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RESUMEN

El presente trabajo estd enfocado a la derivacion y andlisis de diversos parametros fisicos
para una muestra de nebulosas planetarias que tienen en comun la emisién de hidrogeno
molecular (H;). Los principales resultados encontrados se mencionan a continuacion.
Primeramente se ha medido el campo de velocidades radiales para la emision del H; en la
linea de 2.122 pum en cinco nebulosas planetarias galdcticas que presentan diferentes morfo-
logias en su proyeccion en el plano del cielo: NGC 2346 (nebulosa bipolar), NGC 3132
(nebulosa eliptica), NGC 6720 (nebulosa de anillo), NGC 6781 (nebulosa de anillo) y NGC
7048 (nebulosa eliptica). Las velocidades registradas se han comparado con las prediccio-
nes correspondientes a diferentes modelos que incluyen dos parametros principales: la
geometria tridimensional de la nebulosa y la forma en que el gas se mueve. Para cada ne-
bulosa se ha elegido el modelo y los pardmetros de mejor ajuste a las observaciones. En
todos los casos el mejor ajuste se encuentra cuando se asume que el gas se expande radial-
mente respecto del centro de la nebulosa y ademas, la velocidad de expansion sigue una ley
que es proporcional a la distancia a la estrella central, resultando que los puntos mas extre-
mos son los de mayor velocidad. Respecto de las morfologias, el mejor ajuste resultan ser
estructuras elipsoidales o bipolares y en algunos casos esta presente un toro ecuatorial tam-
bién en expansion. En las cinco nebulosas planetarias las velocidades del gas molecular
resultan ser similares a las reportadas en la literatura para el gas ionizado (13-24 km s™) por
lo que uno de los principales resultados en este trabajo es el establecer que los dos tipos de

gas, atdmico y molecular, no presentan una cinematica diferente.

Los valores de las velocidades de expansion encontrados para el H, en las nebulosas pla-
netarias estudiadas resultan ser supersonicos al considerar que la velocidad del sonido en un
gas molecular es tipicamente de 1 km s™ para una temperatura de ~ 10 K; lo anterior junto
con un diagnostico de cocientes entre dos lineas de emision del Ha, que suele usarse para

discriminar entre los posibles mecanismos de excitacion (choques o fluorescencia), pone de



manifiesto que en estas nebulosas planetarias el mecanismo dominante es la accion de cho-
ques mas que la fluorescencia.

Con el resultado anterior, se ha determinado la densidad prechoque y la masa del material
molecular de acuerdo a la geometria de la nebulosa. Los valores obtenidos son en todos los
casos mayores a los valores reportados para la masa del gas ionizado; el cociente masa mo-
lecular entre masa ionizada se encuentra en un intervalo de 2.5 a 80. Con las masas y eda-
des dinamicas se han derivado limites inferiores para las tasas de pérdida de masa del vien-
to estelar en la etapa previa a la fase de nebulosa planetaria. Finalmente, con valores toma-
dos de la literatura para la temperatura y luminosidad de la estrella, se ha estimado la masa
del remante estelar y de la masa inicial del progenitor de acuerdo a los modelos de evolu-
cion estelar. Estas estimaciones concuerdan en gran medida con las masas moleculares de-
rivadas en este trabajo, por lo que se plantea que en estos objetos la mayor parte del mate-
rial que la estrella progenitora pierde via vientos estelares y que dan lugar a la formacion de

la nebulosa, se encuentra en estado molecular.
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Capitulo 1

Introduccion

Las nebulosas planetarias (NPs) corresponden a los tltimos estados evolutivos de estrellas
de baja masa. Una de las principales peculiaridades de las NPs es la gran variedad de mor-
fologias que hasta la fecha los modelos de evolucion estelar no han podido explicar por
completo. Durante mucho tiempo el estudio de las NPs estuvo centrado principalmente en
observaciones de la emision luminosa en longitudes de onda correspondientes a la banda
del espectro Optico pero el desarrollo de nuevos detectores en otros intervalos de frecuen-
cias, especificamente el infrarrojo, han permitido tener un panorama mas completo de la
emision en este tipo de objetos astrondmicos tanto en la composicion del gas atémico y la
del gas molecular.

El estudio del material molecular en NPs es esencial pues aporta informacion sobre los
mecanismos de pérdida de masa de la estrella central que dan lugar a la nebulosa. La emi-
sion de hidrégeno molecular (Hy) no estd presente en todas las NPs y actualmente no existe
una correlacion evidente entre esta emision y otra caracteristica de la nebulosa; aunque se
piensa que estd asociada preferentemente a nebulosas bipolares no es claro si se trata de un
cascarOn exterior que rodea el material ionizado o si la emision molecular proviene de re-
giones neutras inmersas en la region ionizada. Tampoco es evidente el mecanismo de exci-
tacion que produce la emision molecular, se sabe que los dos principales procesos que dan
lugar a la emision son la excitacion colisional por choques y la excitacion radiativa por

fluorescencia.

Dentro de todo este escenario la motivacion de este trabajo fue estudiar el campo de velo-
cidades de una muestra de NPs galacticas tanto en la emision del gas atdbmico como del gas
molecular y a partir de ello, inferir los principales parametros fisicos y dindmicos.

El contenido de esta tesis esta estructurado de la siguiente manera: una descripcion general
de los conceptos asociados a las NPs y a la emision molecular se presentan en los Capitulos
2 y 3 respectivamente. En los Capitulos 4 y 5 se describen las observaciones y los pardme-

tros derivados de éstas. Los resultados de cada una de las NPs se presentan en los Capitulos



6 (NGC 2346), 7 (NGC 6781), 8 (NGC 6720) y 9 (NGC 3132 y NGC 7048). Finalmente,

en el Capitulo 10 se presentan la discusion y conclusiones.



Capitulo 2

Conceptos generales

2.1 Nebulosas planetarias

Las nebulosas planetarias (NPs) son nubes extendidas de gas atdbmico y molecular alrede-

dor de estrellas evolucionadas de baja masa. La nebulosa se forma de la pérdida de masa de
la estrella, inicialmente con masa entre 0.8 y 8 M oY llega a ser luminosa, particularmente

en el intervalo optico del espectro electromagnético, porque es fotoionizada por la radiacion
del ntcleo estelar que queda al descubierto. El término de NP fue empleado por William
Herschel al ver que las imagenes en un telescopio eran las de objetos no puntuales y difu-
sos que tenian cierto parecido con el planeta Urano, que habia sido recientemente descu-
bierto por ¢l mismo en 1781. Posteriormente se supo que las NPs no tienen ninguna co-
nexion fisica con los planetas, aunque también errdbneamente se les asocid con objetos ga-
seosos en proceso de formar una estrella. El desarrollo de técnicas espectroscopicas y de las
teorias de los modelos de evolucion estelar permitid identificar a las estrellas centrales de
las NPs como estrellas que han abandonado la fase de quemado de hidrégeno o de secuen-
cia principal y que empiezan sus estados evolutivos finales.

Actualmente, el nimero de NPs identificadas en nuestra galaxia es del orden de 3,300. El
catadlogo original de Perek y Kohoutek’s (1969) contiene 1067 objetos, en el catdlogo de
Acker et al. (1992) se encuentran listados 1820 objetos de los cuales 1143 estan clasifica-
dos como verdaderas o muy probables NPs, el resto son NPs aun inciertas u objetos que
inicialmente fueron identificados como NPs y que posteriormente fueron descartados. Con
las nuevas detecciones y confirmaciones los catdlogos existentes se han ido actualizando y
por ejemplo, el catdlogo de Perek y Kohoutek ha ascendido a un total de 1510 NPs (Kohou-
tec, 2001). Recientemente, los datos del catalogo en Ha del Observatorio Anglo Australia-
no conocido como MASH (Macquarie/AAO/Strasbourg Ha) ha aumentado en un 50% la
poblacion de NPs de la Galaxia (Parker et al. 2006). De acuerdo a las estimaciones de po-
blaciones estelares en la Galaxia, es posible que solo se conozca el 10% de las NPs totales

(Maciel, 1981); la prediccion del nimero total de este tipo de objetos en nuestra Galaxia es
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de alrededor de 28,000 (Frew & Parker, 2006) o un nimero considerablemente menor
(~6,600) si se considera que la formacion de la NP requiere de un sistema binario (Moe &
de Marco, 2005). En las siguientes secciones de este capitulo se describen las propiedades

generales de las NPs.

2.2 Evolucion de una estrella de baja masa

La masa es el principal factor que determina la posicion de una estrella en la banda de
secuencia principal del diagrama Hertzsprung-Russell (HR). La evolucion de la estrella y el
cambio de sus principales propiedades como son la temperatura efectiva (7., y la lumino-
sidad (L), pueden ser discutidos en términos de la trayectoria que siguen en el diagrama
HR. En la fase de secuencia principal una estrella consume la mayor parte de su vida; esta
etapa se caracteriza por la conversion de hidrégeno a helio, que se lleva a cabo en el nucleo
estelar, via la cadena proton-proton o el ciclo CNO dependiendo de la masa estelar. Para
que una estrella evolucione a un estado de NP la masa debe estar comprendida en un inter-
valo que va aproximadamente de 0.8 a 8§ M o La evolucién en detalle presenta caracteristi-
cas particulares de acuerdo al valor de la masa de la estrella pero a manera de ejemplificar,
a continuacion se describe el proceso que sigue una estrella de aproximadamente 1 M .

Para esta estrella cuando el hidrogeno del nticleo se consume y termina la fase de secuen-
cia principal la generacion de energia ya no puede darse via la fusion de hidrogeno a helio,
como reaccion a esto el nicleo empieza una fase de contraccion y un consecuente calenta-
miento que permite el quemado de hidroégeno en capas externas mientras que el nucleo, aun
sin generacion de energia, continlia en contraccion. El aumento de masa del nticleo debido
al helio que se genera en las capas externas y que cae hacia las zonas internas, aunado a la
contraccidn, incrementa el campo gravitacional, en respuesta a esto y para mantener el
equilibrio de presion la temperatura aumenta y se genera una expansion de las capas inter-
medias incrementandose el radio de la estrella. En este proceso no hay cambios sustanciales
en la luminosidad de la estrella, lo cual implica un decremento de la temperatura efectiva y
en esta etapa de post-secuencia principal la estrella cambia su posicion en el diagrama HR
hacia la derecha (ver Figura 2.1). En este punto la estrella es una subgigante, por el incre-

mento en el tamafio, de apariencia roja debido al enfriamiento

11



La temperatura efectiva no puede seguir en descenso ya que existe un limite que fuerza a la
estrella a mantenerse a temperatura casi constante, ascendiendo asi en el diagrama HR. En
este punto la estrella deja de ser una subgigante roja y pasa a ser una gigante roja pues el
radio estelar continua en expansion. Durante este proceso el transporte radiativo se hace
ineficiente y la atmosfera de la gigante roja se convierte en una zona convectiva. Por otra
parte la contraccion y calentamiento del nucleo siguen, alcanzando temperaturas del orden
de 10° K, lo cual permite el quemado de helio en carbén via el proceso triple alfa. Este nue-
vo proceso se realiza en condiciones de degeneracion del nicleo y produce una subita gene-
racién de energia o “flash”. La cantidad de energia producida en el nucleo es tal que la
temperatura se incrementa lo suficiente como para que la degeneracion desaparezca, en

estas condiciones el nucleo ahora inicia un proceso de expansion.

Figura 2.1 Trayectoria evolutiva en el diagrama HR para una estrella de 1 Mo.
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En esta nueva situacion la estrella tiene dos fuentes de energia: el quemado de helio en el
nucleo y el quemado de hidrogeno en las capas externas, esto en el diagrama HR corres-
ponde a la llamada rama horizontal. La posicion de una estrella en esta rama depende no
solo de la masa inicial y la composicion quimica de la estrella sino también de la masa del
nucleo estelar y de la cantidad de masa de la envolvente que la estrella perdi6 en su ascenso
por el brazo de las gigantes rojas debido a la baja gravedad en la atmdsfera extendida.
Cuando el helio del ntcleo se consume por completo, la etapa en la rama horizontal termi-
na, el nucleo se contrae nuevamente y la temperatura en la capa exterior aumenta, permi-
tiendo tanto el quemado de helio en esa capa como también el quemado de hidrogeno en
una capa mas externa. Como antes, la produccion de energia incrementa la luminosidad y la
estrella una vez mds asciende en el diagrama HR sobre la llamada rama asintética de las
gigantes (AGB, por las siglas en inglés). Durante esta etapa la estrella tiene considerables
pérdidas de masa via vientos estelares, dando lugar a la etapa subsiguiente que es la de NP
que se caracteriza por un nucleo estelar caliente rodeado por el gas desprendido de la
atmosfera que se encuentra en estado ionizado. Posteriormente la nebulosa se mezclara con
el medio interestelar circundante y el nticleo estelar remanente terminara su trayectoria evo-
lutiva con un enfriamiento y descenso en el diagrama HR convirtiéndose en una estrella

enana blanca.

2.3 Modelo de vientos en interaccion

Shklovsky (1956) fue el primero en sugerir que las NPs tienen su origen en estrellas que
estan en la etapa evolutiva de gigantes rojas. Posteriormente, diversos mecanismos fisicos
que incluyen pulsaciones dindmicas e inestabilidades térmicas fueron propuestos como los
efectos responsables de la eyeccion del material en la formacion de una NP. Por observa-
ciones en el intervalo espectral del infrarrojo y milimétrico, se sabe que las estrellas en la

rama asintotica de las gigantes tienen altas tasas de pérdida de masa molecular via vientos

° ~ -1 . . .,
estelares (M ~10° Mo afio™ ), sin embargo, los valores de las velocidades de expansion de
. -1 . -1
estos vientos (5-10 km s™) son menores que los valores medidos en una NP (~ 20 km s7),
por lo que se requiere de mecanismos que compriman, aceleren y, ademads, generen las di-

versas morfologias de las NPs. El escenario propuesto inicialmente para esto es el llamado
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modelo de interaccion de vientos estelares (IVE) (Kwok, Purton & Fitzgerald 1978). Este

modelo sugiere que una NP se forma del material de un primer viento de baja velocidad

(Vw =~ 10 km s™) y alta pérdida de masa ( ]\.4 ~10° Mo afio) de una estrella en fase evolu-

tiva AGB que es comprimido en un cascardn por un viento rapido (Vy ~ 1000 Km s™) y

menos denso (]\.1 ~10°® Mo afio™) generado en una etapa posterior. Aunque no se entiende
completamente la teoria del proceso por medio del cual una estrella pierde masa, el modelo
de vientos en interaccion predice, ademas de un cascaron denso, las siguientes componen-
tes: un viento rapido de la estrella central, un halo de baja densidad correspondiente al vien-
to no chocado de la fase AGB, y una burbuja de alta temperatura, interna al cascarén y que

representa el viento rapido chocado (Fig. 2.2).

Fig. 2.2 Zonas formadas en el modelo de vientos en interaccion: a) el viento rapido de la
estrella central, b) el viento estelar chocado, c¢) un cascarén ionizado, d) un cascarén atomi-
co neutro y e) el remanente molecular del viento lento de gigante roja.

La formacién de esta estructura es parecida al caso del viento de una estrella masiva, tipo
espectral OB, en interaccion con el medio interestelar circundante (Castor et al. 1975). Sin
embargo, en el caso de una NP se hace la aproximacion de que la colision de los dos vien-
tos es totalmente inelastica y que el exceso de energia escapa en forma de radiacion, resul-

tando entonces que la velocidad del cascaron se aproxima de manera rapida al equilibrio
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alcanzando una velocidad constante (ver Apéndice 1); en el caso del cascaron alrededor de
una estrella masiva la velocidad de expansion evoluciona con el tiempo en una ley t ~2/5 .
La validez del modelo de IVE ha sido sustentada, a groso modo, por las evidencias obser-
vacionales de las diversas componentes que este modelo predice. Por una parte los perfiles
P-Cisne para algunas lineas (CIV, SilV y NV) presentes en muchas estrellas centrales de
NPs revelan vientos con velocidades de miles de km s confirmando que los vientos rapi-
dos son comunes en este tipo de estrellas. Por otra parte, estd también la presencia de halos
externos al cascaron principal de la nebulosa constituidos por el material del viento AGB
no chocado, esta evidencia se encuentra en imagenes CCD reportadas en la literatura (v.g.
Jewitt et al. 1986), ademas de las envolventes moleculares detectadas en longitudes de onda
del IR y radio. También se ha detectado en algunos objetos la emisién en rayos X prove-
niente de la burbuja interna (Chu et al. 2001).

Es importante sefialar que el modelo de vientos en interaccidon es una primera aproxima-
cion que reproduce en buena medida la estructura general de una NP, sin embargo es nece-
sario tomar en consideracion mas detalles para explicar toda la variedad de formas presen-
tes en las NPs. Un ejemplo de esto es el gran numero de NPs que presentan una estructura
externa mas compleja como es el caso de las NPs con dos o mds cascarones (Chu et al.
1987) que resultan dificiles de explicar con la interaccion de dos vientos estelares. Por con-
secuencia, en estos casos se recurre a un modelo de eyecciones multiples en etapas tempra-
nas; desafortunadamente en el proceso de interaccion entre las diferentes eyecciones se
borra practicamente la historia de la pérdida de masa en la fase de AGB vy es dificil que la
morfologia de los multiples cascarones eyectados permanezca intacta. En el modelo de
vientos en interaccion los cascarones multiples son una consecuencia de la interaccion del
frente de ionizacidn con el cascardn principal, particularmente cuando se supone un viento
lento variable (Mellema 1994). Un hecho observacional que este modelo de vientos en in-
teraccion no explica es el que algunos cascarones o halos externos en algunas NPs tienen
velocidades de expansion mayores que las velocidades de los cascarones internos (Chu
1989). Para salvar esto, se ha sugerido un modelo de tres etapas de viento, dos de ellas en la
fase de AGB, de tal modo que un cascardn secundario formado en la interfase entre el vien-

to lento y el viento de la AGB pueda expandirse mas rapido que el cascaron principal.
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Por otra parte, una fraccion considerable de las NPs presenta una estructura bipolar, ante lo
cual se introdujo en los modelos, adicionalmente a la interaccion de los vientos, un contras-
te de densidad en la zona ecuatorial, cominmente en forma de un toroide, que direcciona el
viento rapido hacia las zonas polares de la nebulosa (Kahn & West, 1985). Sin embargo, la
presencia de estructuras multipolares complejas que no son explicados por los modelos ya
mencionados ha requerido la propuesta de nuevos posibles escenarios: eyecciones episodi-
cas en diferentes direcciones (Sahai & Trauger, 1998), los efectos de iluminacion a través
de agujeros de densidad (Kwok, 2010, Garcia-Segura, 2010) o la expansion del viento rapi-
do en un cascardn con estructura no homogénea y filamentaria (Steffen et al. 2013)

En general y en cuanto a velocidades, el modelo de vientos en interaccion reproduce en
gran medida las velocidades registradas en las NPs. En la siguiente seccion se describe la

naturaleza de una NP en términos de su espectro de emision.

2.4 Espectro de emision de una NP

Una NP se caracteriza por su espectro, particularmente en la region del optico. El espectro
difiere fuertemente del de una estrella y otros objetos de tal manera que aunque el tamafio
angular sea muy pequeflo, caso de nebulosas compactas, el espectro sirve como herramienta
de identificacion.

El espectro tipico de una NP en la region del optico (ver Figura 2.3) consiste de una serie
de lineas en emision superpuestas en un continuo débil. Las lineas de emision mas brillan-
tes provienen de algunas transiciones de los d&tomos de hidrégeno, oxigeno, helio y nitroge-
no; muchas de estas lineas son producidas en transiciones prohibidas. La variacién en la
intensidad de las diversas lineas de emision para las diferentes NPs ha dado lugar a una
clasificacion, en términos del estado de excitacion, que puede ser alta, media o baja y que
en primera instancia estd relacionada con la temperatura de la estrella central. La emision
en la linea del Hell a 4686 A de la componente nebular, en el caso de las NPs de baja exci-
tacion, no esta presente o es extremadamente débil. En las NPs que no son de baja excita-
cion el cociente dado por las lineas (5007 + 4959)[OIII] / 4686 Hell tiene valores decre-
cientes conforme la clase de excitacion va de media a alta. El estudio del espectro a partir

de las intensidades relativas entre las lineas de emision de una NP es de gran importancia
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pues de ahi se puede derivar informacién sobre las condiciones fisicas del gas como tempe-

ratura, densidad y abundancias quimicas
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Fig. 2.3 Espectro de emision de la nebulosa planetaria NGC 7293 en la region
de 3500 a 7000 A (Henry et al. 1999).

En el cercano infrarrojo (IR 1-2.5 um) el espectro de una NP se caracteriza también por la
presencia de varias lineas de emision, en general lo que se encuentra son lineas de recom-
binacion del HI y lineas del Hel y [Fell]. En la Figura 2.4 se muestran los espectros en IR
de dos NPs: M2-9 e IC 5117. En M2-9 estan presentes algunas de las lineas correspondien-
tes a la excitacion vibracional del hidrogeno molecular H,, en IC 1517 no esta presente esta
emision. En el capitulo 3 se describe en detalle la presencia del hidrogeno molecular en
NPs. Al igual que en el intervalo espectral del optico, el estudio de las lineas en el espectro
infrarrojo sirve como herramienta de diagndstico para probar las condiciones fisicas de la
nebulosa y también, como se verd mds adelante, para obtener informacién sobre los proce-
sos que dan lugar a la emision. En algunos casos, el espectro de una NP en la region IR
presenta emision de continuo proveniente del polvo presente en la nebulosa. Ademas, el
espectro de una NP en el cercano IR es una caracteristica peculiar de esta clase de objetos,

de tal forma que puede ser usada para la identificacién de nuevas NPs y objetos post-AGB
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o nebulosas protoplanetarias (Garcia-Lario et al. 1990) de las cuales se habla brevemente en

la siguiente seccion.
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Fig. 2.4 Espectro de emision infrarroja (1.2 a 2.5 um) para a) diferentes regiones de la ne-
bulosa planetaria M 2-9 (Hora & Latter 1994) y b) IC 5117 (Rudy et al. 2001).
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De acuerdo a la teoria de los vientos estelares en interaccion, cuando el viento répido coli-
siona con el viento lento eyectado en una etapa previa AGB se forma una burbuja de gas
caliente que deberia emitir en rayos X (Kwok, Purton & Fitzgerald 1978). En la altima
década las observaciones de los satélites Chandra y XMM-Newton han puesto en evidencia
la emision en rayos X no so6lo de las burbujas dentro de las NPs sino también en jets y en
las estrellas centrales. Hasta ahora cerca de una docena de NPs presentan alguna de estos
tipos de emision (Kastner et al. 2000, 2001; Soker & Kastner 2003; Guerrero et al. 2001,
2002, 2005; Sahai et al. 2003). En la mayoria de los casos donde la emision en rayos X es
difusa, esta se encuentra totalmente contenida dentro de la region de emision Optica del
cascar6on principal (Gruendl et al. 2006) y ademaés, hay una correlacion con la estrella cen-
tral: estas son del tipo Wolf Rayet con valores altos para la velocidad del viento estelar y
para la pérdida de masa. La luminosidad en rayos X de estas NPs es del orden de 10 erg s”
1.

Como comportamiento peculiar, la temperatura asociada a la emision en rayos X resulta
ser mucho menor que la esperada, de acuerdo a los modelos de vientos en interaccion, en
practicamente todos los casos. En las NPs con emision difusa en rayos X solo una de ellas,
BD+30°3639, presenta emision molecular H, (Kastner et al. 1996), hecho que se menciona

aqui ya que la emision de H; es el tema principal en este trabajo.

2.5 Protonebulosas planetarias

En la etapa previa a la formacién de una NP y posterior al paso por la rama asintética de las
gigantes la estrella pasa por una fase de protonebulosa planetaria (PNP). Los mecanismos
fisicos involucrados en esta fase son poco conocidos ya que el tiempo de transicion es rela-
tivamente pequefio, del orden de mil afios y pocos objetos han sido observados en esta eta-
pa. La principal restriccion observacional se debe a que el gas de la envolvente aun no ha
sido ionizado por los fotones del nucleo estelar y no es posible estudiar las lineas de emi-
sion en el Optico o en el radio, que son las lineas comunmente usadas para el estudio de una
NP. Sin embargo, los avances observacionales en las longitudes de onda infrarrojas han
permitido conocer mas acerca de este tipo de objetos. En términos de su emision, la carac-

teristica fundamental de una PNP es un espectro con exceso en el IR debido al polvo circu-
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nestelar que se origin6 durante el viento en la rama asintdtica de las gigantes. Lo que dis-
tingue a una PNP de otros objetos con excesos en el IR, como es el caso de las estrellas pre-
secuecia principal, es la emision de lineas anchas de CO y la presencia de maseres de OH
que son indicativos del remanente de la envolvente de la estrella AGB. Los candidatos a
PNPs se han encontrado interpolando las propiedades de los colores medidos a partir de las
observaciones IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) entre las NPs y las estrellas AGB
evolucionadas. Las principales propiedades que confirman la naturaleza de una PNP son las

siguientes:

- Exceso IR y una emision de CO circunestelar, que sugiere que el remanente de la
envolvente AGB aun esta presente.

- Temperaturas efectivas con valores entre los de una NP y una estrella AGB, con
clases espectrales F o G.

- Distribucién espectral de energia con doble pico, que sugiere que una envolvente de
polvo se ha separado de la fotosfera y que la fase de pérdida de masa de la AGB ha

terminado.

