.a ccuac16n es correcta siempre y cuando Ja luz sea 

absorbida o dispersada fuera del haz, y no lo es si llega luz 

dispersada al haz observada. La ccuac16n resulta incorrecta cuando 

hay polvo dentro de la nebulosa ya que puede llegar luz dispersada 

a la linea de la visu.11, como luz proveniente del continuo estelar 

por ejemplo. 

La ley de extinción Interestelar ha sldo obtenida al estudiar 

espectrofotomélrlcamente pares de cstrel las, con el 11lsmo tipo 

espectral, en distintas reglones del cielo. La exttnct6n 
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Interestelar disminuye conforme aumenta la longitud de onda (y por 

lo tanto la luz de las estrellas o nebulosas aparece más roja): 

asl comparando una estrella poco enrojecida con otra muy 

enrojecida se puede determinar la extinción lnterest..,lar hacia la 

estrella enrojecida. 

Se han hecho gran número de rnedlclones fotométricas de tal 

11anera que se tiene una estlmaclón razonable de la dependencia de 

la extinción interestelar con la longitud de onda. Se h3 

encontrado que es similar en muchas dlrecclones; por lo que se 

puede adoptar una ley normal de extlnc16n del tlpo: 

T(;\) s C f(;>.), (2. 4) 

donde C es un factor constante que depende de cada objeto y nos da 

una medida de la canlldad de polvo que está entre el objeto y el 

Sol. La función f(;>.) se supone la misma en todas las direcciones y 

es casi lineal en l/i\ en la parte óptica. En una primera 

aproximación esto significa que tanto la distribución de tamano 

como la composlclón qulmlca del polvo son slml lares en todas las 

reglones observadas del ciclo. La función de ext lnclón ha sido 

determinada por varios autores y en particular en esta tests se 

usará la de llhltford (1958). 

Las observaciones real izadas deben de ser corregidas por 

cxtlnc16n antes de que se pueda llevar a cabo cualquier dlscus16n 

fislca. Regresando a lo dlcho anteriormente, la extlnclón 

lntcrcstelar causa que el cociente de las lntcnsldades de dos 

lineas de eml slón nebulares l (At )/l(A2) difieran del cociente 
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1 (;>.10)/I (>.20) emitido por la nebulosa de la siguiente manera: 

(2.5) 

Asl, por la ecuación 2. 4 se tendrá 

•CI r1;>.11-r1>.2)J 
(2.6) 

De aqul se deduce que la corrcc16n depende tanto de la forma 

de la curva de extlnclón como de la cantidad de extinción. Para 

encontrar la correcclón requerida se usa el cociente medido de 

intensidades de lineas para las cuales se conoce 

lndependlenlementc el cociente emitido por la nebulosa, asl sólo 

(T(i\1)-TlA2)) o e son desconocidos. Una vez determinada e, la 

curva de enrojcclmlcnlo promedio se utiliza para los espesores 

ópticos a todas las long! ludes de onda. 

El método mi'ls empleado en la prácl lea cuando se observan 

reglones HII en la parte óptica del espectro electromagnétlco, es 

el de medir los coclentP.s de dos o mas l lncas de la serle de 

Balmer del HI, por ejemplo ll<t/Hll y H/l/H7. La serle de Balmer se 

encuentra en la parte vlslble del espectro y las lineas son 

intensas as 1 que se pueden medir con mucha prec ls 16n. Estas 

mcdlclones se comparan con las predicciones teóricas de los 

distintos cocientes con respecto a 1111 (decremento de Balmer), y de 

ah! es posible derivar el valor de la extinción. Aunque los 

niveles excitados no son los •is.as, los cocientes son 

relativamente insensibles a la temperatura, por lo que la 
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extinción interestelar se puede determinar bien aunque no se 

conozca T con precisión. 

Los valores teóricos calculados por Brocklchurst (1971) para 

N
8 

• to" cm y T. = 101 000°K para el caso B de una nebulosa 

optlcamente gruesa, y citados por Osterbrock (1989) se presentan 

en la Tabla 2. 2. 

TABLA 2. 2 

Logaritmo de las lntensldades teórlcas de las principales 

llneas de la serle de Balmer en relación a H/l 

I (Ha)/! (11¡3) +O. 45 

1 CH1l/I (H/3) -0.33 

1 (Hó)/I (ff/3) -0.59 

1 (H8)/ICH/ll -0.98 

1 (H9 )/ J(lljl) -1. 13 

1 (1110)/1(11¡3) -1. 27 

Estos valores se utilizan poster\ormcnle para determinar el 

el coeficiente de absorción logarltmlco en Hfl, C(lljl), definido 

por: 

CCH/ll e logl(llM - logf(lljl), (2.7) 

donde 1(11/l) representa el flujo emitido por la nebulosa 

y f(lljl) representa el flujo observado. Hay que notar que se está 

suponiendo que todo el enroJeclmlcnto se lleva a cabo fuera de la 

nebulosa. 



d) Intensidades Q.!:. las lineas observadas. 

La Tabla Z. 3 muestra las lntens ldades lntrinsecas 1 (:l.) de las 

prlnclpales lineas HI Balmer, [0111. [0111 J. [NI!] y [Sil], 

medidas en cada reg16n, éstas están dadas en ergs cm -zs-1 de tal 

manera que: 

!(;\) 
log 111iifí lag FC:I.) + C(Jl/l)f(:I.), 

1Tif¡jí CZ.8) 

donde F(:I.) es el flujo de la linea de longitud de onda ;\, 

corregido por extinción atmosférica, C{llfl) es la corrección 

logarltmlca por cnrojcclmlento normalizada con H/3 y f(;>.) es la 

función de enrojecimiento normalizada con lttJ derivada a partir de 

la ley normal de extinción determinada por llhltford (1958) y que 

también se Incluye en la Tabla 2. 3. 

El enrojecimiento C(H/3) en Hll se determinó ajustando el 

decremento de Salmer observado con el te6rlco y también se 

presenta en la ·Tabla z. 3. 
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TABLA 2. 3 

Intensldades corregldas por enrojecJmlento, funcl6n de 

enrojeclmlento, y flujos en H/l para las dlst Jntas pos le Iones 
. 

A ID f(A) HG HGE HGll lE 111 

3727 [011} +O, 315 •0.43 •0.21 +0.38 +0.10 +0.24 •0.28 

3798 1110 +O. 290 -1. JO -1. 30 -1.25 -1. 30 -1. 34 -1. 32 

3835 H9 +0.280 -1. 15 -1. 12 -1. 15 -1. 12 -1.09 -1.16 

4102 H6 +O. 200 -o. 59 -0.62 -o. 57 -o. 62 -0.62 -0.62 

4340 Hr +o. 135 -o. 33 -0.32 -0.32 -0.32 -0.32 -0.30 

4363 [011 IJ •0.130 -2. 50 -2. ll -2.13 -2.18 -2.14 

4861 HIJ +O, 000 +O. 00 +O.DO •0.00 +O. 00 •0.00 +0.00 

4959 {0111 J -o. 020 -o. 52 -o. 17 -o. 49 -0.04 -0.16 -0.06 

5007 [0111} -o. 030 -0.02 •O. 38 +0.06 +O. 47 +O. 39 +O, 40 

6548 [Nll l -o. 330 -o. 46 -o. 94 -o. 58 -0.96 -o. 94 -o. 73 

6563 Ha +O, 335 +O. 4S +O. 45 +O, 45 +O. 45 +O, 45 +O. 45 

6583 (Nll l -o. 340 +O. 00 -0.47 -0.10 -o.so -o. 48 -o. 22 

6717 (Sil! -o. 370 -1. 30 -1. 24 -o. 97 -1. 31 -1. 25 -1. 08 

6731 (Sil} -o. 370 -1. 11 -1. 41 -0.99 -1. 36 -1. 38 -l. 04 

C(l!fJ) •0.90 +O. 6S •0.80 +O.SS +O. 70 +O. 65 

log F'(l!fj) -11. 24 -12.49 -12.11 -12.37 -12.50 -12.17 

lodo• loa (lujos ea\.an en erq• e• 
-2 -1 . 
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Debido a que el intervalo rojo (;>.;>.S600-7400Á) y el azul 

(;>.;>.3400-5200Á) del espectro se observaron con distintas rejillas 

de difracción, fué necesario ajustar la razón f(Ho:)/F(lljl} 

observada a la teórica corrigiendo F(Ho:) de acuerdo a la ecuación 

2.8. y además aplicando una corrección adicional, uniforme para 

todas las longitudes de onda, que ce aplicó a todas las Uneas y 

al continuo en el intervalo de ;>.~5600 a 7400Á. Este corrimiento 

•gris" siempre fué menor en valor absoluto a 0.16 dex (dex • lag 

base 10), su valor promedio fué O. 07 dex y se debe a pequeftos 

cambios en el poslc1onam1ento de la rendija y a cambios en las 

condiciones de visibilidad. 

