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RESUMEN

Se desarrolla una expresidn matemidtica pa
ra calcular la masa de nebulosas planetarias Gpticamente del-
gadas en el continuo de Lyman. Se adopta una ecuacidén direc-

ta para el cdlculo de las distancias.

Se discute la determinacién del factor de

porosidad.

Finalmente se calculan las masas, distan-
cias y radios de cuarenta nebulosas planetarias seleccionadas
y se comparan, cuando ello es posible, con las determinacio -

nes hechas previamente por otros autores.
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INTRODUCCION

De los muchos objetos interesantes que.pue
blan nuestra Galaxia, entre los ma3s fascinantes por su
morfologia se encuentran las Nebulosas Planetarias.

H

Su estructura consiste en una masa pequefia
de gas ionizado que rodea u?a estrella central muy calien
te y de un intenso campo de radiacidn ultravioleta. El
material nebular ha sido expulsado por la estrella cen -
tral al espacio interestelar. E1l mecanismo de expulsién

no se conoce aiin.

En nuestra galaxia se han encontrade cerca
de mil nebulosas planetarias, sin contar con algunas po-
cas detectadas en otras galaxias como las Nubes de Maga-

llanes (Westerlund, 1968). Aproximadamente 100 de ellas
f

rs

se han estudiado en detalle.

Si bien las estrellas centrales de estos -
objetos no tienen una posicién clara en el diagrama de e

volucidén de Hertzsprung-Russell, de modo que sus edades




exactas y 5u historia evolucionaria son desconocidas en
estos momentos, es seguro que las nebulosas planetarias
son objetos muy jovenes,y la estrella central se encuen

tra en una de sus Gltimas etapas de la evolucién.

Nuevos detectores y técnicas observaciona
les, junto con modelos fisico - teéricos, han hecho posi
ble obtener, con el transcurso de los afios, mejores es-
timaciones de pardmetros fundamentales para estos obje-
tos, como son: la temperatura de electrones (Te), 1la -
densidad de electrones (Ne) y la abundancia de elemen -

tos quimicos.

Uno de los mayores obstdculos con que se
han encontrado los especialistas en el campo de Nebulo-
sas Planetarias, es la determinacién de 1la Distancia,Ma

sa y Radio de estos objetos.

Hace Z5 afios no se conocia un buen método
para estimar de forma aproximada estos pardmetros. El
método espectacular desarrollado por Shklovsky (1956),
para determinar distancias en nebulosas planetarias que
son Spticamente delgadas en el continuo de Lyman, fue

Tealmente un éxito.




Desde entonces muchos investigadores, co
mo O0'Dell (1962), Perek (1963), Seaton (1966, 1968}, -
Cahn (1968), Webster (1969), Cahn y Kaler (1971), han
contribuido a perfeccionar la teoria de determinacidn

de distancias en nebulosas planetarias.

Otros autores han usado estas distancias
para mejorar el modelo de nuestra galaxia [Cahn (1976),

0'Dell (1974), Cahn y Wyatt (1976)] .

En cambio, es poco lo que se ha estudia-
do y desarrollado en el cdlculo de las masas de nebulo

sas planetarias.

La importancia de estos problemas, tanto
desde el punto de vista de la estructura galdctica co-
mo de la evolucidn estelar,nos ha llevado a realizar es
te trabajo, en el cual se desarrolla una expresidn mate
mdtica para calcular las masas de las nebulosas planeta
rias. También se calculan las distancias de un conjun-
to de estas nebulosas, usando una ecuécién directa, pa-
ra lo cuzl no se usan los parémetroq‘péomedios estadis-
ticos comfinmente usados, sino los valqrés individuales
de parimetros como, por ejemplo, lq'dens{dad del He, el

factor de porosidad, etc., para cada hebulosa estudiada.




Se analizan brevemente los errores porcen

tuales de las ecuaciones usadas en este trabajo.

Ademds, se discute con algin detalle la
determinacién del factor de porosidad, pardmetro criti-

co para la determinacién de masas y distancias.

Finalmente, a partir de las distancias ob

tenidas, y como un subproducto de este trabajo, se de-

terminan los radios lineales de las nebulosas estudiadas.
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IT.- DETERMINACION DE DISTANCIAS EN NEBULOSAS PLANETARIAS

2.1 ESTADO DEL PROBLEMA

Uno de los problemas mis dificiles asocia-
dos con las nebulosas planetarias es l1a determinacién de
sus distancias y dimensiones. Todos los esfuerzos desa-
rrollados para solucionarlo han sido pridcticamente infruc

tuosos.