Una de las PNPs mas estudiadas es AFGL 2688, descubierta por Ney et al. (1975) a partir
de uno de los mapeos infrarrojos hechos en el cielo; AFGL 2688 presenta una morfologia
bipolar. Con iméagenes de alta resolucion espacial se ha encontrado que existen dos tipos de
morfologias en las PNPs: unas que presentan una estructura de 16bulos y son prominentes
en emision de polvo y otras donde la envolvente es eliptica (Ueta et al. 2000). Se ha sugeri-
do que estos dos diferentes tipos de PNP son los precursores de las dos morfologias princi-
pales vistas en las NPs: las bipolares y las elipticas.

Aunque no es claro qué es lo que da origen a la asimetria de los vientos estelares en la etapa
de AGB, algunos estudios enfatizan la importancia de los campos magnéticos en PNPs y
NPs (Jordan et al. 2012, Sabin et al. 2014). El estudio de las PNPs es de suma importancia
pues ayuda a acotar el momento de la evolucion en donde la asimetria de la nebulosa se

forma y genera la morfologia que el objeto presentard en la etapa de NP.
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2.6 Morfologia de las nebulosas planetarias

El primer estudio sistematico en NPs fue realizado por Curtis (1918), quien usando ima-
genes en placas fotograficas not6d que las diferentes formas proyectadas en el plano del cie-
lo presentadas por esta clase de objetos no podian ser totalmente explicadas con la simple
hipotesis de un cascardn esférico o eliptico de espesor uniforme. Curtis report6 estas dife-
rentes morfologias como nebulosas con anillos concéntricos, envolventes débiles y halos
extendidos. Posteriormente, con el uso de nuevos detectores como el CCD, que superan la
limitacion de la no-linealidad de la emulsion fotografica, se ha realizado un mejor muestreo
de las diversas formas de las NPs. Muchos de los estudios tienden a resaltar la morfologia
en regiones cercanas a la estrella central, donde la emision de la nebulosa es mas brillante y
es posible que muchas estructuras de gran tamafio pueden estar aun sin ser detectadas, co-
mo sucedi6 en el caso de la NP KjPn8 (Lopez et al. 1995) que inicialmente fue clasificada
como una NP compacta (~ 5”") y actualmente su extension angular (14’ x 4°) la incluye en
el grupo de las NPs de gran diametro ( > 10’). Otras NPs de gran didmetro angular son
NGC 3242, que tiene un halo de 10’ (Minkowski 1965, Rosado 1986) y WDHS (17° x 14°,
Weinberger 1983). Aproximadamente solo el 1% de las NPs conocidas en la Galaxia tienen
tamafios angulares mayores a 10° (Weinberger 1983), pero este valor puede estar sesgado
por los limites de sensibilidad de los detectores y también por la falta de busqueda de es-
tructuras en campos lejanos a la emision principal.

Las NPs han sido clasificadas, de acuerdo a su forma proyectada en el plano del cielo, en
esféricas, elipticas y bipolares (Balick 1987). Sin embargo, gracias a la potencia en resolu-
cion espacial de los telescopios actuales, se han encontrado una serie de detalles en las for-
mas que han dado lugar a las clasificaciones de NPs con simetria de punto y las NPs cua-
drupolares o multipolares, que son aquellas que tienen mas de un par de lobulos usualmente
simétricos con respecto a algun eje de la nebulosa. En un estudio estadistico de NPs, Man-
chado et al. (2000) encontraron que la morfologia predominante es la de las elipticas: 61%
de un total de una muestra de 255 NPs; las bipolares ocupan un 13%. En el catdlogo MASH
(Parker et al. 2006) los 903 objetos incluidos en la lista de nuevas NPs estan clasificados en
seis clases con los siguientes porcentajes: elipticas (54%), redondas (19%), bipolares

(13%), irregulares (4%), asimétricas (4%) y de apariencia estelar (6%). Lo anterior pone en
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evidencia que el 80% de las NPs tienen formas no esféricas. Sin embargo, es importante

notar que todas las clasificaciones morfologicas dependen de lo siguiente:

- Sensibilidad: entre mas tiempo de integracion tiene una imagen crece la posibilidad
de detectar por completo la estructura, como es el caso de una nebulosa bipolar que
puede ser clasificada como eliptica si los l6bulos son demasiado débiles para ser de-
tectados.

- Especie atomica: como resultado de la estructura de ionizacion, en algunos casos la
morfologia depende de la linea de emision del i6n observado.

- Proyeccion geométrica: la clasificacion se basa en la apariencia proyectada en el
plano del cielo. En el caso de una bipolar, aunque los l6bulos tengan el brillo sufi-
ciente para ser detectados, si el eje polar estd orientado muy préximo a la linea de
vision la nebulosa puede ser clasificada como eliptica o de anillo. En estos casos la

informacion cinematica es de suma importancia.

Existen diversos estudios donde se ha intentado correlacionar la morfologia de las NPs
con otras propiedades fisicas, poniendo cierto énfasis en la comparacion entre elipticas y
bipolares. Peimbert (1978) dividio a las NPs en cuatro tipos de acuerdo a su composicién
quimica, en particular los objetos ricos en He y N fueron clasificados como NP de Tipo I,
que constituyen aproximadamente el 20% de las NPs totales. Se encontré evidencia a favor
de una mayor masa para las estrellas progenitoras de las NPs de tipo I (Peimbert & Serrano
1980). Ademas, se encontrd también que una larga fraccion de las NPs de tipo I muestra
una estructura bipolar (Peimbert & Torres-Peimbert 1983). Posteriormente, se determinaron

otras caracteristicas asociadas a las NPs bipolares (Corradi & Schwarz 1995):

- Menor escala en altura sobre el plano Galactico.
- Estrellas centrales mas calientes.

- Sobreabundancias quimicas de helio y nitrogeno.
- Mayores velocidades de expansion.

- Mayores dimensiones.
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Las propiedades anteriores indican que las NPs bipolares son producidas por progenitores
mas masivos que los otros tipos morfologicos. El limite encontrado para la masa inicial del
progenitor de una NP bipolar es de M > 1.3 Mo. Recientemente

En el modelo de vientos en interaccion (Seccion 2.3), para explicar las morfologias no
circulares se necesita que el viento lento tenga una mayor densidad en el plano ecuatorial
de la estrella; de tal modo que parecen ser dos los pardmetros principales que producen la
diversidad de morfologias en las NPs: 1) el contraste de densidad entre los polos y el ecua-
dor del viento lento y 2) el grado de interaccion entre el viento lento y el viento rapido (ver

Figura 2.5 tomada de Balick 1989).

MORPHOLOGICAL TYPES, DESIGNATIONS, AND EXAMFLES

e

Fig. 2.5 Tipos morfologicos en nebulosas planetarias. En este esquema, la morfo-
logia depende del contraste de densidad entre el ecuador y los polos (Balik, 1989).

Una peculiar propiedad de las NPs bipolares encontrada recientemente por Rees & Zijlstra
(2013) es que este tipo de morfologia tiene una orientacion preferente dentro del bulbo

galactico: el eje polar esta alineado con el plano de la Galaxia. Este resultado ha sugerido
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que los campos magnéticos juegan un papel importante durante la formacién estelar y pos-
teriormente en la formacion de la NP. Otros mecanismos, aparte de los campos magnéticos,
que también han sido considerados para explicar la morfologia bipolar son los efectos de la
rotacion estelar y los sistemas binarios. Una de las caracteristicas que parecia favorecer los
modelos con campos magnéticos en estrellas aisladas (Garcia-Segura et al. 1999) es que
ademads de reproducir la gran variedad de morfologias, también se generaban estructuras
colimadas de menor escala, como los ansae y jets. Sin embargo, nuevos resultados conclu-
yen que una sola estrella en rotacion y con campo magnético dificilmente puede desarrollar
una morfologia bipolar (Garcia-Segura et al. 2014). Dentro de los modelos actuales el fac-
tor mas importante para dar lugar a una forma bipolar es un sistema binario (de Marco
2009, Zijlstra, 2007) pero sin dejar de lado la contribucion de un campo magnético. Al
menos para el 20% de las NPs se sabe que la estrella central tiene una compafiera binaria,
en este sentido la busqueda de evidencia de la presencia de la compafiera es importante. Asi
mismo, los intentos por encontrar y medir la intensidad del campo magnético han sido el
objetivo de muchos trabajos en el area de las NPs recientemente (Leone et al. 2011, Bagnu-

lo et al. 2012, Jordan et al. 2012).

2.7 Estructuras colimadas y anillos en nebulosas planetarias

Numerosas imagenes de NPs presentan diferentes tipos de asimetrias, bipolaridades, en-
volventes multiples y pequefias estructuras con morfologias diversas. Las micro-estructuras
en NPs incluyen nudos globulares, jets colimados, filamentos y ansae. Algunas de estas
estructuras se han denominado FLIERs (por Fast Low-lonization Emision Regions) y pre-

sentan las siguientes caracteristicas:

- bajo grado de ionizacion respecto al gas adyacente,
- velocidades supersonicas,
- en general aparecen en pares, y

- edades cinematicas menores que las del cascaron principal.

En términos generales el modelo de vientos en interaccion no reproduce estas estructuras

y actualmente no se ha encontrado un modelo simple que contenga todas las propiedades
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observadas. La distribucion simétrica y sus edades cinemadticas relativamente cortas, sugie-
ren que los FLIERs son fenomenos recientes (Balick et al. 1998).

Otras de las estructuras peculiares presentes en las NPs han sido reveladas por las image-
nes del telescopio espacial (HST) como la presencia de anillos concéntricos alrededor de la
estrella central. Se piensa que estos anillos son el resultado de eventos periddicos de pérdi-
da de masa de la estrella central durante la etapa de AGB. De acuerdo a las edades dinami-
cas calculadas para los anillos, la separacion en tiempo entre cada uno de los eventos es del
orden de cientos de afios (Balick et al. 2001).

Es evidente que la presencia de esta diversidad de estructuras adicionales al cascaron prin-
cipal en una NP impone importantes restricciones para los modelos de formacion y evolu-

cion de estos objetos.

2.8 Parametros fisicos de las nebulosas planetarias
Para concluir este capitulo y dado que el objetivo de este trabajo es determinar una serie
de parametros fisicos para una muestra de NPs, se describiran los métodos usuales para

encontrar dos de estas cantidades.

2.8.1 Velocidades de expansién

Existe un gran nimero de NPs a las cuales se les ha medido la velocidad de expansion.
Algunos de los catdlogos que contienen esta informacion son el de Sabbadin (1984) que
incluye datos de 165 NPs y el de Weinnberger (1989) que compila los valores de 288 obje-
tos. Mas recientemente, el catdlogo cinemadatico de NPs galacticas de San Pedro Martir
(Lopez et al. 2012) provee informacion de velocidades para casi 600 NPs, siendo la muestra
de datos mas grande y homogénea de su tipo. La mayoria de los trabajos enfocados a la
medicion de la velocidad de expansion usan la emision de la nebulosa en el Optico. El
método usual para reportar la velocidad de expansion de una NP es tomar el espectro de
alta resolucion en direccion del centro de la nebulosa, medir el ancho del perfil o la separa-
cion entre las dos componentes de velocidad en caso de existir un desdoblamiento, y aso-
ciar el valor auna expansion 2V,,. El rango de valores para 2V.,, se encuentra aproxima-
damente entre 10 y 50 km s'. Estadisticamente no se ha encontrado ninguna correlacion

entre las velocidades de expansion y los radios de las NPs. Con respecto a la morfologia,
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las nebulosas bipolares son las que presentan mayores valores en velocidad de expansion

(ver Figura 2.6).
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Fig. 2.6 Velocidades de expansion para nebulosas planetarias con diferente morfologia: (b)
bipolares, (e) elipticas, (i) irregulares, (p) con simetria de punto y (st) de apariencia estelar
(Corradi y Schwarz 1995).

Uno de los objetivos de este trabajo es reportar el campo de velocidades radiales para la
emision del hidrogeno molecular de una muestra de nebulosas planetarias, asociar una
geometria tridimensional en base a estas velocidades, y comparar con la clasificacion mor-
foldgica y la velocidad de expansion del gas ionizado reportada para cada uno de los obje-

tos.

2.8.2 Masa de la nebulosa

El método mas simple para determinar la masa de una NP es suponer que se trata de una
esfera constituida basicamente de gas de hidrégeno y de densidad constante. Es este caso la

masa estara dada por:

M= §D3nHmH. (2.1)
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Donde D es el diametro de la nebulosa, ny es la densidad por nimero de atomos de hidré-
geno y my es la masa del atomo de hidrégeno. Considerando que ny = n. (todo el gas en
estado ionizado), la masa se obtiene de la medicion de la densidad electronica y del didme-
tro, lo cual implica la determinacion de la distancia. Con la introduccidon de un término de
factor de llenado en la Ecuacién 2.1, se puede considerar la desviacion del caso esférico,
por ejemplo el de un cascaron.

Otros métodos mds precisos no involucran la dimensiéon de la nebulosa sino la energia

radiada en las lineas del hidrogeno, de tal manera que la determinacion de la masa depende
simplemente del flujo de la emision. El rango de valores para la estimacion del gas ioniza-
do en NPs es de M ~ (0.01 - 0.3) Mo. Es de esperar que esta estimacion, basada solamente
en el material ionizado sea un limite inferior, ya que ademas existe la presencia de material
atomico neutro y molecular.
Respecto de la presencia de material neutro, hay estudios basados en la emision de la linea
en 21 cm del hidrégeno neutro (HI) que muestran que muchas NPs estan rodeadas de una
envolvente de gas neutro cuya masa puede, en algunos casos, exceder la del material ioni-
zado (Huggins 1993). Sin embargo, la deteccion de emision del HI no es algo usual dentro
de las NPs, una posible explicacion para esto es que la ionizacion total de la nebulosa ocu-
rra rapidamente, pero otra razoén es que la deteccion de la emision no es algo facil. Basados
en modelos de fotodisociacion del hidrogeno molecular (Glassgold & Huggins 1983),
Rodriguez & Garcia-Barreto (1984) plantearon que s6lo en NPs con progenitores calientes
(T, > 2500 K) el HI puede ser detectado. Un ejemplo de esto es el caso de la NP IC 418,
cuya estrella central tiene una temperatura de excitacion de ~1000 K y la masa de HI esti-
mada es de 0.07 Mo, similar a la masa de gas ionizado (Taylor & Pottasch 1987).

En este trabajo se propone un método para determinar la masa del material molecular ba-
sado en la naturaleza de la emision H; y en la geometria de la nebulosa, el cual sera descrito

en el Capitulo 5.

27



Capitulo 3

Emision molecular

3.1 Transiciones moleculares

A diferencia de los atomos que solo tienen transiciones electronicas, las moléculas presen-
tan ademads transiciones debidas a la rotacion y vibracion. Las transiciones rotacionales se
producen por el movimiento de rotacion de la molécula como un todo, las transiciones vi-
bracionales se crean por la vibracion de los nticleos respecto de su posicion de equilibrio vy,
las transiciones electronicas ocurren como en el caso de los atomos, cuando se dan cam-
bios en la distribucion de la nube de electrones. En ocasiones, cada una de las transiciones
no se presenta de manera independiente, puede haber combinaciones de ellas como en el
caso de una transicidon roto-vibracional, que ocurre cuando al excitarse una transicion vi-
bracional el exceso de energia genera también un cambio en los niveles rotacionales. De
acuerdo a la aproximacion de Born-Oppenheimer, que consiste en tratar los movimientos
de los electrones y del nucleo de una molécula en forma separada, la energia involucrada en

las diferentes transiciones esta dada, respectivamente, por:

2
Ezh

el 2

m 1/2
E, z(Mj E, . (3.1)

Donde a es el tamafio molecular (tipicamente del orden de 1 A), m es la masa del electron
y M la masa molecular. Para una molécula para la cual M =~ 10 m,,q.n, la longitud de onda
correspondiente a la energia de cada una de las transiciones es:

Ae = 1700 A
Avip = 23 um (3.2)

Arot = 3.1 mm
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que en el espectro electromagnético corresponden a las bandas del ultravioleta, infrarrojo y
radio, respectivamente. La temperatura caracteristica 7=FE/k, asociada a cada una de las

transiciones para la molécula arriba considerada, resulta ser:

T,~10° K
T, ~ 600 K (3.3)
T~ 5 K.

De tal forma que en regiones de gas molecular donde la temperatura es tipicamente del or-

den de 10 K, en general sélo se excitan y producen las transiciones rotacionales.

3.2 La molécula de hidrégeno

La molécula de hidrogeno (H») es la molécula mas abundante y simple del Universo. Pero
al ser una molécula diatdbmica homonuclear que carece de momento dipolar permanente, no
puede emitir radiacion en transiciones puramente rotacionales, ya que para que haya emi-
sion de energia electromagnética debe haber una variacion del vector de momento dipolar.
Lo anterior hace que el H, no emita a las bajas temperaturas a las que se encuentran las
nubes moleculares (<< 1000 K), sin embargo es posible detectarlo por medio de sus transi-
ciones vibracionales en zonas de alta temperatura como aquellas calentadas por colisiones,
que puede ser el caso de una onda de choque o en regiones de fotodisociacion debido al
campo de fotones UV de una estrella caliente.

El espectro infrarrojo de la molécula de H, estd formado principalmente por una serie de
lineas de emision de las transiciones roto-vibracionales entre los diferentes niveles de
energia de la molécula y de acuerdo a las reglas de seleccion para los cambios en los res-
pectivos nimeros cuanticos. La Figura 3.1 es un diagrama de la energia potencial en fun-
cion de la separacion de los nucleos de la molécula H, donde estan representados los dos
primeros niveles electronicos y algunos de los niveles vibracionales, asi como las tempera-
turas asociadas a los primeros niveles vibracionales del estado electronico base. Es intere-
sante notar que el primer estado excitado de los niveles vibracionales queda 6000 K arriba
del estado molecular base y que los siguientes niveles estdn espaciados también por miles

de grados; caracteristica que contribuye a que la emision H; sea dificil de detectar.
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Fig. 3.1 Energia potencial de la molécula H, en funcion de la distribucion interatomica y
algunos de los niveles electronicos y vibracionales (tomada de Stenberg 1988).

En la Tabla 3.1 se listan algunas de las lineas mas intensas de la emision H, en un espectro
caracteristico en la region de 1 a 3 um. La notacidn en cada una de las lineas estd dada por
los niimeros cuanticos vibracionales (v) superior e inferior, seguido de la referencia S(J),
Q(J) o0 O(J) que se refiere a transiciones en las cuales AJ = J-J’ es igual a -2, 0 6 2, respec-
tivamente, y donde J y J’ son los nimeros cuanticos rotacionales, inferior y superior, de la
transicion. Asi por ejemplo, la linea 1-0 S(1) a 2.12 um se emite en una transicion desde el

nivel roto-vibracional v=1,J=3 al nivel v=0, J= 1.

La Figura 3.2 es un espectro de la nebulosa planetaria NGC 6720 en la region del cercano

IR de 2 a 2.5 um. El espectro estd dominado por lineas de H,, también estd presente la linea

Bry.
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Tabla 3.1 Principales lineas de emision de la molécula H; en la banda del cercano IR.

Linea A (um)
3-1S(3) 1.1854
3-1S(2) 1.2069
8-5Q(3) 1.2112
8-5Q(3) 1.2143
11-70(3) 1.2213
4-2 S(5) 1.2258
3-1.8(1) 1.2329
2-0 Q(1) 1.2383
2-0 Q(2) 1.2420
2-0 Q(3) 1.2469
4-2'S(1) 1.3127
4-2 Q(1) 1.4027
5-3 Q(1) 1.4927
1-0 S(9) 1.6878
1-0 S(8) 1.7143
1-0 S(7) 1.7471
1-0 S(6) 1.7876
2-1 S(5) 1.9443
1-0 S(3) 1.9570
8-6 O(2) 1.9700
2-1S(4) 2.0035
1-0 S(2) 2.0332
2-15(3) 2.0729
1-0 S(1) 2.1213
2-15(2) 2.1536
3-25(3) 2.2008
1-0 S(0) 2.2227
2-15(1) 22471
4-3 83 2.3439
2-1 5(0) 2.3550
3-25(1) 2.3858
1-0 Q(1) 2.4059
1-0 Q(2) 2.4128
1-0 Q(3) 2.4231
2-1Q(1) 2.5527
1-0 0(3) 2.8027
1-0 O(5) 3.2327
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Fig. 3.2 Espectro de la nebulosa planetaria NGC 6720 (la Nebulosa del Anillo) en la region
de 2 a 2.5 um (Zuckerman y Gatley 1988).

Como se vera mas adelante en este capitulo, la emision H, no es una constante en todas las
NPs, indagar sobre el origen de esta emision molecular y asociarlo a alguna de las carac-

teristicas o parametros fisicos de una NP es uno de los objetivos principales de esta tesis.

3.3 Excitaciéon de la molécula H,

Existen dos principales mecanismos para poblar los estados de la molécula de H; en el
nivel vibracional v = 1 a partir del estado v = 0. La primera es por excitacion colisional a
altas temperaturas, que puede resultar del calentamiento del gas ya sea por el paso de un
frente asociado a una onda de choque o por el “rozamiento” entre dos capas de material en
movimiento. La energia de enlace de la molécula H, es de 4.48 eV y en algunos de estos
procesos es posible que la molécula se disocie, asi como también reformacion de la misma.
El segundo mecanismo es la excitacion radiativa, via la absorcion de un foton UV se lleva a

la molécula a un estado electronico excitado. El subsiguiente decaimiento espontdneo pue-
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bla entonces los estados de excitacion vibracional; este proceso es conocido como fluores-

cencia.

3.3.1 Excitacion por choques

Cuando un gas se mueve supersonicamente en un medio se produce una onda de choque.
El choque genera un frente o una superficie de discontinuidad que separa al gas en dos re-
giones: la zona postchoque y la zona prechoque. La accién del choque basicamente es
comprimir, acelerar y calentar el gas de manera subita, de tal forma que los valores de la
densidad, velocidad y temperatura del gas tienen un cambio abrupto entre las dos zonas

separadas por el frente de choque (ver Figura 3.3).

Fig 3.3 Perfil de temperatura 7, densidad » y velocidad v antes y detras de un frente de
choque.

La primera deteccion de la emision H; para un objeto astronomico se dio en la nebulosa de
Orion, para esta region Kwan (1977) propuso que la emision proviene de una region calen-
tada por choques en un medio molecular y derivé los parametros tales como la densidad
prechoque y la velocidad del choque requeridos para dar lugar a la intensidad de la emision
observada. El modelo se basa en resolver las ecuaciones hidrodinamicas de conservacion
(ecuaciones de Ranking-Hugoniot o de salto) que dan las condiciones del gas delante y

detrés del choque. En un sistema de referencia que se mueve con el choque las ecuaciones
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que representan la conservacion de masa, momento, presion y energia son, respectivamen-

te:
< (pu) =0 3.4
- (o) = (3.4)
d
o (npou) = —ng,(Myéy + nyaéy2) (3.5)
a 2 _
o (pu*+p) =0 (3.6)
d p 1 o nEEgis\] _
E[pu (U+;+Eu —T)] =—-A. (37)

Donde x es la coordenada de distancia medida desde el frente del choque, y u, p, p y U son
la velocidad, densidad de masa, presion y energia interna por unidad de masa, respectiva-
mente. En la ecuacion de conservacion de momento (Ec. 3.5), ny,y ny son la densidad por
nimero del hidrégeno molecular y atdmico, respectivamente, e incluye la conversion de H;
en H via disociacion por colisiones; &y y &y representan las tasas de disociacion de la
molécula por colisiones con 4&tomos y otras moléculas de hidrogeno, respectivamente. En la
ecuacion de conservacion de energia (Ec. 3.7), la energia interna U incluye la energia ciné-
tica de movimiento ademas de la energia de excitacion rotacional de la molécula. E ;s es la
energia perdida por disociacion de la molécula y A es la tasa de pérdida de energia de todos
los procesos, incluyendo también el enfriamiento radiativo de algunas de las transiciones
roto-vibracionales.

Los valores inmediatamente detrds del choque para ny,, u, y p, que sirven como condicio-
nes de frontera en las Ecuaciones 3.4 a 3.7 pueden ser encontrados de esas mismas ecua-
ciones pero suponiendo que no hay disociacion o enfriamiento radiativo justo delante del

choque; los cuales resultan ser:

n=6n,
u:lVS
6 . (3.8)
=“nm, V"’
p 6 0"""H" s
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Donde V; es la velocidad del choque y se ha supuesto que la presion prechoque es despre-

ciable. La Figura 3.4 muestra la solucion numérica de Kwan al sistema de ecuaciones (3.4

a 3.7) donde se presenta la intensidad de la linea 1-0 S(1) a 2.12 um como funcién de la

velocidad del choque y de la densidad prechoque. La dependencia encontrada es:

ne x S1_oVs 17 . (3.9)

De tal manera que en una region donde la excitacion del H; es debido a un choque, la me-

dicion de estas dos cantidades da informacion de la densidad prechoque del gas. Otros re-

sultados importantes de este modelo son los siguientes:

Para velocidades de choque mayores a 24 km s, el material molecular se disocia
por completo y las lineas de emision molecular no estaran presentes. Esto es conse-
cuencia de que la energia de disociacion de la molécula (4.48 eV) corresponde a una
velocidad cinética de la molécula de ~20 km s™ y de que las temperaturas postcho-
ques alcanzadas van de 5,000 a 13,000 K para velocidades del choque entre 12 y 20

-1 .
km s, respectivamente.

La variacion en intensidad de la linea 1-0 S(1) es mdas pronunciada para choques con

velocidad entre 5-10 km s que para velocidades mayores (ver Fig. 3.4).

La intensidad de la linea 2-1 S(1) es menor que la correspondiente a la linea 1-0
S(1) por un factor de ocho o mas. Lo cual, como se verd mas adelante es una pro-
piedad que sirve para distinguir entre una excitacion por choque o una excitacion

por fluorescencia.