Aún cuando existan desvlaclon<>s a la ley normal de 

enrojecimiento, éstas sólo afectarán a la absorción total y no a 

las Intensidades relativas de las lineas, en Ja reglón de AA3500 a 

7400A que es el Intervalo de interés. 

e) Emisión continua !t.Q varios puntos !l!t 11!1 !l!ourglass!. 

En es le trabajo se seleccionaron 8 Jongl ludes de onda donde 

no existieran lineas intensas, para a partir de los espectros 11is 

amplificados, medir directamente el flujo del continuo. En la 

Tabla 2. 4 se presentan los logaritmos de lo~ flujos 111edldos y la 

función de enrojecimiento correspondiente a las long! tudcs de onda 

seleccionadas. 
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TABLA 2. 4 

Logarlt1DO de los flujos de continuo• medidos en las dlst lntas 

posiciones de 118 

;l. f(AJ HG HGE !!Gii lE 111 

3500 +0.375 -13.35 -14.38 -14.13 -14. 44 -14. 59 -14.30 

3620 +O. 340 -13.33 -14.36 -14.12 -14. 42 -14. 55 -14.26 

3930 +O. 251 -13. 74 -14.92 -14. 60 -15. 00 -15.19 -14. 70 

4200 •0.175 -13. 79 -15.02 -14. 68 -15.10 -15.26 -14.82 

4510 +O. 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 -o. 307 -13. 81 -14. 63 -14. 45 -15. 09 -IS. 14 -14.83 

. 
lodo• lo• fluJoa ••l•n •n •rQ• c:.-2.-lA-l 

La correccl6n por enrojecimiento de las Intensidades de 

continuo asl como algunos parámetros fislcos de la Nebulosa se 

presentan en el capllulo l 11. 
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CAPITULO 111 

DETERMINACION DE LAS CONDICIONES FISICAS EN LA NEBULOSA Y DEL 

CONTINUO DEBIDO AL POLVO 

a) ~ l!.!l. fil densidades 'i. temperaturas electrónicas ª partir 

~ Jlnfil!l¡ prohibidas. 

Densidades electrónicas 

Las densidades electrónicas promedio en nebulosas gaseosas se 

pueden determinar observando los efectos de la dcsexcltaclón 

Cllllslonal. Csto se hace cornparando las intensidades de dos lineas 

del mismo Ión pero emitidas a partir de diferentes niveles con 

casl igual energla de exc1taclón, de tal manera que las lasas 

relallvas de excltaclón de los dos niveles sólo dependen del 

cociente de sus fuerzas de collslón. Sl los dos niveles llenen 

diferentes probabilidades de transición radlatlva o diferentes 

tasas de excl.laclón collslonal, las poblaciones relativas de los 

dos niveles sólo dependen de la densidad, y por lo lanlo el 

cociente de las Intensidades de las lineas emitidas sólo depende 

de la densidad. Los mejores ejemplos de llne•s utilizadas para 

medir Ja densidad electrónica son I!A3729)/l{AJ727) del (011), e 

l(A6716)/l(A6731) del (Sil) (c.g. Osterbrock 1989). 

En las observaclone-; real lza.das la resolución utl l lzada no 

fué suficiente para resolver el doblete del (0111 AA3726+37Z9. En 

este caso las densidades electrónlcas se deleralnaron a partlr del 
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cociente de llneas de [Sil]. En la Figura 3.1 se muestra el 

d1agra11a de niveles de energla de Sil para el estado base 3p3
• En 

el lh11te de baja densidad, cuando Ne -1 O, cada excitación 

collsional es seguida por la emisión de un fotón. Puesto que las 

tasas de exc1taci6n de los niveles 
2
0

5
'" y 'o

312 
son 

proporcionales a sus pesos estadistlcos, en este caso la razón de 

las intensidades es de aproximadamente 1. 45. Por otro lado en el 

llmlte de alta densidad electr6nlca, Ne-) i=, dominan las 

excltaclones colislonales y las poblaciones relativas de los 

niveles obedecen a la ley de Boltzmann. Es decir las poblaciones 

relativas de los dos niveles 20
512 

y 20
312 

son proporcionales al 

cociente de los coeficientes de Einstein de emisión espontánea y 

por lo tanto la intensidad relativa de las lineas es de 

aproximadamente O. 45. La transición entre los l lmi tes de baja y 

alta densidad ocurre en la vecindad de la densidad crltica y la 

variación detallada del cociente de intensidades en función de la 

densidad electrónica se obtiene resolviendo las ecuaciones de 

equlllbrio estadlstlco tomando en cuenta todas las posibles 

lranslcloncs. En la Figura 3. 2 se muestra el cociente calculado 

para [0111 y (Sil] para una temperatura de 10,000°K. Hay que notar 

que esta gri\flca se escala como Ne( 104
/ T) 112 , por lo que se puede 

obtener la varlaclón de los coclentcs en funclón de la dcnsldad, a 

cua !quier tempera tura T. 

so 
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En la Tabla 3. 1 se muestran los cocientes de los flujos 

medidos de las lineas de [SI 1 J y las densidades electrónicas 

aproximadas Inferidas a partir de éstos datos y de la Figura 

3. 2 considerando una temperatura electrónica promedio de s. 000°K. 

TABLA 3. 1 

Densidades e1ectr6n1cas obtenidas a partir del cociente de flujos 

Integrados {SI 1] ~~~~i 

Posición [Sil]~ 
~6731 

log No(cm-3 1 

llG o. 65 3.8 

llGE l. 49 limite de baja densidad 

HGll l. os 3.15 

l. 12 3.1 

IE l. 33 2.2 

111 0.92 3.25 

Temperaturas electrónicas 

Las temperaturas nebulares se pueden dclermlnar a partir de 

lineas de emisión ópticas. Algunos Iones como (0111) y (NI!] 

tienen estructuras de niveles de energla que dan como resultado 

lineas de cmls16n de dos niveles dr. cnerg\a superiores con 

distintas energias de excitación y que caen en la reglón óptica 

del espectro. En la Figura 3. 3 se muestran los d\agramas de 
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niveles de cnerg1a de estos dos iones, donde se aprecia que la 

linea correspondiente al [OII 11 M363 surge del nivel superior 15, 

mientras que M959 y ;>.5007 surgen del nivel Intermedio 1
D. Las 

tasas relativas de excitación de los niveles 15 y 10 dependen 

fuertemente de la temperatura, asi las intensidades relativas de 

las lineas emitidas por estos niveles pueden ser utilizadas para 

determinar la temperatura electrónica. 

Para densidades electrónicas menores a 105 cm-3 y resolviendo 

el equlllbrlo estadlstlco anaHtlcamcnte a primera aproximación, 

se tendrá la siguiente relación: 

I CM959) + ICA5007) 7. 73 exp(3. 2.9.10' /T) 
(3.1) 

1 (;>.4363) 

Existe una expresión análoga para el {Nlll. Estas expresiones 

const l luyen la base para las determlnac lones ópt leas de las 

temperaturas en nebulosas gaseosas. Como las nebulosas son 

ópticamente delgadas, en lo que se refiere a la radlacl6n de 

lineas prohlbldas, la temperatura se puede calcular directamente. 

No es necesario conocer la dlstancla a la nebulosa ni el grado de 

lonl zac 16n. 

En la Tabla 3.2 se presentan los cocientes observados y las 

temperaturas derivadas para el caso de baja densidad clcctr6n1ca, 

a partir de la siguiente relación 3. 2.. 
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T= 
3. 29xl0• 

[ 

1 (M959)+! (~5007) 
ln 0.13 x---------

1 (~4363) 

TABLA 3.2 

Temperatura a partir de las lineas de [OII I] 

T( 
0
10 

8,340 

8, 350 

7,800 

7,980 

8,010 

(3.2) 

b) ~}culo ~ la temperatura electrónica ª partir ~ 12. 

Plsconllnuldad ~ pa!mcr. 