De hecho, actualmente no se tiene un sélo
método que permita determinar las distancias de las nebu
losas planetarias con una precisién comparable a la pre-
cisidn de los métodos para determinar distancias en es -

trellas y galaxias.

Afin en el caso de las nebulosas difusas la
situaciéﬂ es mucho mejor, ya que estos objetos estdn ge-
neralmente asociados con estrellas calientes, cfinulos a-
biertos de estrellas y asociaciones estelares, cuyas dis

tancias se pueden determinar con precisién.

La razén por la cual es dificultoso deter-

minar las distancias de las nebulosas planetarias es que

]
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ninguno de sus par@metros bisicos, fisicos o geométricos,
tienen valores constantes para todas ellas. A continua-
cién se mencionan cinco de estos pardmetros, que diferen
tes autores han tratado de utilizar de distintas maneras

para los propdsitos ya mencionados.

1) La magnitud estelar absoluta de la nebulosa mis el ni

cleo, Mn.
2) La magnitud estelar absoluta del nficleo, M,.
3) La diferencia entre la magnitud estelar aparenté My
del nficleo y la magnitud integrada m, de la nebulosa,
§ =my - m_.
4) El1 radio lineal de la nebulosa, R.
5) La masa de la nebulosa, M.
Los valores de estos parimetros
son diferentes para diferentes nebulosas planetarias vy,

ademds, algunos varian con el transcurso del tiempo para

una misma nebulosa.




Sin embargo, los m&todos que existen para de
terminar las distancias de estos objetos se basan en la su
posicién de que dichos pardmetros son constantes en todas

las nebulosas y en todos sus estados de ionizacidn.

Una manera de atacar el problema seria recu-
rrir a métodos astrométricos. Sin embargo, estos métodos
carecen de la precisidén necesaria. La determinacién de pa
ralajes trigonomé&tricas, ailin para las nebulosas planeta -
rias mds cercanas, es imposible debido a la gran distancia
a que se encuentran estos objetos de nosotros. También se
ha usado para resolver este problema el método de las para
lajes estadisticas, basado en el movimiento propio de 1las
nebulosas planetarias, asi como el anilisis de las veloci-
dades radiales en base a la teoria de la rotacién galdcti-
ca.

p .

‘ Estos métodos dan valores de las distancias
que, en promedio, son corréctos en 6rdenes de magnitud pa-
ra lés'grupos de nebulosas planetarias analizadas, pero
son muy imprecisos para la determinacifn individual de 1las

distancias de estos objetos.
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Una excepcidn a todo lo dicho 1la constituyen
las nebulosas planetarias de otras galaxias. En este caso
las distancias de las nebulosas se pueden obtener en forma
precisa, puesto que la distancia de la galaxia se puede me
dir bien. Sin embargo, de esta manera se determina la mag
nitud absoluta de las nebulosas planetarias gigantes de 1la
galaxia observada. El solo hecho de que exista esta selec
cifén es una evidencia de que en realidad Mn’ por ejemplo,

no es constante y varia de una nebulosa planetaria a otra.

Actualmente existen seis catdlogos importan-
tes de distancias y dimensiones de nebulosas planetarias.
La discrepancia entre las distancias que aparecen en estos
catdlogos para una nebulosa planetaria dada es muy grande
en la mayoria de los casos, llegando a veces hasta un fac-

tor de 10 a 20.-

Son estos problemas los que han hecho que mu
chos autores se hayan preocupado de este tema, disefiando
diferentes métodos para tratar de encontrar la solucidn.Por
ejemplo Zanstra (1931) asume que la diferencia & no depen-
de de la distancia de la nebulosa; entonces relaciona 5 con

la magnitud estelar absoluta del nicleo, M,, para después
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deducir la distancia por la relacién conocida entre magni-

tudes absolutas y aparentes.

Otro método es el de VYorontosov-Vel'yaminov
(1934) quién encuentra una dependencia estadistica entre -
el brillo superficial fotogrifico promedio de las nebulo -
sas y sus didmetros aparentes; esta dependencia parece in
dicar 1a constancia de la magnitud absoluta integrada de
las nebulosas, b%; luego, L% seria un valor conocido que,
combinado con el valor observado de la magnitud aparente,

m_, permitiria determinar la distancia por los procedimien

n’
tos usuales, tomando en cuenta la absorcidn interestelar.

Un tercer método es el de Berman (1937),
quien utiliza paralajes estadisticas derivadas de los mo-
vimientos propios, didmetros angulares y velocidades ra -
diales, ademids de las magnitudes estelares aparentes m,y
m*fée 12 nebulosa y del niicleo respectivamente. Procede
por aproximaciones sucesivas, considerando, en primera a-
proximacién, que los diimetros aparentes son indicadores

fif
de 1la distancia.