Otros trabajos que también han modelado la emision H, generada por una onda de choque

que se propaga en un medio molecular y con resultados comparables, son los de Hollen-

bach y Shull (1977) y London, McCray y Chu (1977).
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Figura 3.4 Intensidad de la linea del H, 1-0 S(1) a 2.12 wm como funcién de la velocidad del
choque Vs y de la densidad prechoque n, (Kwan 1977).

3.3.2 Excitacion por fluorescencia

El segundo mecanismo para excitar los niveles vibracionales de la molécula de H; es via
la absorcion de fotones ultravioletas (con energias de 6 a 13.6 eV o longitudes de onda de
2000 a 900 A). Esta absorcién produce la excitacion de los dos primeros estados electroni-
cos (bandas de Lyman o Werner) después de lo cual la molécula decae espontaneamente al
continuo vibracional o a los estados vibracionales ligados y posteriormente seguira una
cascada radiativa hacia el nivel v = 0 (ver Fig. 3.5). Las transiciones al continuo resultan
en la disociacion de la molécula y las transiciones a los niveles roto-vibracionales produ-
cen la emision de lineas en longitudes de onda infrarroja.

La molécula de H; en regiones expuestas a la radiacion de una fuente intensa de fotones
UV, como puede ser el caso de una NP cuando la estrella central tiene un incremento de

temperatura, absorbera estos fotones energéticos y en consecuencia serd en parte disociada.
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Fig. 2.5 Origen de la fluorescencia en la molécula Hs.

Las regiones donde esto sucede son llamadas de fotodisociacién (PDR por sus siglas en
inglés). Para la estructura de la nebulosa en funcién de la distancia a la estrella se espera
que en la zona mas cercana a la estrella el gas esté ionizado, seguido de una capa de mate-
rial atdbmico neutro y posteriormente gas molecular. La transicidon entre el gas atdbmico neu-
tro y el gas molecular es el frente de fotodisociacion y es donde se produce la emision H.
Ademés, es posible que haya re-formacion de la molécula H, detras del frente. El espectro
de emision para el H, en una region de fotodisociacion ha sido modelado por varios auto-
res: Black y Dalgarno (1976), Shull (1978), Black y van Dishoeck (1987) y Stenberg y
Dalgarno (1988). En estos modelos, la intensidad de cada linea del espectro resultante de-
pende basicamente de cuatro pardmetros: la densidad del medio molecular, la intensidad de
la radiacion ultravioleta, la tasa de re-formacion molecular y la seccion eficaz de los granos
de polvo que absorben y atentian la radiaciéon UV incidente. De acuerdo a resultados de
Black y Dalgarno, para densidades bajas del gas (n < 10* cm™) la intensidad relativa o el
cociente entre las lineas de emision es poco sensible al resto de los parametros, mientras

que la intensidad absoluta de las lineas depende criticamente de ellos. En el caso de baja
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densidad, el cociente de intensidad entre las dos lineas del H,: 2-1 S(1) / 1-0 S(1) (cociente
que en adelante sera referido como S;.j/1.9) tiene un valor de ~2 que refleja la naturaleza no
termalizada del proceso y que lo distingue de una excitacion colisional, donde S,_j/; tiene
un valor de ~10. Sin embargo, este cociente de lineas tiene una dependencia importante con
la densidad del medio bajo ciertas condiciones. En los modelos de Stenberg y Dalgarno
(1988), el analisis se extiende para regiones moleculares de alta densidad (n > 10° cm™) y
se encuentra que S;.1/1.0 puede tener valores mas altos (10-100); por lo que el uso de este
parametro como distincion del mecanismo de excitacion no debe tomarse como contunden-
te en el caso de regiones de alta densidad.

En general, las limitaciones que involucran el ajuste de un modelo de fluorescencia al es-
pectro de una region en una NP es que es necesario conocer los pardmetros de luminosidad

de la estrella central, los cuales tienen una gran dependencia en el factor de la distancia.

3.3.3 Emisidn en capas de mezcla

Si un flujo moviéndose a cierta velocidad interacciona de manera lateral con un medio
molecular que lo rodea, las caracteristicas de la emision molecular pueden diferir a las de
una interaccion en el caso de un choque frontal. Este escenario ha sido estudiado para flu-
jos de alta velocidad o jets de estrellas jovenes que interaccionan con nubes moleculares,
donde el jet se deflecta y entra de forma casi lateral en la nube molecular, creando una capa
donde el material atomico del jet y el material molecular de la nube se mezclan, y donde se
generan algunas inestabilidades que pueden dar lugar a turbulencia en la zona. La estruc-
tura y la emision atomica y molecular en estas regiones, llamadas capas de mezcla, ha sido
estudiada por varios autores (v.g. Cantd y Raga 1991, Taylor y Raga 1995, Binette et al.
1999). El gas en una capa de mezcla es excitado por las colisiones de las particulas y tiene
temperaturas que exceden los 10* K, dando lugar a la emision molecular que estara domi-
nada por las lineas roto-vibracionales del H»; en estos modelos solo parte del material mo-
lecular H, es disociado.

En una NP Ia formaciéon de una capa de mezcla se puede considerar para el caso donde
tanto el gas ionizado como el molecular no se mueven de manera radial y no generan cho-
ques frontales, sino que el gas se mueve a lo largo de las paredes que forman la estructura

de los 16bulos, como sucede en el modelo de Barral y Cantd (1981) para la formacion de
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una nebulosa bipolar a partir de la interaccion de un viento estelar con un disco denso en la
region ecuatorial. Sin embargo, actualmente no existe en la literatura algiin modelo que
trate esta situacion en una NP por lo cual seria de interés abordarlo, aunque no sea el obje-
tivo de este trabajo y se mencione aqui como una posibilidad. En particular, para los mo-
delos de flujos estelares (Binette et al. 1999) usualmente se supone que la nube molecular
estd en reposo, situacion diferente a la de una NP donde el material molecular, que es la
eyeccion en la etapa de gigante roja, esta en movimiento. Por otra parte, y ya que el objeti-
vo principal de este trabajo es determinar un modelo para la cinematica del gas molecular,
la informacién obtenida de cémo se mueve el gas pondra de manifiesto si este es un caso

posible en las NPs estudiadas.

3.4 Diagramas de diagnostico de excitacion

En la seccion anterior se menciond que el cociente entre dos lineas del H, de un mismo
nivel vibracional presenta valores diferentes dependiendo del proceso que excitd el material
molecular, por lo que es comun usarlo como diagnéstico de excitacion. La naturaleza
térmica o no termalizada del proceso también se ve reflejada en los demas niveles del es-
pectro y permite que estos niveles sean usados como un diagndstico adicional. Teoéricamen-
te, la intensidad de una linea de emision del H, en una transicion que proviene de un estado

superior, en el limite de un medio 6pticamente delgado, estd dado por:

I=2AN(v,]) = AN g((f) e E/KT (3.10)

Donde 4 es la tasa de transiciones espontaneas, N(v,J) y N son el nimero de moléculas de
hidrégeno por cm” en el estado superior y en total, respectivamente, g(J) es la degeneracién
del estado superior y es igual a g(J)=(2J+1)g,, siendo g el peso estadistico de espin. O(7)
es la funcion de particion y E es la energia asociada a la transicion. En este caso, el Gltimo
término de la igualdad corresponde al caso de equilibrio térmico, donde los niveles de
energia estdn poblados por una distribucion de Boltzmann (caso termalizado). Normalizan-
do la intensidad en relacion a una linea en particular /,, que puede ser la linea correspon-

diente a la transicion v = /-0 S(1), la ecuaciéon 3.10 queda como:
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_o. 43415(1/1) E(1, 3)
g(3) kT

lo [1 9(3)Vvo] — N( ]) —1o N@3) _

I g(J)vA (3.11)

Donde N(1,3) es el namero de moléculas por cm” en el estado v=1, J=3 que es de donde
se origina la transicion v = /-0 S(1). La ecuacion 3.11 muestra entonces que si los niveles
de energia estan termalizados y las lineas de emision son Opticamente delgadas, la grafica
del logaritmo de las densidades columnares versus las energias serd una linea recta, donde
la pendiente es proporcional a la temperatura de equilibrio. Entonces, si se tiene el espectro
H, de una region, graficar las densidades columnares a partir de las intensidades medidas
de las diferentes lineas de emision, es un método de diagnostico para caracterizar la natura-

leza de la emision.
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Figura 3.6 Diagrama de diagndstico de excitacion para las NPs a) AFGL 2688 y
b) M2-9 (Hora y Latter, 1994).
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En el caso de excitacion del H, por colisiones (Figura 3.6a) la emision es térmica y se es-
pera el comportamiento descrito por la ecuacion 3.11, lo cual no sucederd en una regioén
fotodisociada de baja densidad donde se tienen diferentes pendiente para los diferentes in-

tervalos de energia (Figura 3.6b).

3.5 H, en nebulosas planetarias

La primera deteccion de H, en una nebulosa planetaria fue reportada por Treffers et al.
(1976) para NGC 7027. Posteriormente, Zuckerman y Gatley (1988) fueron los primeros en
sefalar una asociacion de la emision molecular con alguna de las caracteristicas de la nebu-
losa: encontraron que la presencia de emision en la linea a 2.122 um del H; esta asociada
con la morfologia bipolar y que es mas comun en NPs a bajas latitudes galacticas, sugirien-
do que este tipo de NPs tienen progenitores masivos. Con base en observaciones de la emi-
sion de H; se planted la llamada regla de Gatley que propone que si una NP presenta emi-
sion en la linea 1-0 S(1) entonces su estructura es bipolar. Sin embargo, no todas las NPs
clasificadas como bipolares emiten en H, y ademads, no todas las NPs que tienen emision H,
tienen la apariencia bipolar, que aunque bien podria ser un efecto de la inclinacion de la
nebulosa, no apunta a una correlacion estricta entre la morfologia y la emision molecular.

Las continuas busquedas de la presencia de material molecular en NPs han confirmado
que la emision H, se detecta con mayor frecuencia en NPs bipolares, como lo muestran
estudios estadisticos (Kastner et al. 1996). También se ha reportado una correlacion entre el
cociente de intensidad de H, / Bry con la morfologia bipolar (Guerrero et al. 2000). Dicho
cociente es mayor para las NPs que tienen un anillo ecuatorial bien definido que para aque-
llas donde no es tan marcado. Un posible escenario para explicar esta diferencia es que las
clases morfologicas correspondan a diferentes estados evolutivos de las nebulosas y que la
intensidad de la emision en H, se incrementa con el tiempo, lo cual es en parte sustentado
por el hecho de que las NPs con anillo presentan densidades menores y mayores didmetros,
es decir, sugieren edades dindmicas mas grandes. Otra posibilidad sugerida, en conjunto
con la anterior, es que las clases de morfologias dentro de las bipolares correspondan a dife-
rentes mecanismos de excitacion del gas molecular. En este caso la fluorescencia dominaria
en las etapas tempranas de las NPs y podria cambiar a una excitacion por choques a medida

que la NP evoluciona.
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Lo anterior marca los dos puntos clave de la emision H, en NPs: 1) el momento evolutivo
en que se produce y la consecuente conexion con la morfologia y 2) el mecanismo de exci-
tacion del gas.

Sobre en qué momento se inicia la emision del hidrogeno molecular, Weintraub et al.
(1998) han sugerido que esto ocurre en la fase de PNP, después de que la bipolaridad se ha
producido, pero antes de que la estrella central alcance una temperatura suficiente como
para ionizar la nebulosa. En este sentido, el entendimiento de la emision molecular puede
dar ideas importantes sobre las fases tardias de la PNP y las fases tempranas de la NP, que
ayudaran a delimitar los procesos que generan las diferentes morfologias y asimetrias pre-
sentes en las NPs. Apuntando en esta direccion, Garcia Hernandez et al. (2002) estudiaron
una muestra de objetos que incluye estrellas AGB tardias, estrellas post-AGB y NPs jove-
nes en busqueda también de posibles correlaciones entre el momento en que se inicia la
emision del H; y el estado evolutivo y/o la morfologia de la nebulosa. Lo encontrado por
estos autores fue que los objetos menos evolucionados no muestran evidencia de emision
en hidrogeno molecular, y mas aun, tampoco ninguno de los objetos post-AGB con tipo
espectral mas tardio que A. En cuanto a la morfologia, existen objetos bipolares en la mues-
tra que no presentan emision H,. Para este mismo estudio, apuntando ahora sobre el meca-
nismo excitador, y usando el tipico cociente entre dos de las lineas de emision del H,, se
reporta que la excitacion por choques parece ser el mecanismo de excitacion en los objetos
que muestran una morfologia bipolar mas extrema, para el resto de los objetos, los bajos
limites de deteccion son ambiguos como para descartar choques o fluorescencia. Por otra
parte, no hay una conexion evidente entre el mecanismo de excitacion y el tipo espectral de
la estrella central, aunque aqui hay que tomar en cuenta que las pérdidas de masa se pueden
dar en procesos episddicos que posiblemente inducen un cambio espectral significativo.

Apuntando también al mecanismo de excitacion del H, en NPs, existen estudios espec-
troscopicos que muestran que algunas NPs presentan un espectro de emision puramente
fluorescente, como es el caso de Hb 12 (Dinerstein et al. 1988) y BD +30°3639 (Shupe et
al. 1998). Otros objetos, como CRL 618 muestran un espectro que parece ser la mezcla de
fluorescencia y excitacion colisional o por choques (Latter et al. 1992).

En los trabajos de Hora, Later y Deutsch (1999) y Lumsden (2001) se estudian los espec-

tros de una muestra grande de NPs y lo que se encuentra es que la mayoria de los objetos
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muestran evidencia de excitacién por fluorescencia. Sin embargo, la gran mayoria de los
objetos en estas muestras son NPs compactas, por lo que es posible que el espectro esté
dominado por las regiones cercanas a la estrella central y que la emision debida a los cho-
ques, que se localiza también en las regiones exteriores, sea enmascarada por la emision
mas brillante producida por la fluorescencia.

El objetivo de esta tesis comprende el analisis de la emision H, en una muestra de NPs
con el fin de aportar informacion en el mecanismo de excitacion y alguna conexion con la

morfologia y la evolucion de la nebulosa.

3.6 La molécula de monoxido de carbono

Una manera alternativa de estudiar la distribucion del H, a bajas temperaturas es a través
de otras moléculas, como es el caso de la molécula de monodxido de carbono (CO). Aunque
en esta tesis no se incluyen observaciones en CO se describird brevemente esta emision, la
cual cuenta con las siguientes caracteristicas:

- es la segunda molécula mas abundante después del H, y como es dipolar presenta
transiciones rotacionales facilmente excitables.

- Es una molécula resistente. La energia de disociacion es de ~11.2 eV.

- La temperatura caracteristica de las transiciones rotacionales es del orden de la tem-
peratura cinética de las regiones de gas molecular, por lo cual se pueden poblar
facilmente los niveles rotacionales bajos de la molécula.

- El momento dipolar eléctrico es pequefio y por lo tanto el coeficiente de emision
espontanea de las transiciones rotacionales también es pequeio, lo cual hace que las
poblaciones de los niveles estén gobernadas por las colisiones con las moléculas de
H, y no por las transiciones radiativas. Es decir, las transiciones rotacionales estaran

termalizadas.

El estudio del H, a partir del CO implica suponer una abundancia relativa entre ambas
moléculas. Esta abundancia en la Galaxia es tipicamente de [CO/H;] = 1.8 x 10, sin em-
bargo es un valor que puede depender de las diversas caracteristicas fisicas y quimicas del

medio y de las diferentes poblaciones de objetos, por lo que inferir las propiedades del H;
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en términos del CO siempre introduce una incertidumbre importante en los resultados deri-

vados.

3.7 CO en nebulosas planetarias
La primer deteccion de la molécula de CO en una NP fue reportada por Mufson et al
(1975). En el escenario donde el gas molecular se origina en la etapa del precursor de la
NP, es decir, la fase de AGB, este gas seria gradualmente disociado para posteriormente ser
ionizado por la radiacion de la estrella central, de tal manera que el cociente entre las masas
del material molecular y el material ionizado (M,/M;) resultaria un indicador del estado
evolutivo. Los estudios de la molécula de CO en NPs, provienen principalmente de las tran-
siciones rotacionales J = /-0 y J = 2-1, en longitudes de onda de radio a 115.271 y 230.538
GHz, respectivamente, que en general poseen una menor resolucion que las observaciones
en el IR o en el optico. Las incertidumbres asociadas en los pardmetros derivados del CO
provienen de las suposiciones que se hacen:
- La profundidad optica de la emision: el cociente entre estas dos lineas CO 2-1/1-0
es cercano a 1 en el caso Opticamente delgado.
- Latemperatura del gas.
- Abundancia y composicion, como suponer que todo el C estd en forma de CO, lo
cual no se cumple en regiones de disociacién, o como suponer que la composicion

sera la misma para los diferentes objetos de la Galaxia.

En muchos de los casos de NPs con emision molecular, la distribucion espacial del CO es
similar a la del H,. En casos particulares como BV 5-1 (Josselin y Bachiller 2000) ambas
distribuciones no son del todo coincidentes, debido probablemente a que el H; delimita la
region externa de las condensaciones que forman un anillo y que estan a mayor temperatura
que el material dentro de estas condensaciones, que es el que se detecta en CO. También
en esta NP y en otros casos, la velocidad de expansion del gas molecular coincide en valor
con la velocidad del gas ionizado, sugiriendo que parte del material ionizado resulta de la
fotoionizacion del material molecular, sobre todo en los casos donde la NP es evoluciona-

da.
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En la mayoria de las NPs, la emision de CO detectada se encuentra en forma de condensa-
ciones que delimitan un anillo (M 2-9: Zweigle et al. 1997, KjPn 8: Forveille et al. 1998,
M1-16: Huggins et al. 2000) y en algunos casos, muy pocos, se encuentra emision extendi-
da de la region central hacia los polos (M2-9 y KjPn 8). Es muy probable que la falta de
deteccion de CO en las zonas externas de las NPs se deba a la poca sensibilidad de los ins-
trumentos. Encontrar esta emision y poder medir la velocidad del gas en regiones de los
halos detectados en otras longitudes o en regiones mas externas, es de gran importancia
pues daria informacion precisa sobre la velocidad del viento en la etapa de gigante roja,
parametro del cual depende la evolucion de una NP y que en general se supone que tiene un

valorde 5a10km s™'.
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Capitulo 4

Seleccion de la muestra y observaciones

En este capitulo se reportan las observaciones realizadas para el estudio de esta tesis, con
una descripcion de las técnicas y equipo usado, asi como del proceso de reduccion de los

datos obtenidos.

4.1 Instrumentacion

El conjunto de observaciones comprende iméagenes directas e interferogramas de Fabry-
Perot de barrido en longitudes de onda de las bandas del Optico e infrarrojo. Todas las ob-
servaciones fueron realizadas en el telescopio de 2.1m del Observatorio Astronémico Na-
cional en San pedro Martir, B.C. y fueron llevadas a cabo durante diferentes temporadas de

observacion entre Enero de 1998 y Diciembre del 2000.

4.2 Interferometria de Fabry-Perot de barrido

El principio de operacion de un interferometro de Fabry-Perot de barrido (IFPB) consiste
en producir un patron de interferencia a partir de un haz luminoso de una fuente que incide
en el par de placas altamente reflectantes que conforman un etalon. Cuando el haz cruza
una de las placas y sufre reflexiones multiples dentro del espacio que separa las dos placas,
la diferencia en el camino Optico de los rayos transmitidos generara una diferencia de fase y
por tanto un patron de interferencia. La condicion de interferencia relaciona las caracteristi-

cas de la luz incidente con las del etalon de acuerdo a la siguiente relacion:

2necosi=Ap . 4.1)

Donde A es la longitud de onda de la luz, i el angulo de incidencia del rayo, n el indice de
refraccion, e la separacion entre las placas y p el orden de interferencia. Para una fuente
difusa y extendida el patron de interferencia serdn anillos concéntricos. Una descripcion

mas en detalle del principio de operacion de un IFPB se encuentra en el Apéndice 3.
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El IFPB realiza un barrido, o serie de diferentes separaciones entre las placas, sobre el in-
tervalo espectral libre (IEL) con un nimero de pasos (o de canales) dados por dos veces la
Finesse, debido al teorema de Nyquist (o del muestreo). Como resultado del barrido lo que
se obtiene en cada observacion es un cubo de datos que contienen la informacion espacial y
espectral del objeto observado. La velocidad radial se encuentra al comparar los interfero-
gramas de la nebulosa con los interferogramas de una fuente de calibracion que en este caso
es una lampara; la velocidad radial resulta de corregir por el corrimiento Doppler.

La gran ventaja de la espectroscopia de Fabry-Perot de barrido consiste en que para cada
uno de los pixeles del detector se tiene un perfil de velocidad radial vs intensidad, de tal
modo que es posible conocer el valor de la velocidad radial del gas punto a punto en todo el
campo cubierto por el detector y no solamente en una tnica direccién como es el caso de la

espectroscopia de rendija larga.

4.3 Observaciones en el optico

Las observaciones en el Optico incluyen imagen directa y espectroscopia de Fabry-Perot,
y fueron realizadas con la configuracion 1/7.5 del foco Cassegrain del telescopio de 2.1m
usando el interferometro de Fabry-Perot de barrido PUMA (Rosado et al. 1995, Arias et al.
2000). El interferometro de Fabry-Perot de barrido esta ubicado en la pupila del instrumen-
to y tiene la libertad de colocarse en el eje Optico, o deslizarse fuera de éste, con el fin de
dejar el paso libre a la luz para obtener imagenes de interferogramas o imégenes directas,
respectivamente. Una vista general del instrumento se muestra en la Figura 4.1. El IFPB
usado es un ET-50 de Queensgate que en la linea de [NII] (L6583 A) opera con un orden de
interferencia de 329, cubriendo un rango espectral libre de 930 km s a lo largo de un ba-
rrido de 48 pasos, lo que da una resolucion espectral o diferencia de velocidad entre canal
y canal de 19.4 km s. E1 CCD del sistema es un Tektronix de 1024 x 1024 pixeles con una
escala de imagen de 0.59°” pixel™. Las imagenes fueron adquiridas en un modo de muestreo
espacial o binning de 2 X 2 en ambas direcciones, de tal modo que las iméagenes resultantes
tienen un formato de 512 x 512 pixeles, con una resolucion espacial de 1.18”” pixel . El
campo cubierto por el detector es de 10’ x 10°. En la modalidad de imagen directa, se ad-
quirieron imagenes de los objetos usando los filtros de interferencia en las lineas Ha, [NII],

[OIII] y [SII]; en cada caso se obtuvieron los correspondientes campos planos con image-
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nes del cielo al atardecer. Para la modalidad de interferograma, en esta tesis solo se presen-
tan los datos adquiridos para la linea de emision en [NII]. Los tiempos de exposicion para
cada filtro en el modo de imagen directa pueden variar de objeto a objeto pero tipicamente
fueron de 120s. Para el caso de los interferogramas, se usaron tiempos de 60s para cada uno
de los 48 canales que conforman el barrido total. La calibracion se realizé tomando interfe-
rogramas para una lampara de hidrégeno. La tabla 4.1 resume todas las caracteristicas del

sistema.

TELESCOPIO

CONTROLADOR CS100
CELDA DEL ESPEJO PRIMARIO

=]zl x] A

920
823
836

GUIADOR EXCENTRICO

| PLATINA
.

DIAFRAGMAS DE CAMPO

N\ CARRUSEL DE
LAMPARAS

) SISTEMA
/ 5&5&’@5—?&;0 DE CALIBRACION

™~ RUEDA DE FILTROS

CELDA DEL COLIMADOR
POSICIONADOR DE Y DOBLEZ DEL SISTEMA
ELEMENTOS OPTICOS I~ "~
)

(CON IFPB)

Figura 4.1 Vista general del instrumento PUMA y la ubicacion de sus componentes.

4.4 Observaciones en el infrarrojo
Las observaciones infrarrojas que también incluyen imagen directa e interferometria de
Fabry-Perot fueron realizadas en el telescopio de 2.1m pero en este caso en la configura-

cion f/13.5 del foco Cassegrain.

4.4.1 Imagen directa

Para la modalidad de imagen directa se uso el espectrografo infrarrojo CAMILA (Cruz-
Gonzalez et al. 1994) con un arreglo bidimensional NICMOS de 256 x 256 pixeles. La es-
cala de placa de este arreglo optico es de 0.86” pixel ', con lo cual se tiene un campo total

de 3.6’ x 3.6°. Los principales filtros usados fueron los correspondientes a las lineas de
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hidrégeno molecular para las transiciones S(1)1-0 y S(1) 2-1 a 2122 um y 2.248 um, res-
pectivamente, y el filtro correspondiente al continuo en K a 2.26 um para poder aislar la
emision puramente de la linea . Otras imagenes fueron tomadas con los filtros [Fell] y Bry.
De acuerdo a las técnicas de observacion en el infrarrojo, donde la emision del cielo tiene
una contribucion importante, es necesario adquirir no solo la imagen en la region del objeto
sino también del cielo en las regiones adyacentes, con la idea de construir un cielo prome-
dio que pueda ser restado a las imagenes del objeto. Para esto, las imagenes directas en el
infrarrojo fueron tomadas en una secuencia “de cruz”: objeto, cielo al norte, objeto, cielo al
este, objeto, cielo al oeste, objeto, cielo al sur, objeto; cada paso de la secuencia con igual
tiempo de exposicion. Los tiempos de exposicion total para objeto y cielo son variables,
van desde 240s para los objetos mas brillantes, hasta 600s para los objetos mas débiles. La
serie de campos planos con alta y baja iluminacion usando el cielo también fueron obteni-
dos para cada filtro. Para calibracion en flujo se usaron estrellas estdndares del catdlogo

UKIRT.