Otro mótodo, alternativo al descrito en el lnclso anterior, 

para la dclermlnaclón de las temperaturas en las nebulosas es 

medir la Intensidad relativa del continuo de recombinación en 

relnclón a una linea de recomblnacl6n. La razón flslca de que este 

cociente dependa de la temperatura es que la emlslón en el 

continuo (por unidad de intervalo de frecuencia o de longl tud de 

onda) depende del ancho de la función de distribución de 
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velocidades de los electrones libres, es decir de T. 

De esta lll3Jlera, conociendo las intensidades relativas de las 

lineas de rec01nblnaci6n de HI, asl como los coeficientes de 

emisión de continuo del hidrógeno y del helio, se puede encontrar 

el cociente como función de T. 

En la Tabla 3. 3 obtenida a partir de Osterbrock (1989) se 

presentan los cocientes calculados en dos casos distintos, primero 

el continuo en HtJ ;\4861, que incluye los continuos de 

recomb1nac16n HI y el de dos fotones, asl como el continuo de 

recomblnacl6n del Hel. El segundo continuo corresponde a la 

discontinuidad de Balmer, que se define como el logaritmo del 

cociente de las intensidades a ambos lados de la discontinuidad de 

Balmer en (Sea ton 1960) o s l mplemcn te como 

l(AJ646-)-l(A3646+), en el cual se ell111lna todo excepto el 

continuo de rccomblnac16n de Hl que resulta de las recapturas al 

nlvel n22. (El continuo de rccomblnaclón Hell lamblén contrlbulrla 

si N " • O.). El continuo en >.4861 se calculó en el llmlte •• 
N ~ O, por lo que al no considerarse la dcscxcitación colls1onal 

p 

del 111 225 se tendrá la Intensidad máxima del continuo de dos 

fotones. Hay que notar que los resultados obtenidos a partir de la 

discont lnuldad de Salmer son independientes de la densidad. 

El continuo en M861 está constituido principalmente de los 

continuos de Paschcn y de continuos perteneclentc5 a otran serles 

Cl.)0 n mayor, cuya suma se incrementa lentamente con T. y del 

cunllnuo de dos fotones, cuya intensidad se decrementa lentamente 

con T: por lo que la suma es casi lndcpendlente de T, y asi el 

coc1cntr dr esle continuo respecto a Hll se incrementa con T. Por 
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otro lado, la intensidad del continuo de Salmer en el llmi te de la 

serie se decrementa aproximadamente como T-3
/

2
, por lo que su 

cociente respecto a 11/3 se decrementa lentamente con T, como lo 

muestra la Tabla 3. 3. 

TABLA 3. 3 

Varlacl6n con la temperatura de los cocientes de continuo respecto 

a H{3 (en A-1) 

T 

s, oooºJC 10,oooºJC 1s,000°K 

1CM86!) 4. 38xl0-• 7. 39,10-• 9. 2s.10-• --rrn¡rr-

lCBac) 6. 99x10-l 4. 2s.10-3 2. Slx!0-3 
-nTíjj) 

Las observaciones del continuo son dlflcl les de real lzar por 

ser éste déb! 1 y verse seriamente afectado por lineas débiles. En 

el caso del continuo de Salmer, la dlflcullad de snedlc16n consiste 

en que las lineas .. altas" de la serle de Salmer se concentran 

Justo en el limite, por lo que la intensidad debe ser determinada 

para long! ludes de onda mayores y extrapolada a ;\3646+. Además, la 

radiación continua emitida por las estrellas lonlzadoras dentro de 

la nebulosa y dispersada por el polvo puede tener una 

dlsconllnuldad de Salmer en absorción considerable, y puede ser 
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muy dlflcil de separar de la dlscontlnuldad de Balmer nebular. 

El método para calcular la temperatura electrónica basado en 

comparar la dlscontlnuldad de Balmer con la Intensidad de !fil se 

obtuvo a partir de Pelmbert (1971). 

La Intensidad del continuo en el llml te de Salmer está dada 

por 

) -22 J ) ) -312 l(Bac, 3646 m 6. IOxlO g 6A N (r N (r T(r) dldll, 
p • 

(3.3) 

siendo gmO. 876 el factor de Gaunt y 6A el Intervalo en A. 

El flujo en 111! de una Nebulosa ópticamente delgada para el 

caso e, con N
8 

= 10,000 cm-J, en el intervalo de s,ooo•K a 

10, oooºK es: 

1 (Hj!) s 2. 84•10-22 J N Cr)N CrlTCrfº·ª'dldíl, 
p • 

(3.4) 

Como se mencionó con anterioridad, los flujos observados 

cerca de la dlscontlnuldad de Balmer son debidos a la suma del 

continuo de Balmer y otros continuos: para estimar el continuo de 

Dalmer es necesario conocer la conlrlbuc16n de los otros continuos 

a los flujos observados. Para un continuo nebular puro. esto se 

hace restando el flujo del lado rojo de la dlscontlnuldad, 

1 (A3646+), del del lado violeta, l(A3646-), dado que la variación 

de la intensidad de los continuos no-Balmcr debe ser nula de 

A3646+ a A3646-. Sin embargo sl existe una contrlbucl6n de luz 

estelar al flujo observado, Pelmbert (1971) estimó que para 
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estrellas O de Poblacl6n 1, la correcclón por la dlscontlnuldad de 

Balmer estelar seria 

l(Bac,3646) = l(;l.3646-) - O.SSx!(;\.3646+), (3.5) 

resultado que se cons1der6 para determinar a partir de los 

espectros ús a.pl1flcados la dlscontlnuldad de Balmer. 

Considerando densidad y temperaturas constantes de las 

ecuaclones 3. 3 y 3. 4 se obtuvo la temperatura dada por: 

T(Bac/H/ll = z. 62 l(Bac, 3646 ) 
[ ]

-.t.52 

I(Hfl) (3.6) 

En este trabajo se obtuvieron las temperaturas para las 

distintas posiciones y éstas se presentan en la Tabla 3. 4. 

TABLA 3. 4 

Temperatura a partir de Ja dJscontJnuJda<I d·· BaJmer 

posición 
1 (Bac,A:l6C6) T(°Kl 

1 IHfll 

llG 5. 89x10"3 
6, 425 

llGE 6. 76x10"3 
5,210 

llGll 7, 41xl0-3 
4,530 

6. 11.10"3 
6,000 

IE 7. 59.10"3 
4,370 

111 5. 62.10"3 
6,890 
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Las temperaturas aqui obtenidas concuerdan bien con la 

obtenida a partir de observaciones en radio por Rodriguez y 

Llchten ( 1979) que es de 7, 100 ± 400 °K. 

Existen determinaciones de la temperatura por medio 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 apreciar comparando los resul lados de la 

tabla anterior con los de la Tabla 3. 2. 

Las discrepancias encontradas entre las temperaturas 

derivadas por medio de lineas prohibidas de oxigeno dos veces 

ionizado y por T(Bac/H/3) son mayores que los errores probables 

(que son de un to~ para T(Bac/H{J) y menores para el cociente de 

lineas prohibidas). y se pueden explicar por la presencia de 

fluctuaciones espaciales de temperatura (e. g. Pelmbert 1967, 

Pelmbert 1990). Los métodos de determinación de temperaturas 

basados en lineas excl ladas col 1 slonalmente dan mayores 

temperaturas que los métodos basados en el continuo libre-ligado. 

Esto se puede expresar en termlnos de T
0

, temperatura promedio de 

un volümen pesada por el cuadrado de la densidad y de t 1 

fluctuación rms de la temperatura, como: 

T(Bac/l{Jl) = T
0

(1-l.70t2> y T((Olll]) = r
0
(1•i-( 

90S~~ -3}t
2
] 

por lo que T(Bac/l{jl) < T
0 

< T((Ollll]. Se puede argumentar 

que T(Bac/l{jl) surge de un promedio sobre todo el volúmen mientras 

que T( (0111]) enfatiza reglones de al ta lonlzaclón. 
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i) Diferencla entre el continuo observado y el continuo 

atómico calculado. 

La contrlbucl6n total de los continuos de hidrógeno y hello 

calculados en los Incisos bl y el del capitulo J está dada por: 

(3.7) 

El coeflclente que antecede la contribución del He al 

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

En la Tabla :J. 5 se presenta el coeflclcnte de emisión total 

de continuo en función de la frecuencia .,. v y en función de la 

longitud de onda 7A. La relac!6n entre 7v y rA está dada por 

T,.dv • 1,.dA, can 1 ~1 ~ _c_ slendo e la constante de la 
• n dA A2 ' 

velocidad de la luz en el vaclo. 

Un buen parámetro para caracterizar la 1ntens1dad del 

continuo es lomar el cociente de la emisión de continuo respecto a 

la emisión en 11(.l. 

El coeficiente efectivo de emisión de \ljl, es 

funclón de la temperatura y para Te :s 2. 6xto' °K puede aproximarse 

como (llrocklchursl 1971, Ferland 1980) 

(3.8) 

por lo que a la temperatura caracterlstlca considerada, 
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T = 8, 000°K, se tiene que, 

4njH/3 

N N 
p • 

(3.9) 

1;.. 
Asi, el cociente -- incluido en la Tabla 3. 5, nos dá el 

7H/3. 

inverso del intervalo de continuo que seria necesario para igualar 

la Intensidad de H/3. 

TABLA 3. 5 

Coeflclente total de emlslón de continuo y coclente respecto a l/fl 

>.CAl vCIO"Hz) . b 
1;1./1H/3 

lA-1 l 
1v 1,. 

3500 B. 571 33.83 82.88 5. 84xl0-J 

3620 8.287 38. 62 88. 44 6, 23xl0°3 

3930 7.634 6. 43 12.47 8. 10.10·• 

4200 7.143 6. 56 11. 15 1. 05.10·• 

4510 6.652 6.86 10.08 7. 10.10-• 

4800 6.250 7.21 9. 37 6. 60xl0° 4 

5700 5.263 9.32 8.60 6. 06xl0°4 

6400 4.688 11. 33 8. 31 5. 0s.10·• 

-•o ] -1 -1 -2• J -1 A-1 
En 10 ... CO . H< En 10 . .. ca . 

En la Figura 3. 4 se graflcan los coeflclentes del conl 1n110 

de I H en función de la longitud de onda, de !gua 1 manera en la 

Figura 3. 5 se granea el coeficiente total de continuo atómico y 

en la Figura 3.6 ce muestra el logarltmo del coclenle del continuo 

atómlr.o respecto a lllJ, 
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Antes de poder comparar las observaciones del continuo 

presentadas en el capitulo ll inciso (f) con el continuo atómico 

calculado con anterioridad, es necesario corregirlas por 

enrojeclalento, sólo que en este caso la corrección se realizó de 

una aanera indirecta. Asl para reducir el error en la 

determinación del enrojecimiento, se comparó el intervalo de 

continuo con la linea más cercana del H, es decir se tom6 el 

cociente: 

log ~¡~~) s log ~¡~~) + C(Hll)[ g(A)-g(Hnl ]· (3.10) 

que posteriormente se relacionó con la intensidad de HJ3 de la 

siguiente manera: 

l(A) i(A) i(lln) 
l og ITililT = 1 og Tfij;;¡ + l og ""TITiilJ' (3.11) 

donde f(:I.), l(;\) y F(Hn), l(lln) son los flujos observados e 

lntrinsecos del continuo y de la linea Hn respectivamente, 1 (Hjl) 

es la lntensldad lnlrlnseca de H¡J, C(Hll) es el coeficiente de 

absorción logar1tmlco para H/3 y g es la funcl6n de enrojeclmlento. 

Las longitudes de onda A:l.3500, 3620, y 3930 se compararon con 

H9, MZOO se co11par6 con H~. MS!O se comparó con Hr, A4800 se 

comparó directamente con Hll y finalmente n5700 y 6400 se 

compararon con H11. 

En la Tabla 3.6 se presenta el logarlttno del cociente de 

continuo observado respecto a HIJ, asl como el logarl t•o del 

cociente de continuo atómico respecto a H¡J. 
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TABLA 3.6 

Logar Jtmo del contlnuo observado 
1(;\.) 

log lTi1iiT y deJ contJnuo 

atómico calculado" 

;\. at6,.lco observado 

HG HGE HGW \E 111 

3500 -2.23 -1. 77 -1.64 -1.72 -l. 87 -l. 83 -1. 89 

3620 -2.21 -1. 78 -1. 645 -1. 815 -1.86 -1. 81 -1. 95 

3930 -3.06 -2.27 -2.26 -2.29 -z.so -2. 515 -2.37 

4200 -3. 105 -2.39 -2.41 -2.425 -2.63 -2.64 -2.54 

4510 -3.15 -2.53 -2.50 -2.55 -2. 74 -2. 75 -2.62 

4800 -3. 18 -2.63 -2.42 -2.56 -2. 73 -2. 76 -2.65 

5700 -3. 22 -2. 81 -2.45 -2.70 -Z.90 -2. 81 -2. 85 

6400 -3.23 -2. 84 -2.34 -2.59 -Z.88 -2. 85 -2.86 

• en A-l 

De esta tabla se puede ver que la conlr lbucl6n al continuo 

por procesos atómicos es menor a la observada, por factores que 

van de apro><1111adamente 2 hasta 8. Tomando el logar llmo de la 

diferencia (continuo observado menos c:=ontlnuo al6mlco 1 

nor•allzando respecto a ff/1), se ve que una rraccl6n apreciable no 

se debe a los procesos atómicos (ver Tabla 3. 7 l. 
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TABLA 3. 7 

Logar lt1JO de la dlferencla entre el continuo observado y el 

contlnuo at611lco: iosr 1,bp.>-1.e.11uH11> 1 

(luz dlspersada) 

). HG HGE HGll IE 111 

3500 -1. 95 -t. 77 -1.88 -2.12 -2.05 -2.15 

3620 -1. 98 -1. 78 -2.04 -2.12 -2.03 -2.30 

3930 -2.35 -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. to 

• en A- 1 

Los primeros en interpretar esta diferencia como luz 

dispersada por polvo dentro de la reglón fueron O' Del!, llubbard y 

Pelmbert (1966) quienes llevaron a cabo mediciones con 

espectrometria fotoeléctrica de varias nebulosas gaseosas 

Incluyendo la Nebulosa H8. Para dos posiciones de rendija cercanas 

al Hourglasa, utl !Izando la correcc16n al continuo atómico 

calculada por Seaton (1960) que 1 
[ 

f(A4861) ] es o¡ rrn¡n- • 
ato• 

-3. 06 por 

A-1
, encontraron en promedio que el cociente 

[ 
1(:1.4861) J lo¡¡ 1 (H!J) • -2. 81. Los resultados obtenidos en este trabajo 

para la longitud de onda MBOO del continuo en las 6 posiciones 

(ver Tabla 3. 7) comparan bien con el resultado de O'Dell et al. 
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En las figuras 3. 7 a 3. 18 se presentan graf1cados los 

resultados de las tablas anterlores, 

Para cada poslclón y longitud de onda se calculó la fracción 

de luz dlspersada o sea la dlferencla entre el contlnuo observado 

y el atómico, normallzada al continuo atómico. flnalmente para 

cada poslc16n se obtuvo un porcentaje promedlo de· la luz 

dlspersada y los resultados obtenidos se presentan a contlnuaclón 

en la Tabla 3. 8. 

TABLA 3.8 

Porcentaje de luz dispersada para cada posición y longitud de onda 

;\ HG HGE HGll 1E 111 1' promedlo 

3500 65 74 69 56 60 54 63± 8 

3620 63 73 60 55 60 45 59± 9 

3930 84 84 83 72 71 80 79± 6 

4200 81 80 79 67 66 73 74± 7 

4510 76 78 75 61 60 70 70± 8 

4800 72 83 76 65 62 70 71± 8 

5700 61 83 70 52 61 57 64111 

6400 59 87 77 55 58 57 66!13 

1' promedio 

70±10 80± 5 74± 7 60± 7 62± 4 63±12 
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A partir de los resultados anteriores se lnflere que 

slstemitlcamente un mayor porcentaje de luz es dispersada en las 

reglones HG, HGE y HGll (con un promedio porcentual de 75t 10) que 

en las reglones 1, 1E y 111 (donde el promedio porcentual es 

62! 12). Esto podrla deberse a que existe una mayor cantidad de 

polvo en las poslclones HG, HGE y HGll, que en las posiciones 1, 1E 

y 111. 

Sln embargo . debido a que los errores son grandes (en 

particular para la poslcl6n MB HGE, de la que se tiene un espectro 

muy ruidoso) y debido a que la dlspersl6n de los valores tamblen 

es grande, el resultado anterior no se puede afirmar 

categóricamente. 
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11) Lineas de absorc16n estelares en el espectro continuo. 