4.4.2 Interferogramas

La interferometria en infrarrojo se realiz6 colocando un interferometro de Fabry-Perot (un
ET-50 de Queensgate optimizado en el cercano infrarrojo) en el eje Optico del espectrogra-
fo CAMILA, arreglo que recibe el nombre de PUMILA (Salas et al. 1999; Rosado et al.
1999). El orden de interferencia de este interferdmetro en la linea del H, a 2.122 pum es de
1181. El rango libre espectral de 255 km s se barre en 26 pasos, con una separacion espec-
tral entre canal de 9.82 km s”. La escala de placa y el campo cubierto por el detector
NICMOS son los mismo que en el caso de imagen directa: 0.86” pixel 'y 3.6” x 3.6, res-
pectivamente. En el modo de interferometria infrarroja, los cubos de datos se obtienen en
una secuencia de observacidon que consiste en alternar las imagenes del objeto y del cielo
(tipicamente una region a 3’ en direccion al Este) para cada espaciamiento de las placas del
interferometro. La buena mecénica del telescopio permite que cada vez que el telescopio se
mueve al cielo y regresa al objeto, el error de posicidon no exceda 1°°, y por tanto no haya
problemas de recentrar la imagen durante la secuencia de observacion. El tiempo de expo-
sicion es de 60s por cada canal. En todos los casos, al menos un par de cubos de datos fue-

ron obtenidos y sumados después para incrementar el cociente sefal a ruido. EI campo

49



plano obtenido para corregir por las inhomogeneidades del detector, consistié de una serie
de imagenes del cielo con alta y baja iluminacién para cada posicion del etalon. Para la
calibracion en longitud de onda, se tomaron interferogramas usando una lampara de Argon,
tomando la linea a 2.1332885 um. Algunas otras caracteristicas del arreglo Optico y sus

componentes se presentan en la Tabla 4.1

4.5 Reduccion de los datos

La reduccion de los datos y el analisis de los mismos fueron realizados usando el paquete
CIGALE (le Coarer et al. 1993; Arias et al. 1992) que es especifico para datos de un inter-
ferometro de Fabry-Perot de barrido, asi como algunas de las tareas de IRAF y programas
desarrollados en lenguaje FORTRAN.
Para las imagenes directas en el optico se sigui6 el procedimiento estdndar: eliminacion de
rayos cosmicos, sustraccion del fondo instrumental o bias y correcciéon por campo plano.
En el caso de las imagenes en el infrarrojo, el proceso consistié en sustraer el promedio de
las diferentes regiones de cielo tomadas, corregir por campo plano y combinar las imagenes
resultantes para obtener una imagen final con mayor sefial a ruido.

Para los datos de interferometria, la reduccion es mas elaborada y sigue los siguientes pa-
SOS:

- Generar una carta de fase a partir de los interferogramas de calibracion, la cual
permitird comparar para cada pixel la posicion del maximo de emision correspon-
diente a la nebulosa y a la calibracion. La diferencia entre estos maximos propor-
ciona la informacién sobre la velocidad radial en cada pixel.

- Obtener los mapas de velocidad a partir de la carta de fase. Esto es, un cubo de da-
tos (48 o 24 imagenes en el caso Optico o infrarrojo, respectivamente) en donde ca-
da canal tiene asociado un valor en velocidad radial y la imagen bidimensional co-
rrespondiente, tiene la informacion de la intensidad en cada pixel a ese valor de la
velocidad.

- Extraer los perfiles de velocidad. Para cada pixel del campo, los valores de la inten-
sidad a lo largo del cubo formado con los mapas de velocidad generan el perfil ve-
locidad radial vs intensidad, lo cual permite realizar un andlisis en términos del ajus-

te al perfil con una o mas componentes de velocidad.
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Tabla 4.1 Caracteristicas del equipo instrumental.

Banda OPTICO NIR
Modalidad Directa FP Directa FP
Instrumento PUMA CAMILA PUMILA
Secundario /7.5 /13.5
Detector CCD Tektronix NICMOS 3
# pixeles 1024 x 1024 256 x 256
Binning 2x2 Ix1
Resolucion espacial 1.18” 0.86”
Campo 10°x 10’ 3.6’x3.6°
Filtros (A./ AX) |Ha(6563/20) A H, S(1) 1-0 (2.122/0.02) um
[NII] (6583 /10) H, S(1) 2-1
(2.248/0.024)
[SIT] (6720 / 20) Continuo K
(2.26 /0.06)
[OI1I] (5007/10) [Fell]
(1.644/0.016)
Bry
(2.166/0.02)
FP ET-50 ET-50
Queensgate Queensgate
Orden interferencia 329 1181
Rango espectral libre 930 km s~ 255km s
Resolucion espectral 19.4km s 9.82 km s’
Calibracion Ha (6562.78 A) Ar(2.1332885um)
Pasos de barrido 48 24
Flujo limite 10”7 10°
(texp= 60s p/canal) erg cm™s 'arcsec™ erg cm™s 'str”
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Este procedimiento se realizé para los cubos de datos obtenidos en el dptico e infrarrojo,
la unica diferencia entre las diferentes bandas es que en el caso infrarrojo, es necesario co-

rregir al inicio por campo plano y restar canal a canal la emision del cielo.

4.6 Seleccion de la muestra

El principal objetivo de este trabajo consistid en medir velocidades de expansion para el
hidrégeno molecular en nebulosas planetarias galacticas e interpretar los resulatdos. El bri-
llo superficial para NPs en la linea de emision infrarroja a 2.12 um es generalmente débil,
y de hecho es posible que para muchos de los objetos en los cuales se ha buscado y no se ha
detectado esta emision molecular, se deba mas a la falta de sensibilidad de los detectores
que a la ausencia de la emision. Debido a lo anterior, la muestra de NPs que conforman el
presente trabajo en cinemadtica del gas molecular esta limitada por tres factores: la presencia
de la emision, el tamafio angular de la nebulosa y la intensidad de la emision. Los criterios

de seleccion de los objetos que fueron observados y estudiados fueron los siguientes:

1. Presencia de la emision en H,: basada en los catdlogos que recopilan la lista de NPs

donde se ha buscado y detectado la emision (Kastner et al. 1996).

2. Tamafio angular: en la actualidad el nimero de NPs con emision H; asciende a
poco mas de 60 objetos, sin embargo muchas son NPs compactas (® < 10°”). Dado
que el interés de este trabajo fue estudiar la cinemética en busca de las diferentes
componentes o regiones de una NP (anillo ecuatorial, l6bulos, halos, etc.), se eligie-
ron unicamente NPs extendidas pero que por otra parte no excedieran el campo del

detector,i.e 1I’>d <4°,

3. Brillo superficial: el limite de sensibilidad del sistema optico usado (PUMILA) im-
pone una restriccion importante, para detectar la emision H, en un tiempo de inte-
gracion total de aproximadamente 1 hr (dos cubos de datos), el brillo superficial de

la nebulosa debe ser mayor que 10 ergs cm™s™ str™.
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Con lo anterior, la muestra resultante qued6 comprendida por cinco objetos, los cuales se

listan en la Tabla 4.2 donde ademads se incluyen los tiempos de observacion usados para

cada NP. En el caso de las observaciones con Fabry-Perot, son tiempos totales, es decir la

suma de todos los canales.

Tabla 4.2 Objetos observados y tiempos de integracion.

NGC 2346 | NGC3132 | NGC 6720 | NGC 6781 NGC 7048
Imagen directa
Hao 120s 60s 120s 120s 60s
[NII] 120s 60s 120s 120s
[SII] 120s 60s 120s 120s
[OIII] 120s 60s 120s 120s
H, S(1) 1-0 300s 300s 300s 300s 300s
H, S(1) 2-1 600s 600s 600s 600s 600s
Continuo K 120s 120s 120s 120s 120s
Fabry-Perot
[NII] 2880s 2880s 2880s
H, S(1) 1-0 5760s 2880s 4320s 2880 1440s
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Capitulo 5

Parametros derivados de las observaciones

En este capitulo se describe en detalle los métodos usados para encontrar los parametros y
las cantidades fisicas derivadas de las observaciones, resultados que seran presentados en

los proximos capitulos.

5.1 Velocidades radiales

La informacién inicial que se obtiene a partir de los interferogramas de Fabry-Perot son
los mapas de velocidad radial. Todas las velocidades reportadas en este trabajo son veloci-
dades heliocéntricas. En los mapas se muestra el rango en velocidad radial para los cuales
hay emision de la nebulosa, lo cual proporciona una primera idea del comportamiento ci-
nematico de la nebulosa a escala global. Por ejemplo, en el caso donde la nebulosa es axi-
simétrica o bipolar y el eje principal o eje polar tiene una inclinaciéon con respecto a la linea
de vision del observador, si se toma a la velocidad central o sistematica como velocidad
cero, la emision de uno de los l6bulos predominara en canales con velocidades positivas o
negativas, dependiendo de si es el 16bulo mas alejado o cercano al observador, respectiva-
mente. Para el otro 16bulo, la emision estard presente preferentemente en los canales con
velocidades de signo opuesto (Fig. 5.1).

Para estudiar el movimiento o expansion del gas en nebulosas con apariencia bipolar, los
perfiles se extraen de zonas localizadas a lo largo del correspondiente eje polar, conside-
rando a éste ultimo como el eje que pasa por las extensiones bipolares; y ademas, también
se extraen los perfiles a lo largo de un eje perpendicular al eje polar (el eje ecuatorial). Para
analizar en detalle las diferentes componentes de velocidad en cada region de la nebulosa,
los perfiles se integran en un area de un cierto numero de pixeles cuadrados tal que sea su-
ficiente para incrementar la sefal a ruido pero que a la vez, no se pierda la resolucion espa-
cial y que el perfil sea representativo de la region dentro de la nebulosa, es decir de la re-
gion del anillo ecuatorial o toro, o de los lobulos, o del halo en caso de estar presente. Estos

perfiles pueden presentar una o mas componentes, dos usualmente.
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Fig. 5.1 Comportamiento cinematico para una nebulosa bipolar con el eje polar inclinado
respecto a la linea del observador.

Cuando los perfiles presentan dos picos de velocidad, la velocidad radial heliocéntrica de
cada componente se obtiene por un ajuste de perfiles Gaussianos (Fig. 5.2). A cada compo-
nente se le asocia una altura y un ancho a potencia media. Con la informacion de la veloci-
dad radial en cada zona a lo largo de los ejes principales de la nebulosa, se construyen los
diagramas de posicion vs velocidad (DPV), los cuales pueden compararse con DPV tedri-
cos que fueron generados con un programa escrito en FORTRAN a parir de calculos anali-
ticos con base a un modelo geométrico y una ley de expansion del gas, los cuales se descri-

be a continuacion.

5.2 Modelo geométrico y expansion del gas

Con el fin de reproducir los datos de los interferogramas y los perfiles integrados en dife-
rentes zonas de cada una de las nebulosas planetarias, se model6 la estructura espacial y
cinematica para cada objeto de la muestra. En el modelo usado para este trabajo, se ha su-
puesto que la nebulosa tiene simetria azimutal con respecto a la estrella central. Esto es solo
una aproximacion muy general, pues en general las nebulosas presentan diferencias de bri-
llo respecto a uno o mas ejes de simetria, sin embargo, se considerd este modelo para tratar

de reproducir el comportamiento cinematico de la nebulosa en términos globales.
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Un parametro fundamental es el tamafio fisico de la nebulosa, pero esto es un resultado de
la combinacion de la extension angular en el plano del cielo y en consecuencia de la distan-
cia (tomada de la literatura), y del angulo de inclinacion con respecto a la linea de vision

del observador, siendo esto ultimo un pardmetro del modelo.

Fig 5.2 Ajuste a un perfil de velocidad mediante componentes Gaussianas. La linea conti-
nua representa el perfil de los datos observacionales. Las lineas punteadas son las compo-
nentes ajustadas y el trazo a puntos es la suma del ajuste.

Independientemente, se especifica un campo de velocidad como funcion de la distancia
radial a la estrella central. Para la expansion del gas en la nebulosa se suponen dos casos: a)
puramente radial y en direccion hacia fuera de la estrella y b) a lo largo de las paredes que
determinan la estructura (Fig. 5.3). De esta manera, variando los diferentes pardmetros, se
pueden reproducir diferentes diagramas posicion-velocidad a lo largo de cualquier eje, par-
ticularmente el eje polar. Ademas, suponiendo que la emision es Opticamente delgada, lo
cual es valido para el caso del H,, se calculan mapas de intensidad para la nebulosa a dife-

rentes velocidades para asi comparar con la emisidon observada en los interferogramas.
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b)

Fig. 5.3 Casos supuestos para la expansion del gas en la nebulosa: a) radial hacia afuera de
la estrella, b) a lo largo de las paredes de la estructura.

Las diferentes morfologias consideradas en el modelo usado consisten en: a) un elipsoide
oblato, b) dos elipsoides superpuestos en el plano ecuatorial y ¢) dos conos también super-
puestos (Fig. 5.4). Los casos a) y b) corresponden a las clasificaciones morfologicas de NPs
elipticas y bipolares, respectivamente. El caso c¢) equivale a una nebulosa bipolar con un
cierto d&ngulo de apertura para el flujo bipolar pero donde no hay evidencia de que exista o
haya existido una cavidad cerrada. En los dos primeros casos, se considera ademas una au-
sencia de material en las partes extremas, es decir, los casos de cascarones cerrados o abier-
tos. A diferencia del caso conico, aqui se supone que la cavidad de los l6bulos inicialmente
era cerrada pero que en algin momento el cascaron se rompid o que el material molecular
haya sido disociado en estas regiones.

Para tener una comparacion en términos de la intensidad de la emision en diferentes regio-
nes de la nebulosa, se usé una ley de densidad de la forma n ocr #, con f=0,1 y 2.

Los DPV que se predicen para un corte a lo largo del eje polar se muestran en la Figura 5.5
para las diferentes morfologias y leyes de velocidad consideradas. De esta figura es eviden-
te que cada caso particular tiene un comportamiento caracteristico en este tipo de diagramas

y que resulta entonces una valiosa herramienta para el anélisis de la cinemadtica.
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Fig. 5.4 Geometrias usadas para reproducir los datos observacionales: a) un solo elipsoide,
b) dos elipsoides superpuestos y ¢) una estructura biconica.

Con estos diferentes modelos de geometria tridimensional y las leyes de velocidad de ex-
pansion, para cada NP se varian todos los parametros involucrados y el mejor ajuste sera

aquel que reproduzca en mayor medida las observaciones.

5.3 Masa del gas molecular

El método propuesto en este trabajo para estimar la masa del material molecular esta ba-
sado en el resultado de determinar el mecanismo de excitacion del H; a partir del diagnosti-
co de cocientes de lineas entre las imagenes directas en infrarrojo, que como se vera en los
siguientes capitulos, para la muestra de nebulosas planetarias aqui considerada, el meca-
nismo de excitacion principal para el H, parece estar dominado por el paso de ondas de

choques.
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Fig. 5.5 Diagramas posicion velocidad para los diferentes casos considerados. En la direc-
cion horizontal estdn puestas las tres morfologias y en la direccion vertical la ley de veloci-
dad y la direccion a lo largo de la cual es gas se mueve.

5.3.1 Masa del material chocado
En el caso en que la emision del H; es debida a choques, el gas estard en equilibrio térmi-

co y se puede entonces suponer una distribucion de Boltzman para las poblaciones de los

niveles atomicos. La masa del gas chocado se puede obtener entonces con la siguiente re-

lacion:

O, )e" "M ., FarD’

M(Hz): ghVA
J

(5.1)

59



donde T, es la temperatura de excitacion, Q(T,,) es la funcidon de particion, E es la energia
del estado superior de la transicion, v es la frecuencia de la linea de emision, g es el peso
estadistico, 4 es el coeficiente de emision espontanea, My, es la masa de la molécula de Hy,
F es el flujo total de la linea de emision, y D es la distancia a la nebulosa.

De la lista de parametros incluidos en la Ecuacion 5.1, solamente el flujo F es una medida
de las observaciones de este trabajo, la cual se obtiene de las imagenes directas integrando
la emision en las regiones mas brillantes de la nebulosa. T7,, se puede suponer del orden de
2000 K, que es un valor tipico para el gas H, calentado por un choque. La distancia D para
cada nebulosa se ha tomado de la literatura, y el resto de los parametros son cantidades
atémicas con valores definidos.

La masa obtenida mediante la Ecuacion 5.1 corresponde solamente al gas chocado. La
masa del material no chocado debe ser mucho mayor ya que s6lo la region interna del cas-
cardn de la nebulosa esté siendo afectada por el choque. En la siguiente seccion, se descri-

be el método usado para el calculo de la masa total.

5.3.2 Masa total

Para estimar la masa total del gas molecular (material chocado y no chocado) se ha usado
el modelo de choques de Kwan (1977) descrito en el Capitulo 3. Este modelo establece una
relacion entre la velocidad del choque V, la densidad prechoque #,, y la intensidad de la

linea de emision a 2.12 pum S(1) 1-0. La relacidon encontrada por Kwan es de la forma:

nyoc Sig Vi (5.2)

En el caso de una NP, donde de acuerdo al modelo de vientos en interaccioén (Capitulo 2)
hay dos etapas de viento de la estrella, el cascaron de material eyectado en la etapa de vien-
to rapido, se mueve a una velocidad Vy, a través de un viento lento eyectado en la etapa
inicial de gigante roja. Este viento lento tiene una velocidad V,,, por lo que la velocidad del
choque serd la velocidad relativa entre los dos movimientos: el del cascaron y el del viento

lento, es decir Vi= Vyj, - V.
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La velocidad del cascaron Vg, es un valor que resulta de las observaciones (Seccién 5.1),
sin embargo, la velocidad del viento en la etapa de gigante roja V,, es un valor que se ha
tenido que suponer en este trabajo, pues aunque en la literatura existen reportes de vientos
en estrellas post AGB, con velocidades que van de acuerdo con el modelo de vientos en
interaccion, para la fase de nebulosa planetaria no hay mediciones de este viento residual
que se esperaria encontrar en las regiones mas externas de la nebulosa.

En algunos estudios es comun encontrar que se considere la velocidad de expansion me-
dida para el gas CO como caracteristica de la velocidad del viento de gigante roja. Sin em-
bargo, en la mayoria de los objetos donde existe medicion de velocidades para el CO, los
valores de expansion son muy parecidos, como se verd mas adelante, a los valores de ex-
pansion reportados aqui para el H, y también en algunos otros casos, a la expansion del gas
atomico. Pareciera entonces que las dos especies del gas (atdmico y molecular) se mueven
de la misma manera y que el CO no necesariamente traza el movimiento del viento de la
gigante roja. Por lo anterior y a falta de un valor medido directamente para el viento de gi-
gante roja, en los objetos de la muestra de este trabajo se han supuesto tres valores: V,;= 0,
5y 10 km s'. Considerar que Vie=0km s implica suponer que el viento de la gigante
roja esta en reposo, lo cual es dificil de entender ya que es parte de una eyeccion previa con
cierta velocidad, sin embargo, se ha considerado solamente a fin de imponer una cota infe-
rior.

Con la suposicion anterior para V,,, se puede entonces derivar la velocidad del choque y
junto con la intensidad de la linea, obtener la densidad prechoque. Una primera estimacion
de la masa total, una vez determinada la densidad prechoque se tiene al considerar solamen-
te la region ecuatorial, a la cual se ha llamado foro, y suponiendo que este toro tiene una
densidad constante con un cierto radio y espesor, dimensiones que se estiman de las image-
nes.

El valor obtenido de esta manera representa una primera aproximacién al suponer que la
mayor cantidad se localiza en la region ecuatorial, evidencia que se pone de manifiesto en
algunas de las iméagenes. El suponer una densidad constante en esta zona de la nebulosa
representa un limite superior de la contribucién en masa de esta componente.

La estimacion mas detallada para la masa total, en forma molecular, se hace usando el

modelo morfolégico mencionado en la Seccion 5.2, suponiendo ademas que la densidad
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A con un valor para 3 que se ajuste a las

decrece radialmente con una ley que va como 7"
imagenes. En este caso, también se necesita un valor para el espesor del cascaron, y este
valor se toma de la imagen directa en Hy.

Los valores obtenidos para la masa de H, posteriormente son comparados con los valores
de masas obtenidos a partir de observaciones en CO por diversos autores, y también se
comparan con los valores de masa del material ionizado que han sido reportados en la lite-
ratura.

Como se menciono en seccion 2.8.2, en algunas NPs la contribuciona la masa del HI puede
ser comparable a la masa del gas ionizado o del gas molecular, sin embargo las NPs aqui

estudiadas no se les ha detectado emision en HI por lo que en todo caso, la masa total cal-

culada representa un limite inferior.
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Capitulo 6

Resultados de la nebulosa planetaria NGC 2346

En este capitulo se presentan los resultados del estudio cinematico para la nebulosa bipo-

lar NGC 2346.

6.1 Generalidades y antecedentes

NGC 2346 (PNG 215.6+03.6)) es una nebulosa planetaria con un sistema estelar binario
en el centro, compuesto de una estrella de tipo espectral AS (Mendez 1978) y una compafie-
ra caliente, la cual no ha sido observada directamente pero cuya presencia se infiere a partir
de la alta excitacion de la nebulosa y de las variaciones en brillo (ocultamientos) de la estre-
lla brillante. En su emision Optica, esta nebulosa tiene una morfologia bipolar clésica con
una zona ecuatorial compuesta de varias condensaciones brillantes y dos 16bulos filamenta-
rios, ambos de tamafio similar. Dentro de la clasificacion de Balick (1987) pertenece a las
de forma de mariposa, de tipo medio de acuerdo a la proximidad relativa entre la emisioén
brillante y la estrella central. También dentro de la descripcion morfoldgica, Balick hace
notar que los extremos de los 16bulos son abiertos. Sin embargo, la cerradura de los 16bulos
y la extension total de la nebulosa fue mostrada por vez primera en una imagen de gran
tiempo de exposicion tomada en las lineas Ho+[NII] por Walsh et al. (1991). Las dimen-
siones de la nebulosa oOptica son de 3.1° x 0.75°, que equivalen a (0.6 x 0.15) pc a una dis-
tancia de 690 pc (Terzian 1997). Esta distancia es la que se uso6 en todos los célculos de este
trabajo para NGC 2346. Por otra parte, el hidrogeno molecular en NGC 2346 fue detectado
por Zuckerman y Gatley (1988), quienes obtuvieron un mapa de la nebulosa en la linea de
emision para la transicion S(1) 1-0 a 2.12 um. Posteriormente, para esa misma linea, fue-
ron obtenidas imagenes por Kastner et al. (1994, 1996) y Latter et al. (1995). NGC 2346
también presenta emision de CO y fue reportada inicialmente por Knapp (1986).
La emision del gas molecular en NGC 2346 coincide espacialmente con la morfologia de la
emision en el Optico y presenta dos maximos de intensidad, simétricamente al este y oeste

de la estrella central, sugiriendo que el gas molecular esta concentrado en una especie de
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anillo o foro que rodea a la estrella. Existen algunos estudios de la cinematica del gas para
NGC 2346 tanto para el material ionizado (Walsh 1983; Anandarao et al. 1988; Walsh et
al. 1991) como para el gas molecular a partir del CO (Healy y Huggins 1988; Bachiller et
al. 1989). Y también, mas recientemente, Kastner y Gatley (2000) presentaron espectros de

rendija larga en alta resolucion para la emision del Ho.

6.2 Imagenes directas en el optico

En la literatura existen algunas imagenes CCD de NGC 2346, por ejemplo, Chu et al.
(1987) y Balick (1987). En particular, en las imagenes presentadas por Balick, los l6bulos
se detectan parcialmente y fue por ello que en su clasificacion las incluyd dentro de las de
extremos abiertos. En una imagen publicada posteriormente por Walsh et al. (1991) se
muestra que los 16bulos son elipses cerradas, sin embargo, estos autores solo presentan la
emision Ho+[NII]. Las iméagenes correspondientes a este trabajo, incluyen las lineas de
emision en Hoa, [NII], [SII] y [OIII] y aunque no revelan ninguna estructura nueva o adi-
cional en la parte central de la nebulosa, de ellas se puede obtener la forma y extension
total de los lobulos en las diferentes lineas de emision, y consecuentemente, se puede deri-
var informacion acerca de las condiciones de excitacion en la region de los lobulos. En la
Figura 6.1a se muestra una imagen que es la composicion de la emision en tres especies
ionicas de acuerdo al siguiente codigo de color: rojo es [NII], verde es Ha, y azul es [OIII].
La escala de intensidad es logaritmica y los niveles han sido elegidos para poder mostrar en
detalle la estructura de los 16bulos. La Figura 6.1b es similar a 6.1a pero con diferente con-
traste para mostrar en este caso la estructura de la region central que es mucho mas brillante
que los l6bulos, y que tiene la apariencia de un anillo o toro inclinado rodeando a la estrella
central.
De estas figuras es evidente que la emision Ho estéd localizada en la region central. La emi-
sion [OIII] llena el interior de los lobulos y también estd presente dentro de la region del
toro. La emision en [NII] es la mas extendida y marca la frontera externa de los l6bulos
cerrados. La zona del toro central se aprecia de mejor manera en la emision en lineas de
baja excitacion. En la Figura 6.1¢ se muestra la nebulosa en la linea de emision de [SII], en

esta linea, la emision de mas brillo se detecta en la region central o cintura de la nebulosa y
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también en algunas condensaciones o nodulos localizados en ambos lobulos. También se
puede apreciar una emision mucho mas débil en el extremo de los l6bulos.