La indiscutible presencla de las lineas en absorción de He! 1 

>.4200 y A46B6 en el espectro continuo de la posición HB HG, Figura 

3.19, se podria deber a luz estelar dispersada por el polvo dentro 

de la región HIJ. La fuente más probable de esta radiación es la 

estrella 1136 cuyo llpo espectral fue clasificado como 07 (lloolf 

1961), ya que la estrella 9 Sgr, aunque de tlpo espectral más 

temprano, 05 V ((f)) (Auer y Hlhalas 1972), se encuentra a una 

1nayor distancia angular de las posiciones observadas en su 

proyección en el cielo. 

En la Tabla 3. 9 se presentan los anchos equivalentes de las 

lineas en absorción del lle! l AM200, 45~2 y 4686A observados en el 

espectro continuo de la posición H8 HG. asl como los anchos 

equivalentes para las estrellas 9 Sgr, ,(que no se descarta como 

otra posible fuente de la luz dispersada) y 15 Hon (07 V), 

estrella del mismo tipo espectral qu~ 1136, obtenidos en la 

literatura. Finalmente se presentan los anchos equivalentes de 1136 

y 9 Sgr, obtenidos a partir de las ob&ervaclones hechas por los 

Drs. Torres-Pelmbert y Peimbert en el Observatorio de San Pedro 

Hartlr, México en mayo de 1990, con el telescopio de 2. 1 • y el 

Especlr~grafo Boller & Chivens con un CCD acoplado (ver Flguras 

J. 20 y J. 21). La llnea M200 no se observó por lo que se 

consideraron los anchos obtenidos por Conll ( 1973) para 15 Hon y 9 

Sgr. 
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Para disminuir el error en la comparación, se consideró la 

suma de los tres anchos equivalentes. 

TABLA 3. 9 

Comparación de anchos equivalentes observados 

>.4200 

HB llG o. 39• 

9 Sgr o. 66
4 

o. 66
4 

o. 66ª 

1!36 o. so' 

15 Hon o. so• 

o. so' 

Conll 1973 

Conll y Al•chuler 1971 

Auer y HlhalH 1972 

tele trabajo 

(en}.) 

.\4S42 ,\4686 L Total 

o. 13• o. 67d !. 2±0. 2 

o. as• o. 74• 2.3±0.2 

O. 77c 0.82c 2. 3±0. 2 

o. 76d o. as• 2. 3±0. 2 

o.s3• o. 1s• 1.8±0.2 

0.56b o. 10• l. 8±0. 1 

0.68c o. BOC 2. 0±0. 2 
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A partir de los datos de la Tabla anterior, calculando los 

cocientes del ancho equivalente total en la posición MS l!G sobre 

los anchos equivalentes promedio de 9 Sgr y H36, respectivamente, 

se puede hacer el slgulente razonamiento: si la luz dispersada en 

HS HG provlerie de 9 Sgr se tendrla que un SOY. del conllnuo 

observado se debe a luz dispersada por el polvo inlenlras que sl la 

luz proviene de 1!36 un 70Y. del continuo observado serla luz 

dispersada por polvo. Este último valor concuerda con los 

resultado& obtenidos a partir de la comparación de continuos (ver 

Tabla 3. 8), por lo que se podrla asegurar que la luz dispersada 

proviene en su mayor parte de la estrella H36. Este resultado cstA 

en acuerdo co~ los obtenidos por lloodward et al. (1986) que a 

partir de mapas polarlmétrlcos en el óptico encuentran un patrón 

centroslmétrlco de los vectores de polarlzac16n y centrado en H36, 

Identificando a 1!36 como la fuente de la luz dispersada en la 

reglón del Hourglass. 
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111) Poslble banda difusa en -;i.4430).. 

Otra caracteristlca que se detectó en el espectro de la 

poslclón HS HG fué la posible presencia de ln banda difusa de 

absorción ~4430 (ver Figura 3.19). 

El origen de la mayor la de las bandas difusas observadas en 

la reglón del visual es todavia desconocido, pero se han propuesto 

var las teorias para explicar su existencia, teorlas que se pueden 

aerupar en dos categorlas de acuerdo a la naturaleza del agente 

absorbente: granos de polvo (o impurezas en el polvo) y molóculas 

en fases gaseosas (Benvenuttl y Porceddu 1989). 

En el caso de la banda A4.430 se ha encontrado que es 

slstemát1camente más debll para estrellas dentro de nubes de polvo 

y que no se correlaciona bien con el exceso E([l-Y) (llu 1972). 

En esta tesis se determinó el ancho equivalente de la banda 

M430 observada tanto en la posición MS llG. (que se observa muy 

debllltada debido a la contamlnaclón por llneas en emlsl6n 

nebulares que podrlan ser entre otras, (Fell] :\4414 y fiel M43"/), 

como en el espectro de 1136 (ver Figura 3. 2.0). Estos datos se 

comparan con los de \/ampler ( 1966) qulen encontró la profundidad 

central de M430 en 1136, y asegura que la Intensidad de :\4430 es 

compatible con un fuerte oscurecJm1cnto debido a polvo. 

En la Tabla 3. 10 se presentan los anchos equivalentes de la 

banda ~4430 observados en la posición MS HG y en la estrella 1136 y 

se cornparan las profundidades centrales observadas con la oblen1da 

por ~amplcr para H36. Tambl6n se compara el coeficiente de 

absorción logarltmlco en HJJ calculado para la poslclón llG como se 
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descrlbló en el capitulo II, con el calculado para la estrella 

H36. Este últlmo se obtu•o a partir de la determlnaclón que 

hlcleron Hecht et al (1983) del exceso de color E(B-V) de H36, que 

resultó ser de O. 88, y del cociente de absorción total a selectiva 

en SSOOÁ para la reglón, que fué R.~ 4. 6. 

TABLA 3.10 

Comparación de anchos equlvaJentes observados, P.rofundldades 

centrales en porclento de continuo y del coefJcJente 

de absorclón logarltmlco en H~ 

.\4430 (Á) Pc(M430) (Y.) C(Hff) 

HS HG o. 7±0. 2· 6. Ot!. o• o. 9• 

H36 1.2!:0. 2ª 6. Otl. o• !. 86ª 

6. !tO. s• 

[ste t. raba Jo We.•pler 1966 

El valor de Pe obtenido por llampler y el obtenido en este 

trabajo concuerdan. El valor de Pe para HS HG es slml lar al de 

H36, por otra parte el ancho eC')ulvalentc parece ser menor. Es 

importante hacer notar que en el caso de HJ6, la banda .\4430 

tendria su origen entre la estrella y el observador, mientras que 
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para HB HG el camino geométrico es diferente y parte de la 

absorción en M430 podria estar presente en la luz dispersada por 

el polvo y parte se podria producir entre la nebulosa y nosotros. 

Comparando los coeficientes de absorcl6n logarl lmlca en 11/l, 

se deduce que como C(ll/l) es mayor, por un factor de dos, en 1136 

que en 1-:8 HG, parecerla que o blen hay polvo entre 1136 y HS HG, o 

H36 esti en la parte de atrás. 

Otra poslbllldad que podrla expllcar las observaclones es que 

la absorción en la banda A.4430 se origine en el polvo externo a la 

reglón HII mientras que el enrojeclmlento sea tanto interno como 

externo. 
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CAPITLA..O IV 

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

LONGITUD DE ONDA 

a) Coc 1 en te gas-a-polvo, 

Hedlclones de luz estelar dispersada por el polvo dentro de 

reglones HI I pueden ser usadas para darnos una determlnacl6n 

aproximada del cociente gas-a-polvo. En general los datos 

observacionales no pueden ser interpretados completa y 

unlvocamente, debido a las compllcaclones en la geometrla 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 una manera slmpllflcada dcspreclando los gradientes de 

densidad, en general, y las acumulaciones de alta densidad, en lo 

particular, y tomando una densidad un\forme o variable como una 

función conocida, se puede encontrar el cociente gas-a-polvo. 

En general la distribución espacial de la luz reflejada no 

coincide con la de las 11ncas de e•lslón (o con la del conl1nuo 

atómico) aunque el polvo y el ga5 estén bien mezclados. La emlslón 

del gas depende del cuadrado de la densidad y es afectada por los 

gradientes de densidad y por 1nhomogeneldades. La luz dispersada 

es mayor cerca de la fuente ya que la lumlnosldad depende del 

Inverso del cuadrado de la distancia y de la densidad de polvo a 

la primera potencia. 

Asl, siguiendo el razonamiento de Osterbrock (1989), podemos 

86 



imaginar una nebulosa homogénea, con slmetria esférica, iluminada 

por una sola estrella central. 51 L., es la luminosidad de la 

estrella por intervalo de frecuencia y además se supone que la 

nebulosa es ópticamente delgada, el flujo de luz estelar en la 

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

(4.1) 

Sl Nd es el número de partlculas de polvo por unidad de 

volúraen en la nebulosa. y o-A es la sección recta de extinción 

promedio a la longitud de onda A que corresponde a v, entonces la 

sección recta de extinción por unidad de volúmen es Ndo-A y el 

coeficiente de emisión, por unidad de volllmen por unidad de ángulo 

sólldo, debido a dispersión lsolróplca se puede escribir como: 

(4.2) 

siendo A~ el albedo o fracción de radiación "removida" del 

flujo que es dispersada y por lo tanto 1-A~ será Ja fracción 

absorbida. 

La Intensidad del continuo de radiación dispersada es: 

1 -1 
-b-cos 

b 
r 

o 

(4. J) 

para un rayo a una distancia mlnlma b (parámetro de Impacto) 

de la estrella. central en una nebulosa homogénea de radio r
0

, 
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radio máximo donde se encuentran las part1culas dlspersantes. 

Este resultado puede ser comparado con el brillo superficial 

de HJ3 observado de la m16ma nebulosa, que puede tener un radio de 

Stromgren r diferente de r : 
l o 

(4. 4) 

Dividiendo la ecuación 4. 4 entre la ecuación 4. J se obtiene 

el cociente del brillo superficial en HJ3 al brillo superficial del 

continuo que se puede escribir como: 

(4. 5) 

donde el primer factor de! lado derecho de la Igualdad depende 

sólo de las propiedades atómicas de! gas y del polvo; el segundo 

factor es el reciproco del flujo estelar observado en la tlerra; 

e! tercero es el producto de !os radios angulares en el 

r r 
conl1nuo: rf- y en H/l: F; y el último factor. que resul la 

adlmenslonal, dá la dcpendendencla funcional de! br! l l~ 

superficial. 

La variación de las lntens!dade& descr l tas por las ecuaciones 

4.3 y 4.4, y la variación del cociente descrito por la ecuación 

4. 5, en función del parAmetro b se presenta graf!cada a 

continuación: 
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8.oo O.ID O.lll O.ll a..tl 0,51 O.lll 0.10 0.11! ~lll 1.00 
pararetro b 

8.oo 0.10 0.20 o.JI o.«1 o.ro 0.111 u1 0.111 0.111 1.00 
poranelro b 

8.oo 0.10 0.20 O.JI D.«I o.ro 0.00 O.JO 0,11! 0.111 1.00 
pororrotro b 

flGS. 4. 1, 4. 2 y 4. J 

Variación de las Intensidades: IH/J(b), t.,Cbl y del cociente 

t
1111

Cb)II.,Cbl, en función del parAmetro b, distancia mlnh1a a la 

fuente. 
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Asl, en base a observaciones de las intensidades del continuo 

y de IJP, sl la densidad electrónica N
0 

se conoce a partlr del 

brillo de 11/l (medlda de emisión) o de los cocientes de llneas de 

[Olll] o !Sil] (como se expllcó en el capitulo JI!), el cociente 

N 
---;;:rf-- que es proporcional al cociente de densidades del gas a 

;l. d(T;\. 

polvo, se puede determinar. 

A continuación se presentan determinaciones del cociente 

gas-a-polvo para dos casos de densidad: 

1) Densidad electrónica promedio N/rms) 

Para determinar la densidad electrónica promedio (rms) 

obtuvimos primero la medida de emisión (H. E. l de las dos 

posiciones m~s cercanas a la estrella lonlzadora H36, es decir 

M8 l!G y H8 l, pos !clones que es Un dentro de la esfera de 

Stromgren de H36 que es de aproximadamente l pe de radio 

(considerando una densidad electrónica promedio de 500 cm-
3

). 

La medida de emlslón se define: 

H.E. • JN (rms)N (rms) di 
• p 

(cm"6 pe) (4.6) 

y es proporcional al brillo superficial, en particular para H¡J: 
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SOW) (4. 7) 

sustituyendo '1 = hv a"' = 1.42x10-
25 

erg crn:l 
H/1 11/l ll}l 

-1 
s • coeflclentc 

efectlvo de e1Glsl6n de 11/l a T = 8,000°K definido en el Inciso e) 

del capitulo 111, se puede escribir: 

= fN (rms)N (rms) dl = H.E. 
• p 

(4. 8) 

De las observaciones en las poslclones HS HG y MB 1 se 

obtuvieron los datos de Jn Tabla 4. 1 a conllnuac16n: 

TAlll.A 4. 1 

Intensidad y brlllo superficial de Jl{J obscrv.1dos, medid.1 de 

emlslón y densldad rms piJTil J.1s posiciones HB llC y HB l 

MS llG 

logl Ollll• ·lll. J~ 

logS(ll{l) • -1. JS 

H. E. e 1. 18.to" 

-1000 

... -~ _, 
<'rQ Clll • 

b -;? -1 _, 
etq 1111 11 al~r 

MB 1 

-1 t. 97 

-J. 01 

2. 11.10' 

e -6 
Cfn pe 

-200 

l.1rn mr.dldar. de cm1i;llln aqui oltlcnldas comparan bien con las 
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medidas promedio que se encuentran en reglones HI I y en particular 

con la obtenida para el llourglasG de HS por lloodward et al. Cl 986) 

a partir de observaciones en radio realizadas con el VLA 1 siendo 

M. E. = Z. 5 x 10
6 cm-6pc. 

Con una densidad electrónlca promedio de 1000 cm-
3 

podemos 

realizar las slmpllf~caclones necesarias para obtenf:r un valor 

aproximado del cociente gas-a-polvo. Con esta densidad el radio de 

StrOmgren n para H36 resulta de O. 6 pe, consideraremos que el 

polvo y el gas se encuentran bien mezclados por lo que el radio de 

las particulas di.spersanlcs coincidirá con el de Stréimgren, por lo 

tanto r
0 

• r\ s:1 0.6 pe. La dlslancla a la Nebulosa H8 la lomaremos 

de 1, 700 pe por lo que el flujo estelar en la tierra a l.SSOOÁ será 

de erg A la dlslancla de l. 7 kpc las 

distancias proyectadas de las poslc\oncs observadas a la estrella 

1136 son: para MS llG de O. 23 pe y para HS 1 de O. 35 pe. Asl. 

ull l lzando los dalos del contl nuo en AS?OOA obtenidos 

anteriormente (ver Tabla 3.6}, sustituyendo todos los datos 

anteriores en la ecuación 4.6 y despejando !iC obtiene el coc1ente 

gas-a-polvo presentado en la Tabla 4. 2. 



TABLA 4. 2 

Coclente gas a polvo para las poslclones 118 /IG y 118 

(considerando la densldad promedlo (rms) obtenida a partlr de las 

observaclones del brl llo superficlai en H/3) 

H8 HG J. 96 X !0
21 

H8 1 7.!0x 1021 

• -3 
Con Ne (rmsl•lOOO cm 

b -3 
Can He <rmsl=200 c11 

El valor obtenido para la posición HS HG compara bien con el 

valor promedio para reglones neutras del medio lnlcrcslelar que es 

de aproximadamente 2xl021 cm-z. 

51 consideramos la densidad clcclrónlca rms delermlnada a 

partir de la medida de emisión, obtenemos que el coclcnlc 

gas-a-polvo es mayor por un factor de 3. 6 en la posición HS 1 en 

relación a la poslclón HS HG. Es decir, aparentemente hay menos 

polvo que refleja luz o el producto AAuA dlsmlnuyc en la dlrccclon 

de la visual a la posición H8 l. 

Otro modelo consiste en considerar varlaclones en la densidad 

que se pueden expresar en función de la densidad obtenida a partlr 

de lineas prohibidas N•(f'L) y de un factor de llenado c. 
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J l) Densidad N/FL> y factor de J lenado constante. 

Un modelo sencillo que Incluye fluctuaciones de densidad en 

la descrlpclón de la estructura de una nebulosa consiste en 

considerar que la nebulosa está formada por gas en pequenas 

condensaciones de densidad electrónica N • !F'Ll y con densidad nula 

entre éstas. El factor de llenado e serla la fracción del volümen 

total ocupada por las condensaciones. En este modelo slmpllflcado, 

el espacio entre las condensaciones estarla "vaclo", por lo que no 

contrlbulria a la emisión, dispersión, masa, opacidad, etc., de la 

nebulosa. 