Las dimensiones de la nebulosa obtenidas a partir de la emision [NII], que es la mas exten-
dida, son de 45" (0.15 pc) a lo largo del ecuador y 180" (0.60 pc) a lo largo del eje polar.
El ancho o grosor del toro es de aproximadamente 15" (0.05 pc). Las dimensiones en pc
corresponden a la distancia adoptada de 690 pc. El angulo de posicion del eje polar es de
162°. Un punto a remarcar es que en todas las lineas de emision presentadas en la Figura
6.1, los l6bulos aparecen cerrados, situacion que sera tomada muy en cuenta mas adelante

para el célculo de ciertos parametros fisicos.

Fig. 6.1. a) Imagen compuesta con la emision [NII] (rojo), Ha (verde) y [OIII] (azul)
para NGC 2346 en una escala logaritmica. b) Mismo que a) para la region ecuatorial en
detalle. c) La nebulosa en la linea de emision [SII]. En cada imagen est4 presente la es-
cala.

65



6.3 Imagenes directas en el cercano infrarrojo

En la Figura 6.2 se muestran las imagenes de NGC 2346 en las lineas de emision del
hidrégeno molecular para: a) 2.12 um, transicion S(1) 1-0, b) 2.248 um, transicion S(1) 2-
1, y c) la emisién a 2.26 pm que corresponde al continuo en la banda K. Es evidente que la
emision a 2.12 um es la mas brillante. Como ha sido mencionado anteriormente por algu-
nos autores (Kastner et al. 1994), la emision H, para NGC 2346 presenta una estructura
filamentaria con la emision mas intensa localizada en la region ecuatorial y a lo largo del

borde de los 16bulos.

a) 2.178um v
Ko $(1)1=0 C

el 226 mm e
¥ pontinuum :

Fig. 6.2. Emision H, de NGC 2346 en (@) la transicion S(1) 1-0 a2.12 um, (b) la
transicion S(2) 2-1 a 2.248 um, y (C) el continuo de K a 2.26 pum.
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La emision en la transicion S(1) 2-1 es débil y se detecta basicamente en la regién interior
del toro, es decir, en la misma region donde se localiza la emision para el [OIIl]. La emi-
sion en el continuo es muy débil y en este caso no ha sido sustraida a la emision en linea.
Como se menciono en el Capitulo 3, uno de los principales resultados para el espectro H,
basado en los modelos de fluorescencia, es el valor de ~ 0.5 para el cociente de lineas
S(1)2-1/S(1)1-0. En estas imagenes de NGC 2346, dicho cociente tiene un valor maximo
de 0.15, lo cual es un primer indicio de que el principal mecanismo de excitacion se debe a
choques mas que a fluorescencia. Como se vera en la siguiente seccion, esta idea sera apo-

yada por los resultados de la cinematica.

6.4 Cinematica del gas molecular

De los datos de Fabry-Perot para la linea a 2.12 um del H,, se obtuvieron los canales de
velocidad que se muestran en la Figura 6.3. La emision correspondiente al continuo no fue
restada, por lo que la estrella central aparece en cada una de las imagenes. La emision nebu-
lar se detecta en un intervalo de velocidades heliocéntricas que van de —12 a + 66 km s™'. El
maximo en intensidad ocurre a + 27 km s™', valor cercano a +25 km s que corresponde a la
velocidad radial de la estrella central medida por Mendez et al. (1978).

La emision del 16bulo superior, hacia el norte, predomina en los canales de mayor veloci-
dad, mientras que el 16bulo inferior predomina en los canales de menor velocidad, como se
esperaria en el caso de una nebulosa bipolar cuyo eje polar estd inclinado con respecto al
plano del cielo o a la linea de vision del observador. En este caso, es el 16bulo surefio el que
estd mas cercano al observador. Esta inclinacion del eje polar también es evidente la Figura
6.4, donde se muestra una composicion de colores tomando tres canales de velocidad con-
secutivos, con velocidad heliocéntrica de +17 (azul), +27 (verde), y +37 km s™' (rojo).

Los mapas de velocidad de la Figura 6.3 muestran claramente el toro que rodea a la estre-
lla central, asi como también la presencia de condensaciones brillantes en la region central
de la nebulosa y la estructura filamentaria de los 16bulos. De las imagenes también se puede
notar que la region posterior del toro, que es la que esté corrida hacia el rojo, es mas brillan-
te y mas homogénea en estructura que la region que queda por delante y que esta corrida al

azul con respecto a la velocidad central.
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Fig. 6.3. Mapas de velocidad radial de la emision a 2.12 um del H, para NGC 2346.
La velocidad heliocéntrica que aparece en cada cuadro estd en unidades de kilome-
tros por segundo.

Una manera de calcular la inclinacion de la nebulosa es suponer que el toro es una circun-
ferencia y que por la proyeccion se ve como una elipse. En este caso, la inclinacion del eje
polar de NGC 2346 es de ~ 70° con respecto a la linea de vision del observador, con el
l6bulo sur apuntando hacia el observador.

La Figura 6.5 muestra la imagen de NGC 2346 para uno de los mapas de velocidad y su-
perpuesta esta la figura del elipsoide que se ha ajustado a cada uno de los l6bulos. La ex-
pansion del gas se ha estudiado usando diagramas de posicion velocidad (DPV) que pasan

por la estrella central y perpendiculares y paralelos al eje polar.
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Fig. 6.4. Imagen de la emision en H; a 2.12 um para NGC 2346, compuesta con tres
mapas consecutivos de velocidad. Azul es la emision a +17 km s™', verde a +27 km s™
y verde a +37 km s™.

Los cortes estan indicados también en la figura 6.5 y los diagramas correspondientes se
muestran en la figura 6.6. Los diagramas posicion-velocidad para los cortes perpendiculares
al eje polar (posiciones 4 a 6) muestran elipsoides de velocidad muy parecidos a los que
Walsh et al. (1991) encontraron para la emision de la nebulosa en [NII]. En este caso, la
diferencia entre las velocidades més extremas es de ~ 30 km s™, lo cual implica una veloci-
dad de expansién de ~ 15 km s™ sin tomar en cuenta el efecto de la inclinacién del eje po-
lar.

Para el DPV en la posicion 4, que pasa al norte de la estrella, la componente de velocidad
al azul es mas brillante mientras que para la posicion simétrica, la posicion 6 al sur de la
estrella, la componente en velocidad al rojo es la que es de mayor intensidad en emision.
Los cortes paralelos al eje polar (posiciones 1 a 3) no muestran elipses cerradas, pero si se

pueden distinguir las componentes de velocidad en la region cercana a la estrella central.

69



Intensity

velocitv

Fig. 6.5 Imagen de NGC 2346 correspondiente a la emision del H; a una velocidad
heliocéntrica de +27 km s™.

Vo, (km g1)

offset {arcsec)

Fig. 6.6 Diagramas posicion-velocidad obtenidos de los cortes mostrados en la Fig.6.5.
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Para la region central de la nebulosa, Kastner y Gatley (2000) han presentado espectros
de alta resoluciéon (4 km s™) que presentan un comportamiento cinemético comparable al
de este trabajo. Sin embargo, aunque la resolucion en velocidad es mejor, estos autores no
obtienen informacién para la regién de los 16bulos mas alla de las cercanias de la estrella
central.

En la Figura 6.5 también se muestran algunos de los perfiles de velocidad integrados en
regiones a lo largo de los cortes. La presencia de dos picos de velocidad corresponde a las
diferentes componentes, posterior y frontal, de las cavidades bipolares. El resultado de ajus-
tar una velocidad heliocéntrica a cada componente se muestra en las graficas de la Figura
6.7 para cada una de las posiciones de los cortes considerados. La componte en velocidad
con mayor intensidad en emision ha sido diferenciada usando los circulos cerrados en las

gréficas.
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Fig. 6.7 Grafica de las componentes de velocidad para los diagramas posicion-
velocidad. Los circulos rellenos y vacios corresponden a la componente de mayor y
menor intensidad, respectivamente.
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6.5 Modelo geométrico

De acuerdo a lo descrito en el Capitulo 5 (Sec.2) para el ajuste de un modelo geométrico
a los datos cinematicos, para NGC 2346 se encuentra que la morfologia y cinematica se
reproducen de mejor manera con dos elipsoides superpuestos y una ley de velocidad radial
proporcional a la distancia a la estrella central. En la Figura 6.8 se muestra la comparacion
entre el modelo y los datos observacionales para cortes: (a) paralelo y (b) perpendicular al
eje polar, que corresponden a las posiciones 3 y 4, respectivamente, marcadas en la Figura
6.5. Para el mejor ajuste, el angulo de inclinacion del eje polar, con respecto a la linea del
observador, es de 65°. El error medio de los valores en velocidad obtenidos de las observa-

. .Y -1
ciones comparados con los valores prediccion del modelo es 6 km s™.
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Fig. 6.8 Diagramas posicion-velocidad para la emision H, en NGC 2346 en cortes a lo lar-
go del eje polar (arriba) y del eje ecuatorial (abajo). Los puntos son los datos observaciona-
les y la linea continua corresponde al modelo ajustado.

Con la suposicion de esta estructura geométrica y cinematica, la expansion del toro en H; es
de ~ 16 km s, una vez que se corrige por los efectos de proyeccion debido a la inclinacion
del eje polar. Para las regiones externas en los lobulos, el gas H; alcanza velocidades de ~
60 km s'. Estos valores de velocidad son comparables con lo reportado previamente para
el [NII] donde el toro se expande a una velocidad de 12 km s™, y en el extremo de los 16bu-
los el gas se mueve a 50 km s™'. Estas velocidades de expansién resultan ser supersonicas y
por tanto implican choques hasta de ~ 50 km s, de tal forma que se esperaria que en las
regiones mas alejadas de la estrella central, el choque disocie a la molécula de H, y que no
se detecte emision.

En la Figura 6.8 también se ha marcado con linea punteada, aquellas regiones donde la
velocidad del choque excede el limite de disociacion. Como se ha explicado anteriormente,
la velocidad del choque se considera como la velocidad relativa entre la velocidad de ex-
pansioén y la velocidad del viento en la etapa de gigante roja (asumiendo 10 km s™ en este
caso). Como se puede apreciar, hay emision H, detectada para la region de los 16bulos,
mas alla de los limites de disociacion, lo cual implicaria la posible accidon de choques tipo C
(i.e., la presencia de un campo magnético importante) donde la molécula no se disocia por
completo, otra posibilidad es la re-formacion de la molécula detras de la onda de choque.

Otro resultado interesante de las observaciones de NGC 2346 es la discontinuidad en ve-
locidad de la componente mas brillante a lo largo del eje polar: al sur de la estrella la com-
ponte de mayor velocidad es la mas intensa en emision, mientras que al norte de la estrella,
la componente de menor velocidad es la mas brillante (ver Fig. 6.7), la diferencia en brillo
es de 30-50%. Este comportamiento ha sido sefialado también para los perfiles de la emi-
sion en [NII] por Walsh (1983). Una posibilidad que no se debe excluir es que NGC 2346
presente una simetria de punto, pero existen también otras posibles explicaciones para este
comportamiento. Anandarao et al. (1988) sugirieron para NGC 2346 una geometria biconi-
ca (correspondiente al caso ¢) mostrado en la Fig. 5.4) con el gas uniformemente distribui-
do a lo largo de las paredes. En este escenario, la discontinuidad seria el resultado de una
diferencia en volumenes, por unidad de angulo sdlido, que se subtienden a lo largo de la

linea de vision. Otra posible explicacion es una diferencia intrinseca en densidad de las dos
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componentes. Debido a la inclinacion de la nebulosa, los puntos en que los 16bulos intersec-
tan a la linea de vision estan a diferentes distancias de la estrella central, y si los lobulos no
tienen una densidad uniforme, se reflejara en la intensidad de las diferentes componentes de
velocidad. En el trabajo cinematico de Walsh et al. (1991), se muestra que para la emision

[NII] una variacion de la intensidad con la distancia de la forma r~2

reproduce el contraste
de emision entre la region ecuatorial y los 16bulos. Para el modelo geométrico de este traba-
jo, donde el toro esta integrado a los elipsoides, se necesita también una ley de densidad
para reproducir la diferencia de brillo en las diferentes componentes. Aqui se trato de deri-
var una ley de densidad, y para esto se calcul6 el flujo integrado de cada componente de
velocidad suponiendo que provienen de diferentes distancias a la estrella central debido a la
inclinacién de la nebulosa. Sin embargo, el cociente sefial a ruido de la componente menos
intensa en brillo es en general muy débil, lo cual imposibilité un resultado.

En consecuencia, se ha supuesto para el resto de los calculos una ley de densidad que va

como r~?

, sustentada también en los trabajos de Pascoli (1990) que muestran que para ne-
bulosas planetarias, la dependencia radial de la densidad es una ley de potencias de la forma
ne o r=P/2 con fun numero entre 0 y 2. Mas atn, dado que la velocidad se incrementa

linealmente con 7, una ley r 2

para la densidad asegura el equilibrio de presion del gas en
los cascarones de forma elipsoidal. Lo cual ademas soporta el hecho de que los 16bulos

estén aun cerrados.

6.6 Masa del gas molecular

Siguiendo el método de la estimacion de la masa molecular a partir de la emisién H; en la
linea a 2.12 um descrito en el capitulo de obtencion de parametros, para NGC 2346 la emi-
sién integrada en la nebulosa es de 2.8 x 107! ergs cm™ s™'. Con esto la masa del gas cho-
cado resultante es de 1.29 x 10 Mo. Suponiendo los valores de 0, 5 y 10 km s™' para la
velocidad del viento en la etapa de gigante roja, la velocidad del choque en el toro, donde la
expansion es de 18 kms™, esde 6, 11, 6 16 km s™. El brillo superficial en la regién del
toro es de 6.25 x 10™ ergs cm™ sr’', y por tanto la densidad prechoque en esa region es de
(0.3,0.7,6 1.7) x 10* cm™.
Suponer una densidad de 3 x 10°> cm™ implicaria que el viento previo de gigante roja esta

en reposo al menos en el ecuador, lo cual es dificil de entender ya que el toro se eyecto a
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cierta velocidad. Por otra parte, ese valor de densidad, que es comparable al reportado por
Bachiller et al. (1989) para el gas CO, corresponde a suponer una temperatura del gas de
cerca de 50 K. Sin embargo, una densidad de 1.7 x 10* cm™, también se puede derivar a
partir de las observaciones en CO si se considera una temperatura de 10 K, pero es de su-
ponerse que en la proximidad de una estrella caliente, como lo es el nicleo de una nebulosa
planetaria, el gas molecular se caliente mas alla de los 10 K. De tal modo que hay diferen-
tes razones para descartar los valores extremos de la densidad prechoque y decir que el va-

lor intermedio, 7 X 10° cm™

, s el mas razonable. Para este valor de densidad y tomando un
radio del toro de 0.06 pc y un ancho de 0.033 pc, y suponiendo una densidad constante, la
masa del toro es de 0.6 Mo.

Si se considera ahora la geometria total del modelo y la ley de densidad r~2, la masa total
es de 0.8 Mo. Los valores correspondientes al tomar los otros dos valores extremos para la
densidad son: 0.34 y 1.85 Mo®. La masa queda distribuida de la siguiente manera: 75% se
concentra en el toro y 25% en los 16bulos. Para los 16bulos se ha supuesto un espesor del
cascaron de 0.034 pc (a partir de la imagen en la linea del H;). Esta estimacién en masa
puede ser comparada con otras estimaciones previas, por una parte resulta ser mucho mayor
que la masa del gas ionizado: 0.01 M® (Walsh 1983); y por otra parte es mayor por un fac-
tor de 8 al valor reportado para la masa del gas molecular en base de las observaciones en
CO: 0.1 Mo (Bachiller et al. 1989). Es importante notar que la masa a partir de la molécula
de CO fue obtenida de la emision detectada inicamente en el toro y ademas, tomando en
cuenta solo siete condensaciones, por lo que es razonable que el valor obtenido en este tra-
bajo resulte mayor, ya que se ha considerado una estructura homogénea y sobre todo, la
contribucion de toda la extension de los 16bulos.

NGC 2346 es una nebulosa planetaria de tipo I, lo cual junto con la morfologia bipolar la
situa dentro del grupo de NPs con estrellas progenitoras mas masivas que las de otras NPs
con morfologias elipticas o esféricas. La masa total de la envolvente junto con la masa del
remante estelar impone un limite inferior en el valor inicial de la masa de la estrella antes
de que ésta inicie la etapa de pérdida de masa via vientos estelares, es decir, la masa con la
cual la estrella abandona la secuencia principal. Sobre esto, se discutird mas adelante.

El resumen de los parametros obtenidos para NGC 2346 se presenta en la Tabla 6.1.
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Tabla 6.1 Parametros del ajuste a NGC 2346.

Brillo Superficial * S(1) 1-0

6.25 107 ergs cm™sr'

Angulo de inclinacion 65°

Vs Hz (en el ecuador) 16 kms™
Distancia 690 pc
Dimension ecuatorial 0.15 pc
Dimension polar 0.6 pc
Espesor del cascaréon 0.033 pc
Densidad H, prechoque #, 7.0 10° cm™
Masa H, 0.8 Mo
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Capitulo 7
Resultados de la nebulosa planetaria NGC 6781

En este capitulo se presentan los resultados del estudio cineméatico en emision atdmica

([NII]) y molecular (H,) para la nebulosa planetaria NGC 6781.

7.1 Generalidades y antecedentes

Por la emision en el 6ptico NGC 6781 (PNG 041.8-02.9) fue clasificada por Balick (1987)
como una nebulosa en forma de mariposa. A diferencia de NGC 2346, esta nebulosa no
presenta una bipolaridad extrema, la apariencia es la de un anillo en forma de “U” y con
emision difusa mas alla de la region brillante. La forma en “U” se debe a una asimetria en
la direccion norte-sur, siendo mas brillante la emision que se localiza en la zona sur que la
emision en la parte norte del anillo. La emision tiene el maximo de intensidad en las partes
este y oeste del anillo. El anillo que no es circular sino eliptico, tiene un tamafio de 120" x
1097, equivalentes a 0.60 pc x 0.42 pc a una distancia de 800 pc (Acker, 1978), distancia
que sera considerada en adelante para todos los parametros derivados en este trabajo. En la
region externa la emision es mas débil que en el anillo y tiene la apariencia de dos 16bulos
simétricos, con una extension angular de 180" a lo largo de un eje con angulo de posicion
de ~ 70°. Para esta nebulosa no existe una informacion detallada de la cinematica en las
lineas de emision del Optico. Dentro de los catdlogos de velocidades de expansion, se le
reporta con un valor de 12 km 57! para la emision en [OIII].

La distribucion de la emision molecular en NGC 6781 para el CO y H; ha sido reportada
por Zuckerman et al. (1990) y Kastner et al. (1994), respectivamente. Los primeros autores
sefialan que la emision CO se localiza en regiones externas a donde la emision H, es méxi-
ma. En un estudio de la estructura cinemadtica para la envolvente de CO, Bachiller et al.

(1993) miden una velocidad de expansion de 14.5 km s, que resulta ser comparable al

77



valor del material ionizado. La masa estimada para esta envolvente molecular a partir de la
emision CO es de 0.11 Mo
7.2 Imagenes directas en el optico

La Figura 7.1 muestra una imagen de NGC 6781 compuesta por la emision de tres diferen-
tes especies atdmicas con el cddigo usado de colores: rojo es emision [NII], verde Ho y
azul [OIII], en una escala de niveles logaritmica. Estas imagenes fueron obtenidas con el
sistema Optico PUMA en su modo de imagen directa, de acuerdo a lo descrito en el Capitu-
lo 4 referente a las observaciones. La emision mas extendida es la correspondiente al [NII]
y es donde se manifiesta la presencia de un halo no esférico. El gas de este halo se extiende
en direccion de un eje a un angulo de posicion de ~70° a manera de dos 10bulos simétricos.

En la Figura 7.2 se muestra la nebulosa en la emision [NII] con cuatro diferentes contras-
tes donde se aprecia en detalle la estructura bipolar més alld del anillo principal. Se puede
notar que hay al menos tres ejes respecto de los cuales se presenta simetria en la emision.
En una de las imagenes estos ejes han sido marcados con los indices E1 a E3. El otro eje
marcado en la figura: E4, corresponde al eje perpendicular a E2, siendo este tltimo el eje

que pasa los dos lobulos principales y que en adelante sera considerado como el eje polar.
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Fig. 7.1 Imagen compuesta con la emision [NII] (rojo), Ha (verde) y [OIII] (azul) para
NGC 6781.

Fig. 7.2 Imagenes de NGC 6781 en la linea de emision de [NII] a diferentes contrastes de
intensidad. E1 a E4 indican los ejes de simetria descritos en el texto. En el panel inferior
derecho estd marcado el ajuste geométrico del anillo principal.

El cruce de los ejes coincide con la posicion de la estrella central. Sobre la imagen de
menor contraste se ha marcado un ajuste geométrico al anillo principal, el cual a su vez
pareciera ser la superposicion de dos anillos. El ajuste corresponde a una elipse con semieje
mayor igual a 60" (0.6 pc) y a lo largo del eje E4. El semieje menor de la elipse tiene una

dimension de 527" (0.45 pc). Si la elipse es el resultado de un anillo circular visto en pro-
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yeccion, la inclinacion correspondiente seria tal que la normal al plano del anillo forma un

angulo de ~ 25° con respecto a la linea en direccion al observador.
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Fig. 7.3 Imagen de NGC 6781 en la linea de emision de [SII]. Las pequefias lineas en
blanco sefialan la posicion de la estrella central.
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Fig. 7.4 Imagen de NGC 6781 en la emision de las transiciones: a) S(1) 1-0 a 2.122 um y
b) S(1) 2-1 a 2.248 pum.
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En la Figura 7.3 se presenta la emision de la nebulosa en la linea de [SII], esta emision es
la mas débil y se localiza basicamente en el anillo principal y en la parte del lobulo noroes-

te. La posicion de la estrella central esta sefialada sobre la figura.

7.3 Imagenes directas en el cercano infrarrojo

La Figura 7.4 muestra las imagenes directas de NGC 6781 que se obtuvieron con el es-
pectrografo CAMILA en las lineas de emision del hidrogeno molecular en las siguientes
longitudes de onda: a) 2.122 um y b) 2.248 um, que corresponden a las transiciones S(1) 1-
0y S(1) 2-1 respectivamente. La emision a 2.248 um, que es la mas débil, solo se detecta
en la region del anillo. Como parte del proceso de reduccion, a estas imagenes se les ha
restado la emision de continuo, pero este es otro caso donde la emisién de la nebulosa en
continuo es practicamente nula. Para fines de comparacion, en la Figura 7.5 los isocontor-
nos de emision en la linea de H, a 2.122 um se superponen a una imagen de la emision en
[NII]. Esta altima figura muestra que la emisién molecular sigue la distribucion del material
ionizado en la region del anillo y se extiende a un radio ligeramente mayor. En direccion de
los lobulos, el material molecular también esta presente en arcos de emision muy tenue. En
las regiones del anillo, donde la emision es mas intensa, el cociente entre las lineas de las
dos transiciones del hidrégeno molecular, S(1)2-1/S(1)1-0 tiene un valor méximo de 0.15.
Este valor sugiere que la excitacion del gas molecular es producida por colisiones y muy
probablemente por choques. En el caso de excitacion por un campo de radiacion ultraviole-
ta proveniente de la estrella central, el valor esperado para el cociente de las dos lineas es

de 0.5 (Capitulo 3).

7.4 Cinematica del gas ionizado y molecular

En la Figura 7.6 se presenta la emision de NGC6781 a diferentes velocidades radiales (ca-
nales de velocidad) que se obtuvieron con los datos de Fabry-Perot para a) el gas ionizado:
[NII] y b) el gas molecular: H, S(1)1-0. La emision de la nebulosa se detecta en varios de
los canales de velocidad, para el H; los canales tienen velocidades heliocéntricas desde -85
hasta -17 km s™. En el caso de la linea [NII] para la cual la nebulosa es altamente brillante,

el rango de velocidades donde se detecta emision va desde -104 hasta -9 km s™.
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Fig. 7.5 Imagen de NGC 6781 en la emision de [NII]. Superpuestos estan los isocontornos
de la emision H, a 2.122 pm.

Dado que la separacion de velocidad entre dos canales consecutivos en [NII] es aproxima-
damente el doble que para el H,, es posible hacer la comparacion considerando los canales
a las siguientes velocidades heliocéntricas: -85, -66, -47 y -27 km s™'. De esta comparacion
se encuentra que el material molecular sigue en gran medida el comportamiento del gas
ionizado; para las velocidades mas extremas, tanto hacia el azul como hacia el rojo, la emi-
sion estd presente en zonas mas cercanas a la estrella central, mientras que para el gas a
velocidades intermedias, la emisioén se concentra en un anillo casi circular. El valor inter-
medio de la velocidad corresponde entonces a la velocidad sistémica de la nebulosa. Este
comportamiento es el mismo que se ha encontrado para la emisiéon molecular en CO (Ba-

chiller et. al. 1993).
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Fig. 7.6 NGC 6781 a diferentes velocidades heliocéntricas para la emision de a) gas atomi-
co [NII] y b) gas molecular H, a 2.122 um.
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En la Figura 7.7 se muestran imagenes compuestas de tres colores tomando canales de dos
velocidades extremas ademas de la velocidad central (Fig. 7.6) para [NII] y los correspon-
dientes para el H,. En estas imagenes se puede diferenciar la distribucion espacial del gas
para cada una de las velocidades consideradas. El lobulo al noroeste, donde el anillo esta
abierto (canal a -56 km s™) predomina en velocidades mas al rojo, mientras que el 16bulo al
sureste en velocidades mas al azul. Esto puede interpretarse como que la nebulosa bipolar
tiene el eje polar inclinado respecto a la linea de vision, el 16bulo sureste seria el mas cerca-
no al observador; y de hecho, en la composicion de diferentes velocidades para el gas ato-
mico esto es particularmente notorio: la emision en la velocidad codificada con el color
azul parece quedar por delante del anillo de mayor brillo y la emision en la velocidad codi-
ficada con el color rojo parece quedar por detras del anillo. Para analizar en detalle la es-
tructura bipolar de NGC 6781, se obtuvieron los perfiles de velocidad radial en las diferen-
tes regiones de la nebulosa. En la Figura 7.8 se muestran las imagenes de NGC 6781 co-
rrespondientes a la emision de: a) [NII] y b) H, a velocidades heliocéntricas de -66 y -46
km s™ respectivamente. Sobre estas imigenes se muestran los perfiles de velocidades radia-
les obtenidos. La posicion del perfil sobre la imagen corresponde a la region de la nebulosa
sobre la cual el perfil fue integrado.