El factor de llenado se define cc,¡mo el cociente~ 

e = (4. 9) 

En general N•(f"L) > u.crms) lo que refuerza la suposición de 

lnhomogcneldades de densidad. Un hecho importante es que N
9
(fl) es 

Independiente de la distancia, mientras que N.Crms) si depende de 

esta por lo que e es proporcional al inverso de la distancia 

adoptada. 

En la Tabla i1.J se presenta el factor de llenado encontrado 

para las dos posiciones de observación HS llG y HS 1 a partir de 

las densidades electrónicas presentadas en las Tablas 3.1 y 4. l. 
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TABLA 4.3 

Factor de llenado e encontrado para las poslclones 118 HG y 118 

H8 llG 

H8 l 

e = 
Ne2 (rmsl 

Ne2 (FL) 

o. 02512 

o. 02524 

- 10 

l 
- 10 

Para ambas poslcloncs se encuentra un factor de llenado 

slml lar, por lo que se considerará que un factor de l lcnado 

1 
e= 40 constante 

observaciones. 

para toda la nebulosa, se ajusta las 

Considerando el factor de l lcnado anterior, susl \luyendo la 

densidad N
0

lrmsl por N
0

lFLJ, encontrada a parllr de las lineas 

prohibidas de (Sil) lver Tabla J.l) y ullllzando todos los datos 

anteriores, de la ecuación 4. 5 se obllcne el coclcntc gas-a-polvo 

presentado en la Tabla 4.1\ a contlnuac16n: 
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TABLA 4. 4 

Coclente gas a polvo para las poslclones 118 //G y 118 l 

(considerando densidad N/FL! y factor de llenado e constante) 

MS HG J. 11 • 10
2º 

MS 1 l. 13 • 10
21 

La tabla antcrlor nos resume dos resultados dlsllnlos: 

a) existe una dlfcrcncla slgnlflcallva respecto al cociente 

gas-a-polvo del mcdlo lnlcrcslclar y b) existe una dlferencla en 

el cociente gas-a-polvo entre las poslclones HB llG y MS l; siendo 

aproximadamente un factor de 7 (para MS HG) y de 2 (para MB 1) 

menores que el del medlo lnlcrcslclar. Estos resultados llenen dos 

posl bles lntcrprctacloncs: para las dos poslcloncs aparentemente 

se está obscrv.rndo polvo de las reglones neutras, este polvo 

contrlbulrla conslderablemcnte a la luz dispersada. La otra 

posible lntcrprclaclón es que el producto A'AvA varie con la 

poslclón y sea mayor que el del medlo interestelar. 

La primera lnlerpretaclón se apoyarla en el hecho de que la 

reglón aun es muy Joven y no le ha dado tiempo a la estrcl la 1136 

de deshacerse completamente de la nube molecular progr.nl tora 

situada en la parte de atrás, en relacl6n al observador. Esta 
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geometria de ampolla presentarla grandes concentraclones e 

lnhomogeneldades de polvo sobre todo hacia los bordes y cerca de 

la extrella H36. 

La segunda posible causa, producto albedo-scccl6n eflcáz 

variable, se podria deber a que los granos de polvo cercanos a 

reglones HII están sometldos a condiciones extremas. Por ejemplo, 

dependiendo de las condiciones a las que estén sometidos los 

granos, habrla los que conservan sus capas de hielos y tendrán un 

albedo dlslinto al de granos cuya capa de hielos se haya 

evaporado. dejando particulas rerractarlas más pequeftas y con un 

albedo diferente. 

97 



b) Luz dispersada SQ!1Q función ~ ll! lQn&.llw! !k onda. 

La radlac16n dispersa.da por granos interestelares se detecta 

en diversos objetos, incluyendo nebulosas de reflexión, reglones 

Hl l, nebulosas oscuras con cierto brillo supcrflclal y luz 

Galáct1ca difusa. Generalmente no se puede obtener de una manera 

directa Información sobre la composlc16n de los granos: sln 

embargo 1e hacen intentos para encontrar algunos de sus parámelros 

flslcos. 

As!, la lu2 estelar reflejada por granos de polvo contiene 

1nformact6n sobre las propiedades de éstos, en particular sobre el 

albedo (o reflecllvldad) y sobre el factor de fase que describe 

cbmo dispersan la luz los granos de polvo: sl prefcrcnctalmente 

hacia adelante o 1sotróplcamente. Incertldumbres en la geomelrla, 

emisión térmica del polvo, profundidad óptica y los efectos 

dinámicos, tienden a complicar la Interpretación; la Intensidad d" 

la luz dispersada depende de manera detallada de los ángulos (en 

el grano) de Incidencia y de dispersión, as! como la función de 

fase f (e. g. Spttzer 1978) siendo la dependencia cxpl lcl ta: 

J lkl • M Q tr f 1 (k' Jf(k-k' ld<J', 
&hJhp d dhp d V 

(4. 10) 

donde JVdhp es la emlslvldad de la luz dispersada, Nd la densidad 

de sranoK de polvo, Q•lop el factor de eficiencia de la 

d!spersl6n, la sección recta de dispersión, k' y k los 
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vectores unitarios que indican las dlrccclones de los fotones 

incidentes y dispersados, lv(k') la lntensldad Incidente, f(k-k') 

es una función de fase que depende del ángulo entre k y k', dt.1 1 es 

un Intervalo de ángulo sólldo con la lntegral de f sobre todo de.>' 

Igual a l. 

El factor de eficiencia de dispersión Q está deflnldo de 
Q dlsp 

tal forma que la fracc16n ~~:: es el cae lente de la energla 

dispersada en todas dlreccloncs por elemento de volúmcn respecto a 

la energia tomada del campo de radiación (luz ext lngulda l. A la 

fracción de energla dispersada respecto a la total se le llama 

albedo AA y en general no es constante y depende de la long! tud de 

onda, aunque el Indice de refracción sea Independiente de A. Los 

casos llmlte son dispersión pura (AA=!) y absorción pura (AA=OJ. 

Va lores t iplcos se encuentran entre o. 5 a O. 7 para las longl ludes 

de onda en el vlslble; a long! ludes de onda mayores se ha 

encontrado que AA__, O. 

A pesar de las dificultades mencionadas anteriormente, 

partir de observaciones de luz dispersada por nubes de polvo cerca 

de cstrel las tempranas brl l lantcs se puP.de obtener lnformaclón 

sobre las caracterlstlcas flslcas del polvo. En general estos 

resultados se dan como relaclones funcionales entre el albedo y el 

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

también lo es el faclor de fase. 

En los resul lados de las observaciones de HS presentados en 

el capitulo 111 de este trabajo se encontró que la diferencia 

entre el continuo observado y el continuo ató"lco se lncrcmenta 
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conforme >. se decrementa (ver Figuras 3. 7 a J. 18). Es decir la luz 

dlspersada depende de la longitud de onda. Para apreciar este 

efecto, en la F'igura 4. 4 se presenta una comparación entre la luz 

dispersada en la poslclón HS HG, escogida por tener la más alta 

seftal-a-ruldo, la estrella 10 Lac y un cuerpo negro que modela a 

la probable fuente real, Herschel 36 -a cuyo tipo espectral 07 le 

podemos asociar una temperatura del orden de 35, 000 ·K- de la que 

no se encontró ninguna callbraclón en la literatura. 

La callbraclón de la primera fuente de comparaclón, la 

estrella to Lac cuyo tipo espectral es 09V y posee una temperatura 

efectlva T - 32,000 °K, se obtuvo a partir de la cal1brac16n en 

magnitudes monocromáticas obtenida por Code (1960). Para la 

segunda comparac16n se consideraron cuerpos negros (88} a 

35,000 "K y 40,000 °K (encontrando que la diferencia entre ambos 

es mlnlma en la reglón de Interés >.>.J000-7000,I, por lo que sólo se 

graflca en la Flgura 4. 4 el de 35, 000 °Kl. 