Debido a la menor resolucion espectral de los datos en [NII] (~19 km s') con respecto a los
del H, (~9 km s™), la mayoria de los perfiles en [NII] no presentan un claro desdoblamien-
to, sin embargo en muchos casos el perfil es asimétrico e indicativo de la presencia de mas
de una componente de velocidad. En la direccion del centro, donde la diferencia de veloci-
dad entre las dos componentes del gas es maxima, las dos componentes de velocidad son
evidentes. En el caso del H, la emision en el centro es muy débil, pero en la zona del ani-
llo y de los lobulos, muchos de los perfiles muestran desdoblamiento. Cuando los perfiles
presentan dos picos de velocidad, la velocidad radial heliocéntrica de cada componente se

obtiene por un ajuste de perfiles Gaussianos.
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Fig. 7.7 Imagenes de NGC 6781 compuestas de tres diferentes velocidades heliocéntricas
de la emision para: a) el gas atdmico [NII] y b) el gas molecular H, a 2.122 pm.
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Fig. 7.8 Imagen de NGC 6781 con los perfiles de velocidad radial integrados para: a) el
gas ionizado [NII] y b) el gas molecular H, a 2.122 pm.
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Fig. 7.9 Diagramas de posicion-velocidad para los cortes E2 (eje ecuatorial) y E4 (eje po-
lar) para el gas ionizado [NII].

Para estudiar la expansion del gas en la nebulosa se tom¢ el ajuste de las componentes de
velocidad radial para los perfiles de zonas localizadas a lo largo del eje polar (considerando
a este ultimo como el eje que pasa por las extensiones bipolares) y también los perfiles a lo
largo de un eje perpendicular al eje polar (E2 y E4 en Fig. 7.2, respectivamente). Los dia-
gramas de posicion-velocidad (DPV) para la emision [NII] de estos dos cortes se muestran
en la Figura 7.9.

En los DsPV correspondientes al corte perpendicular al eje polar (E4), el comportamiento
es el de un cascaron en expansion con el gas moviéndose de forma radial, la separacion
méxima de velocidad, que ocurre en la region de la estrella central es de ~ 50 km s™ en el
caso de la emisioén en [NII], para el H; esta diferencia en velocidades es ligeramente ma-
yor ~ 60 km s™. Para los DPVs a lo largo del eje polar, el comportamiento difiere del de un
cascaron esférico y refleja la morfologia mas compleja de la nebulosa, como se vera en la

siguiente seccion.
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7.5 Modelo geométrico

Con el fin de reproducir las imagenes y perfiles de NGC 6781, se ha modelado la estruc-

tura espacial y cinematica de la nebulosa como se ha descrito anteriormente en el Capitulo
5. Una suposicion principal es la simetria azimutal con la estrella en el centro, que en este
caso en particular es so6lo una aproximacién muy general, pues el rompimiento del anillo en
la parte norte y la diferencia de brillo en diferentes regiones claramente muestra que no hay
una Unica simetria de estructura. Sin embargo, como se mencion6 antes, se usé este mode-
lo para tratar de reproducir el comportamiento cinematico de la nebulosa en términos gene-
rales. Como en el caso de NGC 2346 (Capitulo 6) y con base en los DsPV a lo largo del eje
polar (ver Fig. 5.4), la expansion de la nebulosa se supone puramente radial, y en direccion
hacia afuera de la estrella.
Suponiendo que la emision es Opticamente delgada, como es el caso del H,, primeramente
se calcularon mapas de intensidad de la nebulosa para tener una idea de la proyeccion en el
plano del cielo y poder comparar en términos de la intensidad de la emision para diferentes
regiones de la nebulosa, usando como se ha mencionado anteriormente, una ley de densidad
de la forma n o« 8, con S =0, 1 y 2. Para NGC 6781 las dos morfologias consideradas
fueron un elipsoide oblato y dos elipsoides superpuestos (ver Figura 5.3). En ambos casos,
se considerd ademas la posibilidad de ausencia de material en las partes extremas, es decir,
los casos de cascarones cerrados o abiertos. Los resultados de los diferentes modelos se
muestran en la Figura 7.10.

Aunque un solo elipsoide puede reproducir la emision del anillo principal, la ventaja del
modelo bipolar es que ademés de la presencia de un anillo central dado por la region de
superposicion de los elipsoides, se reproduce también la emision en las partes externas del
anillo que corresponden en este caso a los dos lobulos. La diferencia entre una geometria
abierta o cerrada se ve reflejada en el contraste de emision entre el anillo y las partes exter-
nas e interior del anillo. El bajo brillo superficial en las imagenes de H, para la region inter-
ior al anillo hace dificil una comparacion del modelo con lo observado, pero las imagenes

de [NII] parecen ajustarse mejor a un caso de geometria abierta.
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a) b) c) d)

Fig. 7.10 Modelos de la intensidad de la emision proyectada en el plano del cielo para las
diferentes morfologias y leyes de densidad. Las columnas de izquierda a derecha corres-
ponden a los siguientes casos: a) un elipsoide cerrado, b) un elipsoide abierto, c) dos elip-
soides superpuestos y cerrados, y d) dos elipsoides superpuestos y abiertos. Las filas hori-
zontales, de arriba hacia abajo corresponden a una ley de densidad n o r?, con £=0,1y2,
respectivamente. La orientacion es tal que en cada una de las imagenes, el eje horizontal
corresponde al eje polar de la nebulosa.

Para comparar ahora el comportamiento cinematico observado con las geometrias consi-
deradas, se calcularon mapas de intensidad andlogos a los que se han presentado en la Fig.
7.10 pero ahora suponiendo la emision solo en un determinado rango de velocidades, esto
es, se han simulado los canales de velocidad que se tendrian con un interferémetro de Fa-
bry-Perot de barrido. Para esta simulacion se ha usado una ley radial de velocidad Ve r. En
la Figura 7.11 se muestran los canales de velocidad para cada geometria considerada. En

este caso se ha supuesto una ley de densidad con S = 2 que es la que mejor reproduce el
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contraste de emision de acuerdo a los resultados de la Figura 7.10. La diferencia de veloci-
dad entre dos canales consecutivos es de 5 km s™ y el primer cuadro de cada grupo de ima-
genes corresponde a la velocidad cero o velocidad sistémica de la nebulosa. Solo se han
presentado los canales a velocidades positivas, pues para las velocidades negativas el com-
portamiento es simétrico.

De estas representaciones se puede apreciar que en términos de la cinematica, la diferencia
entre una geometria abierta o cerrada es la contribucion de la emision a velocidades extre-

mas, ya que ésta proviene de los I6bulos o puntas del elipsoide.
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Fig. 7.11 Modelos de la emision a diferentes velocidades para las morfologias considera-
das: a) elipsoide cerrado, b) elipsoide abierto, c) dos elipsoides cerrados y d) dos elipsoides
abiertos. La separacion en velocidad entre dos cuadros consecutivos es de 5 km s™. La di-
reccion horizontal en cada cuadro corresponde al eje polar de la nebulosa. La posicion de la
estrella central estd marcada con un asterisco.
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Fig. 7.11 Continuacion.

Una manera mas de comparar los datos observacionales con el modelo, se hace reprodu-
ciendo los DsPV para los diferentes casos (Figura 7.12). Los DsPV correspondientes a los
datos observacionales (Fig. 7.9) se ajustan de mejor manera a la geometria de dos compo-
nentes, mas que a la de un unico elipsoide. Tanto el DPV para la emision [NII] como para
la emision H, parecieran estar abiertos, y aunque en el caso del H, pudiera deberse a un
efecto del bajo brillo superficial en las zonas mas lejanas a la estrella central, la informa-
cion en [NII] sirve en este caso para confirmar el resultado.

Con todo lo descrito anteriormente, en términos generales, los datos observacionales, se

reproducen mejor con el modelo de los dos elipsoides superpuestos y de extremos abiertos.
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Para el mejor ajuste el angulo de inclinacion del eje polar es de 23°, que coincide con lo

obtenido de la elipticidad del anillo principal.

Fig. 7.12 Modelos de los diagramas posicion-velocidad para las diferentes morfologias:
a) elipsoide cerrado, b) elipsoide abierto, c) dos elipsoides cerrados y c¢) dos elipsoides
abiertos.

7.6 Masa del gas molecular

Para determinar la masa del gas molecular se us6 el método propuesto en el Capitulo 5,
donde se supone que si la emision del hidrogeno molecular es producida por choques, como
lo sugiere el diagnostico del cociente entre lineas de la emision H; y también la cinemaética

ya que las velocidades de expansion en el material molecular son supersonicas, la densidad
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prechoque puede ser calculada a partir del brillo superficial y de la velocidad relativa del
choque que se mueve en el viento lento producido en la fase de AGB.

De los datos de la cinematica ajustados a la geometria de los dos elipsoides, para NGC
6781 en la zona del ecuador el gas molecular se expande a 13 km s™'. Si se supone un valor
medio de 5 km s™ para el viento de la gigante roja, la velocidad relativa del choque es de 7
km s, El brillo superficial promedio de la region del anillo para la linea de emision del
hidrégeno molecular a 2.122 pm es de 1.0 x 10™ ergs s* em™ sr'' de donde se sigue, de
acuerdo a la relacion usada de Kwan (1977), que la densidad prechoque n, del gas molecu-
lar es de 1.7 x 10* cm™. Usando el modelo morfoldgico que mejor se ajustd a la cinematica,
de dos elipsoides superpuestos y una ley de densidad que decrece con la distancia a la estre-
lla central como 72, la estimacion de masa total resulta ser de 0.45 Mo. Para NGC 6781 la
estimacion de la masa ionizada es de 0.13 Mo (Huggings y Healy 1989), por lo que la masa
del gas molecular seria de aproximadamente cuatro veces mayor que la masa del gas ioni-

zado. El resumen de los parametros obtenidos para NGC 6781 se presenta en la Tabla 7.1.

Tabla 7.1 Parametros del ajuste a NGC 6781

Brillo Superficial * S(1) 1-0 1.02 10 ergs cm™sr’
Angulo de inclinacion 23°

Vg H 13kms”
Distancia 800 pc
Dimension ecuatorial 0.23 pc
Dimension polar 0.89 pc

Espesor del cascarén 0.025 pc
Densidad H, prechoque n, 1.7 10" cm™

Masa H, 0.45 Mo
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Capitulo 8

La nebulosa planetaria NGC 6720

8.1 Emision en el optico

La nebulosa planetaria NGC 6720 (PNG 063.1+13.9) también conocida como la Nebulosa
del Anillo (Ring Nebula) es una de las NPs de mas brillo y por ello de las mas estudiadas.
En la Figura 8.1 se muestra la imagen con la emision de los iones Ho, [NII] y [OIII] en el
usual codigo de colores: verde, rojo y azul respectivamente. La distribucion espacial de la
emision es andloga a la de las otras NPs presentadas anteriormente: [OIII] en la parte cen-
tral y [NII] en la parte mas externa. La morfologia de NGC 6720 es el prototipo de las ne-
bulosas de anillo. En la Figura 8.2 se presenta la imagen de la nebulosa para la emision en
[SII] donde se aprecia la no uniformidad de brillo en el anillo; las regiones hacia los extre-
mos del eje mayor son menos intensas en emision y ademas presentan un ancho mayor que
en los extremos del eje menor, donde la emisidon es mas intensa; esta caracteristica de la
nebulosa fue reportada inicialmente por Curtis (1918). Las dimensiones del anillo son 84’
x 64°° que a la distancia adoptada de 500 pc (Pier et al. 1992) corresponden a 0.20 pc X
0.15 pc.

En la Figura 8.2 también se presenta la imagen de la emision en [NII] en un despliegue de
contrastes tal que se observa un halo filamentario que rodea al anillo. Este halo fue descu-
bierto por Minkowski y Osterbrock (1960), tiene un tamafio angular de 160°° X 145, es
ligeramente eliptico y el eje mayor coincide con el del anillo. La morfologia no es simple
pues presenta un halo con una serie de estructuras curvas o burbujas que en la proyeccion
en el plano del cielo se superponen y que en la literatura se han comparado con los pétalos
de una flor. La nebulosa presenta un halo mas externo que no se aprecia en estas imagenes,
y que a diferencia del halo interno tiene una estructura practicamente circular (Chu et al.
1987; Balick et al 1992). El diametro del halo externo, que es mucho mas débil en intensi-

dad que el interno, tiene un didmetro angular de 230" (0.28pc).
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Fig. 8.1 Imagen compuesta con la emision [NII] (rojo), Ha (verde) y [OIII] (azul) para
NGC 6720 en una escala de niveles logaritmica.

[S11]

Fig. 8.2 Imagenes de NGC 6720 en la emision [NII] (izquierda) y [SII] (derecha). El des-
pliegue de los contrastes para la emision en [NII] fue elegido para resaltar la emision del

halo.
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Varios autores han propuesto diversos modelos para explicar la morfologia y la cinematica
de NGC 6720 en la emision del gas, principalmente el ionizado. Minkowski y Osterbrock
(1960) con base en los cocientes del brillo superficial entre el anillo y la parte central, sugi-
rieron que la nebulosa tiene la estructura de un anillo como tal y que no se trata de un efec-
to de abrillantamiento en el limbo como en el caso de un cascaron en expansion. Bajo la
misma argumentacion de que la emision no es la que corresponde a la de un elipsoide pro-
lato, se ha propuesto que NGC 6720 es una nebulosa bipolar con el eje polar en una incli-
nacion con respecto a la linea de vision del observador tal que, la zona ecuatorial y de ma-
yor densidad en proyeccion es lo que da como resultado el anillo (Lame y Pogge 1994).
Esta ultima idea ha sido apoyada por los trabajos de cinematica de Bryce et al. (1994). Pe-
ro también, mediante estudios de espectroscopia del gas ionizado, hay trabajos que modelan
el anillo de NGC 6720 como un cascaron elipsoidal con gradientes de densidad y parte del
gas escapando hacia los extremos del eje mayor del elipsoide (Guerrero et al. 1997). Estos

trabajos se discutiran en mas detalle en las siguientes secciones.

8.2 Emisionenel IR

Un mapa de la emision molecular en H, para NGC 6720 fue realizado primeramente por
Zuckerman y Gatley (1988) y posteriormente la distribucion de la emision fue también re-
portada por otros grupos (Greenhouse et al. 1988, Kastner et al. 1994, Latter et al. 1995).
La Figura 8.3 muestra la emision de NGC 6720 en las dos transiciones del hidrégeno mole-
cular: S(1) 1-0 y S(1) 2-1. En la emisién a 2.122 pum se observa que la estructura es similar
a la del gas ionizado: la presencia de un anillo eliptico con inhomogeneidades de brillo y un
halo extendido. El halo detectado en esta imagen es el halo interno que se describi6 en la
emision optica. El halo mas externo no se aprecia, tanto por ser mas débil en emision y por
quedar fuera del campo del detector. El cociente de intensidad entre las lineas de emision
del H, S(1)2-1/S(1)1-0 es ~ 0.15 en la region del anillo donde la linea a 2.248um es detec-
tada débilmente; en la region del halo no hay deteccion de esta linea. Este valor del cocien-
te de intensidades es indicativo de una excitacion por colisiones, y muy probablemente por
choques. Hora et al. (1999) presentan el espectro de resolucion intermedia en el cercano
infrarrojo (1-2.5 pm) para NGC 6720 y encuentran un valor parecido al reportado arriba

para el cociente de las dos lineas H,, sin embargo usando el diagnostico de la grafica de
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densidades columnares (ver Seccion 3.5) reportan que el espectro esta fuertemente domina-
do por una excitacion por fluorescencia y determinan que la temperatura de excitacion del
gas molecular es de ~ 1245 K. Para la region del halo, estos autores no encuentran eviden-
cia de la excitacion por fluorescencia.

La presencia de la emision H, en NGC 6720 es uno de los argumentos que han sido usa-
dos para sustentar la hipdtesis de que el anillo es la proyeccion de un toro ecuatorial en una
nebulosa bipolar, ya que como se ha visto en el Capitulo 3 existe una correlacion entre este
tipo de emision y la morfologia de las NPs bipolares (Kastner et al. 1996). Como se vera
en la siguiente seccion, el estudio de la cinemadtica es una herramienta fundamental para

investigar la morfologia de las NPs.

Fig. 8.3 Emision H, de NGC 6720 en la transicion S(1) 1-0 a 2.122 um (izquierda) y
S(1) 2-1 a 2.248 um (derecha).
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8.3 Cinemaética del gas ionizado y molecular

En la Figura 8.4 se presentan los canales de emision de NGC 6720 a diferentes velocida-
des radiales que se obtuvieron de los datos de Fabry-Perot para el gas ionizado ([NII]) y
para la linea a 2.12 um del hidrégeno molecular. La emision se encuentra presente en va-
rios de los canales de velocidad y el comportamiento es analogo en ambos casos. Sin em-
bargo en la emisién molecular es mas notorio que la parte suroeste del anillo se encuentra
preferentemente en los canales hacia el rojo (velocidades mayores) y que la parte del ex-
tremo opuesto se encuentra en los canales hacia el azul.

En el canal central es donde el anillo aparece completo y de mayor intensidad; este canal
de velocidad corresponde a la velocidad heliocéntrica del sistema. El mismo comporta-
miento se muestra también en la Figura 8.5 donde se presenta una imagen compuesta de
tres colores tomando canales a diferentes velocidades radiales para la emision en H,, Parte
del halo también se puede apreciar en emision muy débil.

La diferencia extrema de velocidades esta en direccion del eje mayor del anillo. Una pri-
mera inspeccion de la informacion cinematica sugiere que no se tiene un anillo circular o
toro visto en proyeccion y expandiéndose radialmente, pues en este caso las mayores dife-
rencias de velocidad deberian medirse en las regiones opuestas del eje menor y no del ma-
yor como sucede. Otra posibilidad es que se tenga un cascaron elipsoidal como fue sugeri-
do por Guerrero et al. (1997): con el eje polar inclinado de tal forma que la region suroeste
de la nebulosa sea la mas cercana al observador. Una tercera opcion que también se anali-
zara es el caso de un cilindro abierto con expansion radial como lo proponen Bachiller et al.
(1989) en el reporte de las observaciones en la emision del gas molecular CO. En la figura

8.6 se presenta un esquema de las tres diferentes morfologias a evaluar.

Los modelos de Bryce et al. (1994) y Guerrero et al. (1997) fueron propuestos para repro-
ducir la cinematica del gas ionizado y en esos datos también se tiene informacion de los
halos. En este trabajo so6lo se modela la emision del anillo puesto que el halo interno es

apenas detectado en la emision Hy,
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Fig. 8.4 NGC 6720 a diferentes velocidades heliocéntricas para la emision del gas molecu-
lar H, a 2.122 um (arriba) y del gas ionizado [NII] (abajo). La separacion de velocidades
entre dos canales consecutivos es de ~19 km s para la emision [NII] y de ~9 km s para la

emision H.
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Fig. 8.5 Imagen de NGC 6720 compuestas de tres diferentes velocidades heliocéntricas de
la emision del gas molecular Hy a 2.122 pm.

Una caracteristica de la estructura del cilindro, diferente a los otros dos casos, es que para
el cilindro los extremos son abiertos y esto debe manifestarse en el comportamiento de las
velocidades. En la Figura 8.7 se presenta el calculo de un diagrama posicion-velocidad para
este modelo geométrico a lo largo del eje del cilindro, suponiendo una ley de expansion
radial con velocidades proporcionales a la distancia a la estrella. A diferencia del caso de un
cascaron cerrado en expansion, presenta unas ligeras protuberancias en la posicion corres-
pondiente a la del centro de la estructura, que en principio debe corresponder con la posi-
cion de la estrella central de la nebulosa. Aunque estas protuberancias se suavizan para
ciertos valores del angulo de inclinacion, la diferencia principal es que en las posiciones

mas alejadas de la estrella, las velocidades siempre se mantienen separadas.
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Fig. 8.6 Esquema de las morfologias propuestas para NGC 6720. Arriba: un anillo o toro
y dos lobulos (Bryce et al. 1994). Centro: un elipsoide con mayor densidad en la zona ecua-
torial y gas escapando por los polos (Guerrero et al. 1997). Abajo: un cilindro con los ex-

tremos abiertos (Bachiller et al. 1989).
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Fig. 8.7 Diagrama posicion-velocidad para la estructura de cilindro en un corte a lo largo
del eje del cilindro.

Fig. 8.8 Diagramas posicion-velocidad para la emision H, en NGC 6720. Los cortes son a
lo largo del eje mayor (arriba) y del eje menor (abajo). El eje horizontal es posicion y el eje
vertical es velocidad.
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En la Figura 8.8 se muestran los diagramas posicion-velocidad para la emisioén del H; en
NGC 6720, a lo largo de los ejes mayor y menor de la nebulosa. Los diagramas presentan
los extremos cerrados, caracteristica que se aprecia ain mas definida en los espectros pre-
sentados por Guerrero et al. (1997) para la emision [NII]. Este comportamiento hace pensar
que la emision proviene de una estructura cerrada y que los datos en CO de Bachiller et al.
(1989) solo detectan la emision cercana a la estrella, como sucede en el caso de NGC 2346.
Para analizar en mas detalle las diferentes opciones, se han simulado los canales de veloci-
dad mediante los modelos descritos en el Capitulo 5. En la Figura 8.9 se muestra la proyec-
cion en el cielo de las morfologias supuestas: a) un elipsoide prolato, b) un toro ecuatorial
con dos lobulos bipolares y ¢) un cilindro; y se han considerando dos casos extremos del
angulo de inclinacion del eje polar: uno cercano al plano del cielo y otro cercano a la linea
de vision del observador. Como en los casos de NGC 2346 (Capitulo 6) y NGC 6781
(Capitulo 7), se ha considerado una ley de velocidad de expansion radial y una ley de den-
sidad que decrece con la distancia a la estrella central de la forma r~2. De esta figura se
observa que en términos de morfologia y distribucion de brillo, el modelo de un tnico elip-
soide es mas adecuado (ver Figura 8.3).

Siguiendo el mismo tipo de analisis que en el capitulo anterior, en la Figura 8.10 se mues-
tran los mapas de intensidad para los canales de velocidad calculados de acuerdo a las
geometrias mencionadas arriba. Como se estd suponiendo simetria, particularmente en el
eje mayor del elipsoide, solo se han calculado los canales hacia una sola direccion de velo-
cidad respecto de la velocidad central o sist¢émica. Nuevamente, la separacion entre veloci-
dad entre dos canales consecutivos es de 5 km s™.

La principal diferencia entre los modelos de estructura cerrada, como se mencion6 ante-
riormente, es que en el primer caso el cambio de velocidades va en direccion del eje mayor
(en proyeccion) de la nebulosa, en el segundo caso es perpendicular a este eje. En el caso
de la estructura abierta del cilindro, la diferencia radica en que conforme se separa la velo-
cidad de la sistémica, la emision se localiza en filamentos cada vez mas abiertos, que es el
equivalente de los diagramas posicion-velocidad descritos anteriormente. Con lo anterior, el
modelo del elipsoide tnico se ajusta de mejor manera a las observaciones (ver Fig. 8.4).

Adoptando entonces la morfologia de un elipsoide prolato con una expansion radial, el si-
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guiente paso es el ajuste del angulo de inclinacion y con ello las dimensiones fisicas de la
nebulosa, para lo cual se han estudiado los perfiles de velocidad.

En la Figura 8.11 se muestran algunos de los perfiles de velocidad radial integrados en
diferentes regiones de la nebulosa para la emision H,, La emision [NII] solo fue usada de

manera comparativa al presentar los canales de velocidad.
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Fig. 8.9 Simulacion de la proyeccion en el plano del cielo de una nebulosa. Los cuadros de
arriba corresponden a un elipsoide prolato, los del medio a dos elipsoides superpuestos y
los de abajo a un cilindro. El angulo de inclinacion del eje polar con respecto a la linea de
vision es de 70°y 20°, a la izquierda y derecha, respectivamente.
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Fig. 8.10 Simulacion de la emision en diferentes canales de velocidad para el caso de a) un
elipsoide oblato, b) dos elipsoides superpuestos y c)un cilindro. En cada grupo de imagenes
el cuadro superior izquierdo corresponde a la velocidad cero o velocidad sistémica y la
separacion de velocidad entre cada cuadro es de 5 km s™.
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Fig. 8.11 Imagenes de NGC 6720 con algunos de los perfiles de velocidad radial integra-
dos para el gas molecular H, a 2.122 um.

La resolucion del instrumento permite resolver dos componentes de velocidad en diferentes
regiones de la nebulosa. Como se ha mencionado antes, el valor en velocidad radial de cada
componente, se realiza mediante un ajuste de Gaussianas. Los parametros de ajuste y canti-

dades resultantes para NGC 6720 se presentan en la Tabla 8.1
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Tabla 8.1 Parametros del ajuste a NGC 6720

Brillo Superficial * S(1) 1-0

2.19 10 erg sTem™ st

Angulo de inclinacién 65°

Vi H 20kms”
Distancia 0.5 kpc
Dimension ecuatorial 0.15 pc
Dimension polar 0.23 pc
Espesor del cascaréon 0.06 pc
Densidad H, prechoque n, 1.310% cm™
Masa H, 0.3 Mo

* En la region de zona ecuatorial
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Capitulo 9

Las nebulosas planetarias NGC 3132 y NGC 7048

En este capitulo se presentan los resultados del estudio cinematico de la emision molecu-
lar H, para las dos nebulosas planetarias que completan la muestra estudio de esta tesis. En
el capitulo 5 se ha descrito el método general para encontrar los parametros fisicos deriva-
dos para cada uno de los objetos y en los capitulos 6, 7, y 8 se ha presentado en mas detalle
dicho procedimiento al mostrar los resultados encontrados para las nebulosas planetarias
NGC 2346, NGC 6781 y NGC 6720 respectivamente. Para estos tltimos dos objetos s6lo
se presentaran los resultados, tomando en cuenta que el proceso fue practicamente el mismo

que para los objetos discutidos anteriormente.

9.1 NGC 3132

9.1.1 Emision en el dptico

La Figura 9.1 muestra una imagen compuesta de la emision ionizada en Hao, [NII] y [OIII]
con el codigo de colores usado en este trabajo: verde, rojo y azul, respectivamente. En ésta
emision, la nebulosa presenta una morfologia eliptica con una mayor intensidad de brillo a
ambos lados de la estrella central, en direccion del eje menor. La emision de [NII] es la mas
extendida y en la que se detecta un halo débil principalmente en las regiones noroeste y
suroeste de la nebulosa. NGC 3132 pertenece al Tipo I dentro de las categorias de Peimbert
(1978). Las dimensiones angulares de la nebulosa son 44" x 54°" que a la distancia adopta-
da de 0.6 kpc (Mendez 1978) corresponden a (0.16 X 0.13) pc. La estrella brillante del cen-
tro (HD 87892) es una estrella de tipo espectral A2 V, que no es quien produce la alta exci-

tacion de la nebulosa, sino una compafiera a una separacion de 1.65"" y con una temperatu-
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ra de ~ 10° K (Kohoutek y Laustsen 1977). La distancia a la nebulosa y a las dos estrellas
sustenta la hipdtesis de que se trata de un sistema fisico y que sitia a NGC 3132 dentro de

las NPs con un nucleo binario, asociado a las morfologias bipolares.

Fig. 9.1 Imagen compuesta con la emision [NII] (rojo), Ha (verde) y [OIII] (azul) para
NGC 3132 en una escala de niveles logaritmica.

9.1.2 Emisiénenel IR

NGC 3132 es una de las NPs de mayor brillo en emisiéon molecular. E1 H, fue mapeado
por Storey (1984) y el CO por Sahai et al. (1990). La emisién de H; en la linea de la transi-
cion S(1) 1-0 se muestra en la Figura 9.2. La distribucion de la emision molecular es similar
a la del gas ionizado, pero con una estructura bipolar mas definida. La presencia de un ani-
llo ecuatorial o toro alrededor del sistema estelar central es mas evidente que en las image-
nes opticas y sugiere una morfologia de dos elipsoides superpuestos como en el caso de
NGC 2346. Al noroeste de la estrella central el 16bulo superior parece estar cerrado, mien-
tras que el 16bulo inferior presenta una ligera discontinuidad o ruptura. También es evidente

la presencia de algunos filamentos y un halo externo.
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Fig. 9.2 Emision H, de NGC 3132 en la transicion S(1) 1-0 a 2122 um (izquierda) y S(1)
2-1 a 2.248 um (derecha).

En la Figura 9.2 también se muestra la emision de la nebulosa en la transicion S(1) 2-1. La
emision es muy débil y apenas detectada solo en la region mas brillante de la nebulosa, que
corresponde al contorno de los lobulos bipolares. En esas zonas el cociente entre las dos
lineas del H, S,.1/S1. tiene un valor maximo de 0.09, indicativo de una excitacion por cho-

ques.

9.1.3 Cinematica del gas ionizado y molecular

En la Figura 9.3 se presentan los canales de emision de NGC 3132 a diferentes velocida-
des radiales que se obtuvieron de los datos de Fabry-Perot para el gas ionizado ([NII]) y
para la linea a 2.12 pum del hidrégeno molecular. Se puede notar que como en los casos de
las otras NPs, el material molecular sigue el comportamiento del gas ionizado. Respecto
de la velocidad sistémica de la nebulosa, que corresponde al canal central, en los canales
con velocidades extremas hacia el azul (velocidades radiales menores) se detecta la emision
del toro en la region al norte de la estrella, y en los canales con velocidades al rojo (veloci-
dades radiales mayores) la emisién corresponde a la region sur del toro, que como en el
caso de NGC 2346 indica una nebulosa bipolar con una inclinacion del eje polar respecto a
la linea de vision. Parte de los filamentos y regiones del halo también son detectados en

algunos de los canales de velocidad.
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Fig. 9.3 NGC 3132 a diferentes velocidades heliocéntricas para la emision de gas ionizado
[NII] (abajo) y gas molecular H; a 2.122 pm (arriba).
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El comportamiento cinemadtico coincide también con la emision en CO reportada por Sa-

hai et al. (1990), donde también se detecta la presencia de un toro de material neutro.
En la Figura 9.4 se muestra la imagen compuesta de tres colores tomando canales a diferen-
tes velocidades radiales para la emision en H, Aqui se aprecia la emision en diferentes ve-
locidades de las dos regiones del toro alrededor de la estrella central y también la extension
del halo. Los perfiles de velocidad radial integrados en diferentes regiones de la nebulosa se
muestran en la Figura 9.5 para la emision [NII] y H, Algunos de los perfiles muestran des-
doblamientos que corresponden a las componentes del toro y de los lobulos. Este desdo-
blamiento se puede apreciar incluso en la emision de [NII] donde la resolucion en velocidad
€s menor.

Nuevamente, siguiendoel procedimiento descrito en el Capitulo 5 y suponiendo una ley de
velocidad proporcional a la distancia a la estrella central y una ley de densidad que decrece
como 7, ya que en este caso la emision aunque no se aprecia constante, decrece mas len-
tamente que en el caso de una ley 72, se ajustan las observaciones al modelo. En la tabla

9.1 se presentan los parametros usados y las cantidades resultantes.

Fig. 9.4 Imagen de NGC 3132 compuestas de tres diferentes velocidades heliocéntricas de
la emision del gas molecular H a 2.122 pm.
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. NGC 3_132 [N11]

Fig. 9.5 Imagenes de NGC 3132 con algunos de los perfiles de velocidad radial integrados
para el gas ionizado [NII](derecha) y el gas molecular H, a 2.122 pum (izquierda).

Tabla 9.1 Parametros del ajuste a NGC 3132

Brillo Superficial S(1) 1-0 2.19 10 erg sTem™ s
Angulo de inclinacion 67°

Voo Hy 24kms”

Vo [NII] 22 kms”
Distancia 0.6 kpc
Dimension ecuatorial 0.14 pc
Dimension polar 0.17 pc

Espesor del cascaron 0.05 pc

Densidad H, prechoque n, 3.510% cm™

Masa H, 0.4 Mo
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9.2 NGC 7048

9.2.1 Emisidn en el dptico e infrarrojo

NGC 7048 es la NP con morfologia mas compleja de las aqui estudiadas. En la Figura 9.6
se presenta una imagen de la nebulosa en la linea Ha. La emision se extiende en una region
circular con diametro de 61" (0.48 pc a la distancia adoptada de 1.6 kpc). Por esta aparien-
cia circular la nebulosa ha sido clasificada como de disco. Sin embargo, cuando se analiza
en mas detalle se aprecia que la emision mas intensa delinea lo que parecen ser dos l6bulos
orientados en la direccion este-oeste. En la direccion perpendicular la emision es parecida a
la de un halo, sin embargo la extension es la misma que la de los 16bulos y en la region al
sur muestra un efecto de abrillantamiento al limbo.

La emision en la linea del H, a 2.12 um se muestra en la Figura 9.7 y remarca la estructu-
ra bipolar de la nebulosa: los 16bulos se cierran hacia la region central; sin embargo no se
detecta la presencia de un anillo o toro alrededor de la estrella central como generalmente
sucede, que la zona ecuatorial sea mas densa que en los extremos del eje polar. En esta
misma figura se presenta también la imagen de la nebulosa a 2.248 um: no hay emisioén

detectada en esta transicion S(1) 2-1 del hidrogeno molecular.

9.2.2 Cinemaética del gas molecular

Para NGC 7048 no se obtuvieron imagenes de Fabry-Perot para la emision del gas ioniza-
do y no existe algiin estudio detallado de la cinematica reportado en la literatura. Para la
emision molecular, los canales de velocidad obtenidos se presentan en la Figura 9.8. La
nebulosa presenta emision en un rango de velocidades de ~80 km s™. La mayor intensidad
proviene de los dos arcos orientados en direccion este-oeste y que aparentemente no tienen
conexion en la region central. La emision débil del eje perpendicular a los arcos aparece en
algunos de los canales de velocidad. En la Figura 9.9 se presenta la composicion en color

tomando tres canales de velocidad: la central y dos alrededor de ella.

114



Fig. 9.6 NGC 7048 en emision Ha.
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Fig. 9.7 Emision H, de NGC 7048 en la transicion S(1) 1-0 a 212 um (izquierda) y S(1) 2-

1 a2.248 um (derecha).
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Fig. 9.8 NGC 7048 a diferentes velocidades de la emision de gas molecular Hy a 2.122 um.
Como en todos los casos, la diferencia de velocidad entre cada cuadro es de ~9 km s,
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El ajuste realizado a esta nebulosa fue el de una estructura bipolar cuyo eje esta practica-
mente en el plano del cielo, ya que en este caso no hay una diferencia notable entre la emi-
sion de cada uno de los lobulos para cada los canales de velocidad conforme se incrementa
la diferencia en velocidad respecto de la velocidad central, ya sea hacia velocidades mayo-
res 0 menores.

La estimacion de la masa molecular se hizo considerando solo la contribucién de la emi-
sion en los lobulos y considerando una densidad constante.

Los parametros y cantidades resultantes se presentan en la tabla 9.2.

Fig. 9.9 Imagen de NGC 7048 compuesta de tres diferentes velocidades heliocéntricas de
la emision del gas molecular H a 2.122 um.
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Tabla 9.2 Parametros del ajuste a NGC 7048

Brillo Superficial S(1) 1-0

125107 ergs'cm™sr’

Angulo de inclinacién 75°

Vg Hp 15kms”
Distancia 1.6 kpc
Dimension ecuatorial 0.09 pc
Dimension polar 0.24 pc
Espesor del cascaréon 0.05 pc
Densidad H, prechoque n, 2.510*cm™
Masa H, 0.4 Mo
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Capitulo 10

Discusion y conclusiones

10.1 Resultados generales

En los capitulos anteriores se han presentado los resultados del estudio cinematico para la
muestra de las cinco nebulosas planetarias que conforman este trabajo: NGC 2346, NGC
3132, NGC 6720, NGC 6781 y NGC 7048. Los principales resultados se listan a continua-

cion:
10.1.1 Morfologia

Se ha encontrado que de acuerdo a los datos cinematicos, las cinco NPs se pueden mode-
lar como objetos de morfologia eliptica (E) o bipolar (B), donde de acuerdo a las clasifica-
ciones morfologicas que se usan comunmente en la literatura, las NPs elipticas si bien
muestran una clara desviacion de la simetria esférica, no presentan una cintura o toro, que
es lo que distingue a las NPs bipolares ademas de un par de 16bulos simétricos. Aunque en
ambos casos es obvio que un mecanismo aun del todo no comprendido produce la asimetr-
ia, es posible que la presencia o no del toro dependa del contraste de la densidad del gas
entre la zona ecuatorial y los polos en la etapa de viento de gigante roja. La morfologia aso-

ciada a los objetos de este trabajo es la siguiente:

NGC 2346: es la NP con forma bipolar més extrema, el toro es estrecho, esta totalmente

definido y delimita el comienzo de los lobulos.

NGC 3132: la forma ajustada a los datos es la de una NP eliptica que no tiene una cintura

estrecha, sin embargo presenta un toro en expansion que rodea a la estrella central.
NGC 6781: morfolégicamente de gran interés pues en este trabajo se ha demostrado que

esta nebulosa que ha sido clasificada como una nebulosa de anillo, es una nebulosa bipolar,

donde el anillo es el toro. Es la NP con inclinacion del eje polar mas extrema respecto al
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plano del cielo y es un ejemplo del porqué la cinemadtica es una herramienta importante

para comprender la dindmica de las NPs.

NGC 6720: Aunque algunos autores han sugerido que se trata de una nebulosa bipolar y
que como en el caso de NGC 6781 el anillo es el toro de la zona ecuatorial, los resultados
cinematicos se ven favorecidos por una morfologia de elipsoide; no presenta un toro ecua-

torial.

NGC 7048: es la NP de morfologia mas compleja. De acuerdo a los datos cinematicos pre-
senta los dos lobulos simétricos caracteristicos de una nebulosa bipolar, pero la region

ecuatorial aunque presenta un estrechamiento no tiene definida la presencia del toro.
La Tabla 10.1 resume la morfologia, las dimensiones angulares en el plano del cielo y las

dimensiones lineales de las NPs tomando en cuenta la inclinacion del eje polar y la distan-

cia a la nebulosa.

Tabla 10.1 Dimensiones

Semieje |Semieje |Distancia | Inclin | Recyatorial™ | Riobulos™
NP Morf |Toro | menor | mayor (pc) ©) (pc) (pe)
( 2 ) ( 2 )

NGC 3132 E Si 18 27 600 58 0.052 0.091
NGC 2346 B Si 22 90 690 65 0.057 0.33
NGC 6781 B Si 60 90 800 23 0.23 0.89
NGC 6720 E No 32 42 500 67 0.08 0.11
NGC 7048 B No 12 31 1600 75 0.09 0.24

* Dimensiones deproyectadas.
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Con lo anterior se puede ver que estas cinco NPs que tienen en comun la presencia de la
emision H,, no representa una muestra totalmente homogénea en cuanto a morfologias se
refiere. Sin embargo, en términos generales, se puede hablar de que son objetos axisimétri-
cos con diferentes grados de bipolaridad, y en este sentido los resultados de este trabajo
apuntan hacia confirmar la correlacion asociada entre las NPs que presentan emision en H;
y la morfologia bipolar de las mismas, pero sustentando la morfologia de las NPs con los

resultados de la cinematica.

10.1.2 Velocidades de expansion

En las cinco NPs estudiadas en este trabajo, los datos cinematicos se ajustaron a la morfo-
logia descrita en la seccion anterior para cada objeto, y una ley de velocidades que crece
proporcionalmente con la distancia a la estrella. Los valores para la expansion del material
molecular en la zona ecuatorial, donde la velocidad tiene el minimo valor, se encuentran en
un rango de velocidades entre 13 y 24 km s™', una vez que se han corregido por la inclina-
cion de la nebulosa. Estos valores no son muy diferentes de los que han sido reportados en
la literatura por diversos autores para el gas ionizado, por lo que un resultado mas de este
trabajo es que el material atomico sigue al material molecular en la expansion. De las ima-
genes presentadas en los capitulos correspondientes a cada una de las NPs, es evidente que
en todos los casos la distribucion del gas molecular coincide en morfologia con la del gas
ionizado, pero la emision Hj se encuentra en zonas ligeramente mas externas. En el escena-
rio de formacion de NPs por la interaccion de vientos estelares, esto ultimo hace suponer
que la eyeccion del material y la accion del mecanismo que da lugar a la bipolaridad se da
en etapas previas al aumento de temperatura de la estrella central que causa la ionizacion de
parte del material eyectado.

Por otra parte, otro de los resultados importantes de este trabajo es la evidencia de cho-
ques que calientan el material y causan la emision H, ya que para las velocidades de ex-
pansién en los cinco objetos, los valores estan entre 7 y 19 km s en la zona ecuatorial, y
dado que la velocidad del sonido en un gas de hidrogeno molecular a una temperatura de
1000 K es de 2 km s ', esto implica velocidades supersonicas y por lo tanto la accion de
choques. Como se ha expuesto en los capitulos anteriores, la velocidad de un eventual cho-

que sera la velocidad relativa entre la velocidad de expansion medida y la velocidad del
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medio (el viento lento que a lo largo de este trabajo se ha supuesto que tiene una valor tipi-
co de 5 km s™). Este efecto de velocidades supersonicas se enfatiza aun mas en las regiones
mas externas de las nebulosas, donde las velocidades son mayores (50 km s™' o mas). En
este punto hay dos situaciones por discutir: por una parte que el material molecular sobre-
viva al paso de una onda de choque que calienta al gas por arriba de la temperatura de diso-
ciacion de la molécula de H, y, por otra parte, que en algunos casos exista material ionizado
en regiones externas al gas molecular. Sobre el primer punto hay que apuntar las siguientes

dos posibilidades:

i) La accion de choques tipo C asociados a la presencia de campos magnéticos y donde a
diferencia de los choques tipo J la region detras de la onda de choque es una transicion

continua (no de salto) y la molécula es disociada parcialmente.

ii) La re-formacién de la molécula de H, detras del frente de una onda de choque, proceso
que se lleva a cabo en la superficie de los granos de polvo (Hollenbach y McKee 1989;

Neufeld y Dalgarno 1989).

En el caso de las NPs de bipolaridad extrema, como en NGC 2346, es comun encontrar
que la emision molecular no esta presente en toda la extension de los l6bulos sino basica-
mente en la region ecuatorial, lo cual puede deberse tanto a la baja densidad de estas zonas
y por lo tanto que la emision quede por debajo de los limites de sensibilidad de los detecto-
res, como también al efecto de que ya que las velocidades son mayores a distancias mas
alejadas de la estrella central, el H, haya sido totalmente disociado.

Sobre el segundo punto, que exista material ionizado en regiones mas externas al gas mole-
cular y que es particularmente notorio en el caso de NPs con halos extendidos, como en
NGC 6720, es posible plantear un escenario donde el cascaron principal de la NP esté
constituido de pequefias condensaciones y con regiones libres de material que permitan el
paso de la radiacion ionizante hacia las regiones externas.

La Tabla 10.2 resume las velocidades extremas de las NPs: en la zona ecuatorial y en los
extremos de los l6bulos, asi como las edades dindmicas asociadas encontradas a partir de la

cinematica del hidrégeno molecular. A manera de comparacion, en la misma tabla se pre-
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sentan las velocidades de expansion del gas ionizado ([OIII]) tomadas de la literatura, don-

de el perfil de velocidad esta integrado en gran parte de la nebulosa y promedia las diferen-

tes zonas.
Tabla 10.2 Velocidades y edades
Vecuador Visbulos AV/2 [OII] |t dingmico (Vee) |t dingmico(AV/2)

NP (kms?) | (kms™) (km's™) (afios) (afios)
NGC 3132 24 42 15 2078 3300
NGC 2346 16 70 8 3500 7000
NGC 6781 13 50 12 17300 18740
NGC 6720 20 27 28 3911 2740
NGC 7048 15 25 15 5870 5870

En una nebulosa bipolar la presencia de material de mayor densidad en la zona ecuatorial
hace que el viento de la estrella escape a mayores velocidades en direccidon de los polos.
Una de las causas que se han usado para explicar la bipolaridad de una NP es la presencia
de un nucleo binario en el centro, donde al existir transferencia de masa de una de las estre-
llas a la otra se forma un disco de acrecion que da lugar a la colimacion del viento estelar
subsiguiente. De las cinco NPs estudiadas en este trabajo, solo dos tienen identificado un
nucleo binario: NGC 3132 y NGC 2346; estas dos NPs tienen un toro rodeando al sistema
estelar central. Sin embargo, la estructura de la nebulosa es muy diferente para ambos ca-
sos: NGC 2346 presenta la morfologia bipolar clasica y NGC 3132 es mas bien eliptica en
forma, sin presentar un alto contraste de densidad entre el ecuador y el polo. Otros ejemplos
de NPs bipolares donde se ha encontrado evidencia de sistemas binarios en el centro son A
79 y He-428 (Rodriguez et al. 2001), estas NPs tienen una estructura bipolar con l6bulos
que al parecer se han desvanecido en el medio interestelar. Las edades estimadas para A 79
y He-428 , de acuerdo a las velocidades de expansion del gas ionizado en el toro, estan en-
tre 8,000 y 21,500 afos, lo cual implica nebulosas mas evolucionadas que las que se han

estudiado en esta tesis. De nuestra muestra, NGC 2346 y NGC 3132 tienen las edades mas
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cortas y en ambas NPs los l6bulos son cascarones cerrados; lo anterior enfatiza un escena-
rio donde los 16bulos de las NPs bipolares se fragmentan o se diluyen con la evolucion de
la nebulosa. Sin embargo, es interesante hacer notar que aunque NGC 2346 y NGC 3132
son NPs con un sistema estelar binario y presentan bipolaridad con un toro alrededor de la
estrella central, no en todas las NPs con nucleo binario detectado (~20) es evidente la pre-
sencia del toro (v.g. A 41 y A 65) y también, por otra parte, no todas ellas presentan emi-
sion H,. La caracteristica comun entre las NPs con nucleo binario es que son axisimétricas

y con una variedad de contrastes de densidad entre las diferentes regiones de la nebulosa.

10.1.3 Mecanismo de excitacion

Para distinguir entre los dos posibles mecanismos que excitan el H, (choques o fluores-
cencia) en la muestra de NPs de este trabajo se ha usado el cociente de lineas entre las
transiciones S(1)2-1 (2.248 um) y S(1) 1-0 (2.122 pum). En todos los objetos la emision de
la linea a 2.248 um es débil y el cociente no rebasa un valor de 0.25, lo cual es indicativo
de excitacion por choques. Los casos donde el valor del cociente es mas alto coinciden con
las regiones mas cercanas a la estrella central y particularmente en los objetos que presen-
tan el toro alrededor de la estrella. Por otra parte y de acuerdo a la cinematica, las velocida-
des de expansion, y por tanto las velocidades de los choques generados, son mayores en las
regiones mas alejadas de la estrella. Este comportamiento plantea la posibilidad de que los
dos mecanismos actlien simultaneamente pero en diferentes zonas de la nebulosa: la fluo-
rescencia es importante cerca de la estrella central (el toro) y los choques en regiones ale-
jadas (los lobulos). La accion combinada sucede también en NPs con espectro caracteristico
de fluorescencia como es el caso de NGC 7027 (Hora et al. 1999) donde también se ha
encontrado la evidencia de choques (Cox et al. 2002). La importancia de la fluorescencia,
como es de esperarse, depende de la intensidad de la radiacion UV de la estrella central y
en general se encuentra que las NPs con espectro de regiones fotodisociadas son aquellas

que tienen mayores temperaturas efectivas.
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10.1.4 Densidades y masas

Tomando en cuenta la evidencia de la accion de choques: el valor del cociente entre las
lineas S(1) 2-1/S(1-0) y las velocidades de expansion medidas (ver seccidon anterior), se ha
calculado la densidad prechoque del gas a partir de la relacion de Kwan (1976) entre la ve-
locidad del choque y el brillo superficial de la emision en la linea S(1) 1-0 a 2.122 um. Con
el valor de la densidad y la geometria tridimensional ajustada a los datos cinematicos, que
como se menciond anteriormente coincide con estructuras elipsoidales, se ha determinado
la masa total del H,. La Tabla 10.3 resume los valores de densidades y masas.

Las estrellas progenitoras de las NPs tienen masas entre 0.8 y 8 M©® y gran parte de
esta masa es eyectada en las etapas de vientos que sufre la estrella, el nlicleo remanente es
apenas del orden de un décimo de la masa inicial. Toda esta masa eyectada debe estar en
forma de cascarones, halos o demas tipos de envolventes. Una de las contribuciones mas
importantes de este trabajo es el método propuesto para la determinacion de la masa del
material molecular en una NP. El resultado de la aplicacion de este método es que los valo-
res de las masas moleculares son sustancialmente mayores que las masas del material ioni-
zado. Por consiguiente, parte de la importancia del resultado es la verificacion de que una
parte importante de la masa del progenitor se encuentra en los cascarones en forma de gas
molecular. Las estimaciones previas para las masas de material molecular estan basadas en
las observaciones de la molécula de CO, pero son un tanto inciertas debido a las diversas
suposiciones de las condiciones fisicas del gas que deben hacerse: temperatura y abundan-
cia relativa, principalmente. Con la estimacion que se hace en este trabajo es posible ahora
comparar la masa total de la nebulosa (gas ionizado y molecular) mas la masa del nucleo
estelar con la masa inicial del progenitor. Para esto ultimo es necesario recurrir a los mode-

los de evolucidn estelar, lo cual se discute en la siguiente seccion.