Las desviaciones, tanto hacia la parte roja del espectro como 

hacia la parte azul, de Jos datos de la posición HS llG con 

respecto a las fuentes de comparación, son mayores a los errores 

probables que son menores a O. 1 en el logart lmo. 
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-l .B ...---C_o_mp_a_r_a_c_i_o1_1 _M_8_H_G_-_I O_L_a_c_-B_B_a_3_5_, O_O_O_K_ 

-2.0 o MS HG 

o Es l re 1 1 a 1 Olac 
D -2.2 
o ó. BB o 35.000 K 

D 
·- -2.4 
(f) 
e 
2 -2.6 
e 

(]) ·2.8 
o 

-3.0 

·3.2 

·3 .4 .__ _ __.. __ __._ __ __.... __ _,__ __ _._ 1----J--

filll 6500 3000 J500 4000 ~500 500J 5500 
Angstroms 

F'IG. 4. 4 

Comparación entre la luz dispersada en la posición HB llG, y dos 

fuentes: la eslrel la 10 Lac y un cuerpo negro lüBl a 35, 000°K. 
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Del aná.l lsls de la Figura 4. 4 podemos suponer que el exceso 

de continuo para longl tudes de onda menores a 4SOOA se debe a una 

posible variación (aumento) del producto albedo-sección efJcáz 

(A;\cr;\) de las partlculas de polvo responsables de Ja dispersión. 

Asl, la luz dispersada es "más azul" que la luz estelar de H36 1 

resultado de Ja extinción selectiva entre la estrella y las 

partlculas de polvo. 

Para longl tudcs de onda mayores a ssooA se nota también un 

ligero exceso de continuo que se podrla deber a otras dos c3usas: 

1) Estrellas obscurecidas (más rojas) en la dirección del 

observador que contribuyan al continuo observado. 

2) Un posible efecto de fotoluminiscencia del polvo, 

recientemente encontrado tanto (!n nebulosas de reí lexlón como en 

nebulosas planetarias. Furton y \.llll 11990) proponen que este 

proceso podrla ser el responsable de una considerable contrlbuclón 

a la distribución espectral de energía de estos objetos entre 

;\SSOOÁ y >.8000.l.. 

La pr lmera causa (contamlnaclón por estrellas muy 

enrojeclrlas) podrla tener una jusllflcaclón similar a la dada para 

el cúmulo del Trapecio de Orión donde la densidad estelar alcanza 

el extraordinario valor de 2200 estrellas por parsec cUblco (e. g. 

Herblg y Terndrup 1986), y que bajo condiciones realistas de 

profundidad y opacidad de la nube se demostró que existen pocas 

estrellas muy enrojecidas y que la nube entera atrás del cúmulo no 
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puede estar llena de estrellas a la densidad antes mencionada. 

As1, la alta densidad estelar estarla confinada a la zona 

frontal de la superflcie de la nube molecular, ya que la 

contamlnacl6n por estrellas de campo proyectadas es despreciable 

mientras que la opacidad de la nube molecular eliminarla cualquier 

contribución de las estrellas de fondo en las longitudes de onda 

del óptico. 
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CONCLUSIONES 

En este trabajo se obtuvieron varios resultados, tanto teóricos 

como observacionales. 

Los resul lados teóricos fueron los siguientes: 

Se determinaron por lnterpolacl6n los coef\clentes de e11lsl6n 

de continuo de HI y Hel. y el de dos fotones del H para N•--> O y 

T "B,000 °K. 

Se encontró que el continuo de dos fotones debido al 

decalmlento del nivel 215
0 

del Heº es un factor de 100 (tomando en 

cuenta la abundancia relatlva de He} menor que el continuo de dos 

fotones del H. 

Se deter11in6 que la d\sperslón de Thomson por electrones 

libres no es de importancia para la t·mlslOn de conllnuo en 

nebulosas gaseosas. 

A partir de observaciones espectrofotométrlcas en la reglón 

del óptico de seis posiciones de la Nebulosa Hourglass, que es la 

parte mAs brl liante de la Nebulosa HB, se obtuvieron los 

siguientes resul lados: 

Se corrigieron por cnrojeclmlento las Intensidades observadas 

determinando el coeficiente de absorción logarltmlco C(lfll) para 
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cada posición y aplicando Ja ley normal de enrojecimiento de 

llhltford (1958). 

Se determinaron densidades electrónicas a partir del cociente 

l(>.6716) '"IU6ffiT del [Sii], obteniendo densidades entre 2. Z y 3. 8 dex 

para las seis pos! clones observadH. 

La temperatura electrónica se obtuvo por dos métodos: 

- a partir del cociente de llneas 
!( >.4 959) + I( >.5007) 

I(X61a1 l 
del [Olll], obteniendo 7,800 < T(

0
10 < 8,350 para las seis 

po1lclonea. 

a partir del cociente l(Bacl 
IITTíií. obteniendo 

4, 370 < T(
0
10 < 6, 890 para las seis posiciones. 

El segundo método en general dá tempera turas menores, este 

hecho se puede deber a errores de medlc16n o a verdaderas 

fluctuaciones espaciales de temJ)f!ratura. 

Se detendnaron los flujos de continuo en diversas longitudes 

de onda y se corrigieron por enrojeclmlP.nlo. Se obtuvo Ja 

diferencia entre el continuo observado y el continuo atómico 

calculado, arguraentando que es luz dispersada por polvo dentro de 

la reslón HIJ y encontrando que esta diferencia se incrementa 

confor11ie la longitud de onda se decrementa. 

Se calculó el porcentaje de la luz que serla dispersada 

re1pet"lo al total de continuo encontrando que para las poslclones 
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de rendlja llG, llGE y llGW el promedlo fuó de 75±10%, mlentras que 

para las poslclones 1, 1E y !W el promedlo fuó de 62±12~. 

A partir de la detección de lineas de absorción estelares 

Hell M200 y ;\4686 en el espectro continuo de la posición HB HG, 

se determinó, comparando los anchos equivalentes D'ledldos con los 

estelares, que la fuente más probable de la luz dispersada es la 

estrella Herschel 36. 

Se detectó la posible banda difusa en A4430A, se calculó su 

ancho equivalente y profundidad central, obteniendo resultados que 

comparan bien con los de la 11 teratura. 

Se calcul6 el cociente gas-a-polvo para un modelo de la 

Nebulosa con slmetria esférica y los dos casos siguientes: 

l) Densidad ele~tronlca promedio Ne(rms). 

A partir de la determinación de la medida de emisión (H. 

E. l en dos posiciones se obtuvo para HS llG, l.18wl06 
y para HB I, 

2. 77.to' cm"6 pe y de aqui las densidades promedio 1000 y 200 para 

cada poslcl6n respectivamente con las cuales se calculó que el 

cociente gas-a-polvo es de 2.1021 cm-2 y de 1.1021 c.-2 

respectl vamente. 
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ll) Densidad No(fL) y factor de llenado constante. 

Se determinó que un factor de llenado ccl/40 ajusta la 

densidad N • (FL) con la densldad N. (rms) para las dos posiciones y 

se calculó el coclente gas-a-polvo obtenlendo para HB HG 3. 11.1020 

Y para HS 1 !. 13xl021 c11-2
, 

Flnalmente se obtuvo la luz dlspersada como funcl6n de la 

longitud de onda, encontrando que la luz dispersada aumenta para 

longitudes de onda menores a M500.I. y mayores a ~5500.I.. 

Las causas posibles de este aumento son, para la parte azul: 

-aumento del producto aJbedo-seccJ6n eflcAz de las part1culas 

de polvo responsables de la dispersión. 

Y para la parte roja: 

-cstrel las obscurecidas que contr lbuyan al cont lnuo 

observado. 

-fotoluminiscencia del polvo. 

La Nebulosa H8 es una reglón de morfologla muy compleja y de 

actlva formación estelar. La parte mis brillante, La Nebulosa 

Hourglass, constituye un excelente laboratorio para futuros 

estudios de polvo en reglones Hll y de for11acl6n estelar masiva en 

nube& moleculares galéctlcas. La complejidad de este llpo de 

reglones hace que los modelos sl11pl lflcados sean lnadccuados para 

su dcscrlpcl6n, por lo que son necesarios modelo• Olh detallados 
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que incluyan el polvo, las variaciones en la densidad y los 

efectos de las 111\lltlples estrellas excitadoras. 

En este trabajo se han hecho progresos para interpretar la 

reglón HII Hourglass, sin erubargo, para corroborar y ampllar los 

resultado• obtenidos en esta tests seria necesario realizar un 

estudio más profundo y s!stemU!co de esta reglón en particular y 

de otra• re¡lones HI 1 gall\ctlcas, aprovechando todas las nuevas 

técnicas observacionales disponibles, en el mayor intervalo de 

longitudes de onda del espectro electromagnético. 
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