Tabla 10.3 Densidades y masas

S(1)1-0 n, Masa H, Masa ionizada Mot/ Mion
NP  |(ergs'ecm?sr') | (cm™) (Mo) (Mo)
NGC 3132 | 2.1910* 3.510% 0.4 0.027 14.8
NGC 2346 | 6.25107 7.0 10° 0.8 0.01 80.0
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NGC 6781 | 1.0210* 1.7 10* 0.45 0.13 3.5
NGC 6720 | 9.24 107 1.310* 0.3 0.039 7.7
NGC 7048 | 1.25107 2.510% 0.6 0.04 2.5

10.1.5 Estrellas centrales

En la tabla 10.4 se presentan las caracteristicas principales, luminosidad y temperatura efec-
tiva, de las estrellas centrales para las cinco nebulosas planetarias estudiadas. Estos valores
se han graficado junto a otras NPs en la Figura 10.1 (log L vs log T) donde ademads se han
puesto las trazas evolutivas para diferentes masas de estrellas progenitoras (0.8-7 M®) que

después de las etapas de pérdida de masa dejan un nucleo estelar descubierto de 0.5 a 1 Mo

(Schonberner 1979, 1981; Blocker 1995).

Tabla 10.4 Estrellas centrales

T L/Le
NP (°K)

NGC 3132 9.0 10* 50

NGC 2346 1.0 10° 70

NGC 6781 1.110° 127

NGC 6720 1.4 10° 720

NGC 7048 1.810° 170

La determinacion de los parametros L y T estan sujetos a errores mayores al 50%. En
particular, la determinacion de L esta sujeta a los errores en la distancia. Para tratar de dar
homogeneidad a los datos, los valores han sido tomados de la Tabla 1 de Stanghellini et
al. (2002) quienes hicieron el célculo en base a un andlisis de Zanstra y recopilando datos

de la literatura, en particular las distancias usadas son distancias estadisticas. Los datos gra-

ficados incluyen tres grupos de objetos:
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Fig. 10.1 Estrellas centrales de NPs en el diagrama H-R representadas de la siguiente ma-
nera: asteriscos: NPs con emision H, estudiadas en esta tesis; circulos rellenos: otras NPs
con emision en Hy; circulos sin relleno: NPs sin emision H;; cuadros sin relleno: nebulosas
protoplanetarias. Las trazas evolutivas corresponden a masas del nicleo remanente y de la
masa de la estrella progenitora indicadas en cada linea. La linea pequeia que cruza a cada
traza corresponde a una edad evolutiva de 3,000 afios de acuerdo al modelo.
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1) Las NPs cuya cinematica ha sido estudiada en este trabajo (5 objetos).

2) Otras NPs con emision H; detectada (27 objetos).

3) NPs que por su morfologia (eliptica o bipolar) han sido candidatos a presentar emi-

sion H; y en las cuales se ha buscado la emision pero que no ha sido detectada (25

objetos).
Tabla 10.5 Masas y edades evolutivas
Masa Masa Nebulosa |Masa Edad Edad
NP nebular |del nucleo |+nucleo | progenitor |evolutiva |dinamica

(Mo) Mo) Mo) Mo) (afios) (afios)
NGC 3132 0.43 0.6 1.0 1.1 70 000 2078
NGC 2346 0.81 0.6 1.4 1.1 40 000 3500
NGC 6781 0.58 0.6 1.2 1.1 12 000 17 300
NGC 6720 0.34 0.6 0.9 1.1 9500 3911
NGC 7048 0.64 0.94 1.58 7 20 000 5870

En un primer analisis de la grafica mostrada en la Figura 10.1, es posible para cada una de
las NPs de este trabajo asociar una masa de la estrella progenitora y ademas una edad evo-
lutiva de acuerdo a su posicion respecto de las trayectorias marcadas. Estos datos se pre-

sentan en la Tabla 10.5, ademas de la masa total de la nebulosa (gas H, mads ionizado) y la

edad dindmica obtenida de la expansion.

Los valores indican que cuatro de los cinco objetos pudieran corresponder a un mismo
tipo, en cuanto a masa se refiere, de la estrella progenitora, siendo la secuencia evolutiva,
de menor a mayor edad como sigue: NGC 6720, NGC 6781, NGC 2346 y NGC 3132. El
quinto objeto, NGC 7048, corresponderia a una NP altamente evolucionada pero con una

estrella central inicialmente seis veces mas masiva. Esta secuencia de edades difiere de los

128




datos para las edades de acuerdo a la velocidad de expansion de la nebulosa y el tamafio de
la misma, pero hay que tomar en cuenta que un pequeio desplazamiento de la posicion de
la estrella en el plano L-T, debido a las incertidumbres de los valores, puede corresponder a
una traza evolutiva de diferente masa del progenitor, y la edad correspondiente puede variar
en un factor de 2 o hasta 10. Por otra parte, salvo el caso de NGC 6781, las edades de
acuerdo a las trazas evolutivas resultan ser mayores que las edades dindmicas. Los modelos
de evolucion estelar para estrellas post-AGB usados aqui fijan la edad cero cuando la en-
volvente alrededor de la estrella debido a las pérdidas de masa es de ~ 0.3 M® y esto puede
no coincidir con la formacién e inicio de la expansion de la nebulosa observada, sobre todo
cuando la estrella tiene eyecciones multiples a diferentes etapas de su evolucion.

Cuando se observa todo el conjunto de puntos de esta grafica se pueden notar que las cinco
NPs junto con la mayoria de las otras NPs que también presentan emisiéon molecular H; |
forman un grupo aparte del grueso de aquéllas que no presentan emision H,. Las NPs con
H; se localizan preferentemente a mayores temperaturas y menores luminosidades. Lo ante-
rior, de acuerdo a las trazas evolutivas marcadas, corresponde a estrellas progenitoras de
mayor masa. Esto Gltimo estd de acuerdo y conecta los resultados de varios autores que
establecen que las estrellas centrales de NPs bipolares son mds calientes (Phillips 2003),
que las NPs con emision H; estan asociadas a una morfologia bipolar (Kastner et al 1994),
y que los progenitores de las NPs bipolares son estrellas masivas (Corradi y Schwarz
1995).

Un pequetio grupo de las estrellas centrales de las NPs con emision H, se separa de los de-
mas y se localiza a menores temperaturas, aunque de acuerdo a los valores de la luminosi-
dad corresponden a estrellas de menor masa que las del otro grupo. Una caracteristica que
tienen en comun es que son objetos compactos y axisimétricos: bipolares o cuadrupolares.
Los tamafios fisicos de las nebulosas, de acuerdo a las correspondientes distancias, tienen
valores de 0.05 a 0.24 pc que comparados con los tamafios de objetos extendidos, como los
de este trabajo, resultan ser menores, con lo cual podrian tratarse de objetos menos evolu-
cionados que el resto.

Con todo lo anterior, existe una zona del plano L-T donde no se encuentran NPs con emi-
sion H» y es la region de las etapas tempranas para estrellas de mayor masa. Dado que la

evolucion de la estrella central es mas lenta en cuanto menor es la masa, los tiempos que la
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estrella tarda en recorrer la trayectoria a luminosidad constante son mas cortos para estre-
llas masivas: 40 a 400 afios para un nucleo estelar de 0.94 a 0.84 Mo, respectivamente,
mientras que para una masa de 0.62 es de 3000 afios. Es entonces posible que la ausencia
de objetos con baja temperatura y alta luminosidad, que corresponden a etapas tempranas
en la evolucion post-AGB de estrellas masivas y donde también se esperaria la deteccion
del gas molecular, sea un efecto de la baja probabilidad de deteccion por el poco tiempo
que le lleva a la nebulosa esta etapa. Otra region de corta transicion es la correspondiente a
la etapa de protonebulosa planetaria; para esta etapa la luminosidad de la estrella central es
de ~ 10* Lo y la temperatura efectiva de ~ 7000 K, que las situa en la region derecha del
diagrama L-T. En esta fase también se ha detectado la emision molecular en algunos casos,

en la Fig. 9.1 estan graficados un par de estos objetos.

También, como referencia temporal en cada una de las trazas se ha marcado el punto que
corresponde a una misma edad de acuerdo a los modelos (3000 afios). Las NPs sin emision
H, se encuentran mas alejadas de esta referencia temporal, implicando objetos mas evolu-
cionados que aquellos con H; En el escenario donde el material molecular es el remanente
del viento estelar en la etapa de gigante roja, lo anterior puede entenderse como que para
las estrellas menos masivas es posible que al ser mas evolucionadas, el material molecular
haya sido disociado por completo y todo el gas se encuentre en estado atdmico, y de hecho
para estas estrellas de menor masa donde también hay detecciones de la nebulosa en Hy, la
presencia del gas molecular corresponderia a etapas previas a aquéllas donde no existe la
emision de H. En esta misma direccion, para algunas NPs en donde se ha detectado una
envolvente de HI y que no presentan emision H,, como en el caso de la nebulosa bipolar
IC 418, se han propuesto modelos donde el material atdmico sea el resultado del gas origi-
nalmente en estado molecular que ha sido totalmente disociado por la radiaciéon UV de la
estrella central (v.g. Gussie et al. 1995). La evolucion de estos modelos depende bésica-
mente de la temperatura efectiva de la estrella central y de la densidad del gas eyectado por
la estrella, y de acuerdo con esto, es posible que el material molecular deje de existir en una
escala de tiempo de ~ 10* afios, con lo cual no parece dificil suponer que una nebulosa con

edad mayor a este tiempo no presente emision molecular debido a que el material ha sido
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disociado en su totalidad tanto por la accion de choques como por la fotodisociacion debido
a la radiacion de la estrella central.

Un resultado importante al sumar la masa de la nebulosa con la del remanente estelar y
comparar con la masa inicial del progenitor es que para cuatro de las cinco NPs, los valores
son muy parecidos. En el caso de NGC 7048 la suma queda muy por debajo de la masa del
progenitor correspondiente. Nuevamente hay que mencionar que la incertidumbre de la
distancia es la principal fuente de error de estas estimaciones, sin embargo, con estos resul-
tados se encuentra una buena concordancia entre los parametros derivados de las observa-
ciones y los modelos tedricos de la evolucion estelar.

Finalmente, otro de los parametros que se pueden estimar a partir de la masa y edad de la
nebulosa es la tasa de pérdida de masa de la estrella central. Estos valores se presentan en la
Tabla 10.6 y en general son valores que estdn en buen acuerdo con el escenario de una

eyeccion masiva, aunque lenta, de estrellas en la etapa de AGB y post AGB.

Tabla 10.6 Tasas de pérdida de masa

NP (M]gaﬁo'l)
NGC 3132 1.910*
NGC 2346 2310
NGC 6781 12107
NGC 6720 7.6107°
NGC 7048 1.7 10

10.2 Conclusiones

En este trabajo de tesis se han determinado y analizado diversos parametros fisicos de una
muestra de NPs que presentan emision H,. Como un resumen final las conclusiones genera-

les se listan a continuacion:
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Se ha medido el campo de velocidades radiales para el gas de hidrogeno molecular en
cinco NPs galacticas que presentan diferentes morfologias. En un hecho comtn que la dis-
tribucion espacial de la emision molecular coincide en gran medida con la distribucion del
gas ionizado y que las velocidades de expansion son comparables a las reportadas para el
material ionizado. Este resultado sugiere que ambos tipos de material coexisten como parte
de la formacion y evolucién que han dado lugar a la morfologia de la nebulosa y que el
material molecular no corresponde a la eyeccion de la estrella central en la etapa de AGB
sin interaccion con un viento posterior, ya que para este viento inicial se esperarian encon-

trar velocidad de expansiénde 5a10kms™.

El comportamiento en velocidad del gas molecular se compar6 con las predicciones de
diferentes modelos geométricos y para cada nebulosa se eligié el modelo y los pardmetros
de mejor ajuste. Para todos los casos se encontrd que la velocidad de expansion sigue una
ley proporcional a la distancia a la estrella central. Las morfologias resultan ser estructuras
elipsoidales o bipolares con un toro ecuatorial en algunos casos; es decir, morfologias
asimétricas en todos los casos.

Mediante un diagnoéstico del cociente entre dos lineas de emision del H; se ha discrimina-
do el mecanismo de excitacion, encontrandose que en estas NPs el mecanismo dominante
es la accién de choques mas que la fluorescencia, y esto ademas estd sustentado por los
valores de las velocidades determinadas, ya que en un medio molecular con una temperatu-
ra de 100 K la velocidad del sonido es de 1 km s, de tal manera que las velocidades de
expansion en estas nebulosas resultan ser supersonicas. Sin embargo, es posible que la emi-
sion molecular también esté activada por la fluorescencia que se produce por la radiacion
UV de la estrella central, pero este mecanismo tendrd contribucién en las regiones mas

proximas a la estrella.

Una vez confirmada la accidon de choques como principal causa de la emision, se ha de-
terminado la densidad prechoque y la masa del material molecular, usando para esto la
geometria ajustada a la nebulosa. Los valores obtenidos para las masas moleculares son

sustancialmente mayores que aquellos para las masas del gas ionizado reportados por diver-

132



sos autores. Con lo cual se confirma que en estos objetos la mayor parte del material eyec-
tado por la estrella permanece en estado molecular. Con las masas y edades dindmicas, se
derivaron limites inferiores para las tasas de pérdida de masa de la estrella central en las
etapas de AGB y post AGB.

Finalmente, los valores tomados de la literatura para la temperatura y luminosidad de la
estrella, se han comparado con los modelos de evolucion estelar. En estos modelos una es-
trella progenitora con cierta masa sigue la trayectoria caracteristica de una nebulosa plane-
taria en el diagrama HR, desprendiéndose de gran parte de esa masa y quedando con un
remante estelar. La comparacion de la cantidad de masa que la estrella pierde de acuerdo a
estos modelos de evolucion estelar resulta en un muy buen acuerdo con la determinacion de

las masas moleculares realizadas en este trabajo.

El estudio del gas molecular resulta entonces un método de gran valor para el andlisis de
la dinamica y cinematica del material en nebulosas planetarias. Aunque en este trabajo se
ha confirmado que la presencia de la emision molecular podria estar preferentemente aso-
ciada a las morfologias asimétricas, es importante seguir con este estudio a fin de encontrar
una razon por la cual no se cumple la asociacion en el sentido inverso, es decir, si practi-
camente todas las NPs con emision H, presentan una morfologia bipolar o asimétrica, ;por

qué no todas las NPs con morfologia bipolar presentan la emision molecular?
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Apéndice 1
Modelos de vientos en interaccion

Al.1 Componentes de la interaccion
El modelo de vientos en interaccion (Kwok et al. 1978) supone que el cascaron de una NP
se forma por la colision de dos vientos de la estrella central. Una suposicion es que las ve-

locidades terminales y las tasas de pérdida de masa para ambos vientos son constantes: V'y

M , Tespectivamente, para el viento inicial en la etapa de gigante rojay vy m para el se-
gundo viento iniciado en una etapa posterior, que alcanza al primer viento por ser mas rapi-
do y formard un cascarén de material barrido y chocado.

Dadas las velocidades caracteristicas del viento de una gigante roja, del orden de 10 km s™,
la interaccion del segundo viento resulta ser supersonica y dos ondas de choque se generan
y forman una estructura con diferentes regiones: a) una burbuja de viento estelar en expan-
sion libre, b) una region de viento rapido chocado, c) una superficie de discontinuidad, d)
una zona de viento lento chocado y e) el remanente del viento inicial de gigante roja. La
dindmica del cascaron resultante estd determinada por el empuje del viento rapido y la re-
sistencia que ofrece el viento lento de la primera etapa. La masa del cascaron, suponiendo
que se forma unicamente de material de los dos vientos, a una distancia Ry(?) estara dada

por:

M. ()= (A;‘ "R (0)= (M=) (AL1)

Al.2 Conservacion de momento.

La ecuacion de movimiento para el cascaron, en una primera aproximacion de colision
inelastica de los vientos donde toda la energia depositada en el cascaron por el viento es
radiada inmediatamente y por tanto no se incluye un término de presion. En el sistema de

referencia del cascardn, la ecuacion de momento se puede escribir como:
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' . B : d
"-v.@f =M -roF =m0

9 (A1.2)

donde V(?) es la velocidad del cascardn. La integracion numérica de Al.2 usando Al.1,
con valores tipicos de V' (5-10 km s™), M (10°-10° Mo aﬁo'l),, v (500-1000 km s™) y m

(10°-107 Mg afio™) llevan al resultado de que V; alcanza valores constantes (30-65 km s™).
Y si V5 es constante, el lado derecho de la ecuacion Al.2 es igual a cero y se puede encon-

trar una expresion analitica:

_(M=m)+(@=V)Mm/vp)"
(M/V)—=(m/v)

V

s

(A1.3)

Al1.3 Conservacion de energia
Este es el caso donde toda la energia depositada por el viento se convierte en presion
térmica, y las pérdidas por radiacion son despreciables. En este caso, la ecuacion de mo-

mento es:

d arR,()] ( dR) . (dR )
dZ{MS(t) P }—m(v P j+M[ P Vj+47st (t)P(?) (Al.4)

Y ademas se tienen la expresion para la energia interna de la region caliente que se genera

debido al choque:
E(t) = ;[:ﬂ'RS}jP(I) , (A1.5)

asi como la ecuacion del balance de energia en esa region:

- dR
PO 124 @0p) ™

Al.6
dt 2 dt ( )
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Usando el método de soluciones autosimilares (ver Apéndice 2), se pueden proponer ex-

presiones del tipo:

E = At*
R, = Bt’ (A1.7)
P=Ct

Que al ser sustituidas en las ecuaciones A1.4 a A1.7 y usando A1l.1 dan un sistema de ecua-
ciones entre las incognitas A, By Cy a, [,y 7. La solucidon para los exponentes estd dada

por:

—_— =

(A1.8)

Il I

De este resultado, se desprende que Ry~ y por tanto dRy/dt = Vs = constante. La solucion

queda entonces como:

32
R, =Vt (A1.9)
p %mv2
67er3
donde V; es la raiz de la ecuacion cubica:
A;—’” n3—2(M—mjn2+(MV—mv)K—”"3vzo (A1.10)
v

Las valores de velocidad de expansion del cascaron que se obtienen en el caso de conserva-
cion de energia, son siempre mayores que en el caso de conservacion de momento, pero es
interesante notar que en ambos regimenes, el valor de la velocidad es una constante y que

los valores derivados son comparables a los valores observados.
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También es interesante notar que la formacion del cascarén de una NP es similar al cas-
cardn formado por la interaccion del viento de una estrella masiva con el medio interestelar
circundante (Castor et al. 1975). Pero en este segundo escenario, el medio con el que inter-
acciona el viento es de densidad uniforme y estacionario, a diferencia de una NP donde la
presencia del primer viento generado en la etapa de gigante roja, hace que el segundo vien-
to sea eyectado en un ambiente que tiene una densidad que decrece radialmente como .
Esta diferencia hace que la velocidad del cascardn alrededor de una estrella masiva no sea
constante, sino que tiene una evolucion con el tiempo, y mas aun, es diferente de acuerdo al
régimen considerado: en el caso de conservacion de energia Vit ™’ y en el caso de conser-

vacion de momento Vy~¢"? (McCray 1983).
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Apéndice 2

Soluciones autosimilares

Muchos de los problemas astrofisicos consisten en resolver las ecuaciones de la dindmica
de gases que involucran las variables que describen el flujo, como la velocidad v, la densi-
dad py la presion P. En algunos casos, estas variables tienen la dependencia v(r,t), p(7,t)
y P(r,t) en forma tal que dependen de la posicion 7 y del tiempo ¢ no de manera indepen-
diente pero si como funcion solamente de la combinacion 7/z.

De esta manera, la distribucion de las cantidades v, p y P con respecto a la coordenada r
cambian con el tiempo pero sin variar su forma, es decir, permanecen similares a ellas
mismas. Por otra parte, si se grafica la distribucion de esas cantidades pero ahora con res-
pecto a 7/t lo que se obtiene es una “imagen congelada”, donde no hay una variacion con el
tiempo. Este tipo de movimientos donde las variables de flujo permanecen similares a ellas
mismas y varian s6lo como resultado de cambios en la escala son llamadas autosimilares.

En el caso anterior x/¢ es llamada la variable de similaridad.

La distribucién como funcion de la posicion de cualquiera de las variables del flujo, por
ejemplo, la presion P(r,¢) puede ser escrita en la forma P(r,t)=11(t) n(r/R), donde las escalas
de dimension /7y R dependen del tiempo de alguna forma a determinar. En general, para
un movimiento autosimilar, el sistema de ecuaciones diferenciales parciales impuestas por
la dinamica de gases puede ser reducido a un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias

en términos de la variable de similaridad & =7/R, donde R=R(?) es la escala de longitud. Si
se eligen, por ejemplo, R y p, como las escalas basicas, la cantidad dR/dt = R puede servir

como la escala de velocidad y p, R como la escala de presion. Y entonces, el problema

se reduce a encontrar soluciones de la forma:

P = p, R*7(&)
p=pog(&) (A2.1)
v =Rv(&)
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en donde 7, g y v son funciones adimensionales de la variable de similaridad &, en términos
de la cual las ecuaciones diferenciales son reformuladas. Una vez hecho lo anterior, lo que
se encuentra es que se cumple que:
R=At" (A2.2)
p,=B?"

donde 4, o, B, y [ son constantes, es decir, todas las escalas en el movimiento autosimilar

tienen una dependencia en ley de potencia con el tiempo.

Existen dos tipos de soluciones autosimilares. Las de un primer tipo, tienen la caracteristi-
ca de que los exponentes del tiempo ¢ en todas las escalas quedan determinados por consi-
deraciones dimensionales ¢ por la leyes de conservacion.

Uno de los ejemplos mas representativos de un movimiento autosimilar de este tipo es la
una explosion instantdnea en un medio homogéneo. Este problema fue considerado y re-
suelto por Sedov (1946).

En el segundo tipo de soluciones autosimilares, el exponente de ¢ no se puede encontrar por
consideraciones de dimensiones o por las leyes de conservacion sin necesidad de resolver

las ecuaciones diferenciales, y en este caso se requiere una integracion.
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Apéndice 3

Principios basicos del interferometro de Fabry-Perot

A3.1 Descripcion del interferémetro de Fabry Perot

El interferometro de Fabry Perot (FP) estda compuesto por dos espejos semi-reflejantes
separados por una cavidad de aire. Al hacer incidir un haz de luz paralela y monocromatica,
el FP produce un sistema de anillos de interferencia localizados en el infinito. La Figura
A3.1 muestra un esquema basico del camino que recorre la luz a través de un interferome-

tro FP.

_ e‘,/
==

Fig. A3.1 Trayectoria de un haz de luz en un FP.

Donde:
A es la longitud de onda del haz de luz
e la separacion entre las placas semi-reflejantes del FP
n el indice de refraccion del medio dentro de la cavidad

i el angulo de incidencia del haz.
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A3.2 Definiciones y formulacién basica.

La intensidad luminosa transmitida esta dada por:

(A3.1)

T’ 1
I(Q)) ) (I—R)Z I+ msen{%)

Donde T es el factor de transmision y R, el factor de reflexion. La funcion de Airy A(o)

(ver Figura A3.2) se define como:

1
Alp)= (A32)
1+m senz(%)
donde
_ 472necos(i) (A33)
= _

es el retardo en fase y m es el factor de modulacion, que depende del factor de reflexion de

las placas de la siguiente forma:

4R
(1-RY

m=

(A3.4)

La funcién de Airy A(¢) es una funcion con periodo 27 y es maxima (al igual que la fun-

cion de intensidad luminosa) para:

Q=2 (A3.5)
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con p entero. Combinando (A3.3) y (A3.5) se obtiene la relacion fundamental del FP:
2necos(i)= pA (A3.6)

obteniéndose un sistema de interferencia constructiva (maxima luminosidad) cada vez que
la relacion anterior se satisfaga. El orden de interferencia en el centro del patron estd dado
para i minimo como po=2e/A. El intervalo espectral libre (FSR) es el intervalo entre 2

maximos consecutivos de transmision de la funcioén de Airy y esta dado por:
A
A== (A3.7)
P

Donde p es el orden de interferencia del FP a una longitud de onda A. Para otra A’, el orden

de interferencia p’ cumple la siguiente relacion:
pA=p'A (A3.8)

Una caracteristica importante del FP es su Finesse efectiva (F.;) que puede ser considerada

como su factor de calidad y estd definida como sigue:

1 1 1

2

i
Fy F. F,

(A3.9)

Donde F,; es la Finesse de los defectos Opticos dada por F;=¢/2 (los espejos en el FP son

planos a g/)A) y la Finesse de reflexion F) esta dada por:

F_M_ﬁx%
oY) 2

(A3.10)
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Una manera fécil de revisar la Finesse es midiendo AXA (los picos de transmision de la fun-
cion de Airy) y OA (el ancho a media altura FWHM) de la linea para determinar la Finesse
de reflexion. La Figura A3.2 presenta la funcion de Airy para diferentes valores de la Fi-
nesse, que esta relacionada con la resolucion espectral del instrumento. Se puede calcular la

resolucion de un FP con:

R=L=pF (A3.11)

I(phi) 1

—

I
Jl L
2nin-2] 256,
1024

(=]
o

[==]
i
L1 1 ¢ J. 1 1 1 1 3 4

Rat

Fig. A3.2 Funcion de Airy para diferentes valores de Finesse.

A3.3 EIl Fabry Perot de barrido.

En un Interferometro Fabry-Perot de Barrido (IFPB), el espacio e entre las placas puede ser
variable. En este caso, el IFPB funciona como un filtro sintonizable que barre el intervalo
espectral libre. La Figura A3.3 muestra como un IFPB produce un perfil de emision en cada
pixel del detector.

El IFPB realiza el barrido sobre el FSR con un niimero de pasos (nimero de canales) dados
por dos veces la Finesse. Al final se obtiene un cubo de datos x, y, z. Donde x y y contienen

la informacién espacial, y z, la informacion espectral obtenida de las diferentes separacio-
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nes e. Los perfiles construidos con la intensidad luminosa correspondiente a las diferentes

separaciones estan relacionados con la longitud de onda a través de la relacion de Doppler.

Fig. A3.3 Perfil de emision producido por un IFPB.
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