También se puede citar el método de Camm

{1939) que postula ia existencia de una relacidén lineal
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entre el didmetro y la magnitud absoluta de 1a nebulosa.

Los cuatro métodos citados se basan en ob-

tener, por algin procedimiento indirecto, una estimacidén

~de la magnitud absoluta, sea de la nebulosa o de su nid -

cleo, y luego determinar la distancia POTr comparacidn con

las respectivas magnitudes aparentes.

También se han creado métodos llamados as-
trofisicos para la determinacién de la distancia de estos
objetos. Entre &stos se pueden citar el método del decre
mento de Balmer, que relaciona la distancia con la razén
Ha/HB observada y teérica; el método de Sobolev (1958)que
relaciona la distancia con el di&metro angular de la nebu
losa, su densidad de electrones y el flujo energético ob-
servado; y el método del He III, que relaciona la distan-
cia con eliradio lineal R, de la zona de ionizacién del

s

He III, y el radio angular de esta misma zona, ¢ .

s
o, . -
Finalmente, debemos mencionar el método in-

directo de Shklowsky (1956) quien deduce una expresién que
relaciona la distancia con la masa de 1la nebulosa, su bri-

1lo superficial y su didmetro angular aparente.
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LEste método, enriquecido y modificado en sus
detalles por investigadores mis recientes, es el que mas

se usa actualmente, y es el que discutiremos en las pagi -

nas siguientes.
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2.2 DEDUCCION DE LA ECUACION DE DISTANCIA

Shklovsky parte de la ecuacién fundamental,

determinada por Ambartsumian:

M
Lu:v— . (2.1)

en que L es la luminosidad de la nebulosa o cantidad de e

nergia que ella emite por unidad de tiempo, expresada en

1

ergs seg ; M es su masa y V su volumen.

Podemos introducir en esta expresién la dis-
tancia de la nebulosa, recordando que existe una relacién
directa entre la distancia D,.el radio R, y el radio angu-

lar aparente ¢ de una nebulosa planetaria (Figura 2.1).

Directamente de la figura se tiene que:
tag ¢ = % 5 : (2.2)

pero si ¢ es un dngulo muy pequefio:

6]l =5 (2.3)

en que el paréntesis cuadrado indica que el dngulo estd me

dido en radianes.
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Observador D

Fig. 2.1 Nebulosa Planetaria esférica: R = radio, D = ‘distancia,

¢ = radio angular aparente.
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Si ademds asumimos que la nebulosa es esféri
ca, es decir que el volumen es proporcional al cubo del ra

dio, tendremos, introduciendo (2.3) en (2.1}:

M?

L « . (2.4)
INE

Ahora bien, lo que nosotros observamos en la
tierra, suponiendo que estuviéramos fuera de la atmdsfgra
terrestre, o sea, después de corregir por extincidén atmos-
férica, y considerando que no existe absorcifén interestelar,

o que este efecto se ha eliminado de las observaciones, es

el flujo F en ergs cm'zseg‘1, dado por:
L
F e ——= , (2.5)
47D

ya que toda la energia emitida por la nebulosa se distribu

ye en una esfera de radio D. Introduciendo (2.5) en (2.4),

obtenemos:
F e _5___5MZ (2.6)
' -
~ D7 [¢]
o sea:
2/5
M (2.7)

D = constante _ .
F1/5[¢]3/5
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El valor de la constante depende del rango de
longitudes de onda en que se observa el flujo y el modelo e
legido para la nebulosa. Generalmente, se usan las observa
ciones del flujo monocromidtico en la linea HB, que designa-
remos por F(HB). Ademids, se adopta el modelo de una nebulo
sa planetaria esférica, en la cual sélo una fraccién ¢, lla
mada factor de pqrosidad, contiene gas con densidad unifor-
me de protones y electrones, Np, Ne, y en la cual, ademis

de H, existe He en cantidad no despreciable. Entonces:

—

41

M= 2% RS ¢ (N(H)my; + N(He)m (2.8)

He) ’
en que N(H) y N(He) son, respectivamente, el niimero de dto-
mos de H y de He, y my y m,  las masas de ambos Atomos. Re-
cordando que la caracteristica fundamental de una nebulosa

planetaria es que prdcticamente todo el H estd ionizado,po
demos escribir, sin error apreciable, N(H) = Np; ademis,
Te = 4 g -

Si designamos por Y la abundancia relativa

del He, Y = N(He)/N{H), (2.8) se puede escribir:

{

M = i% R® ¢ Np(1 + 4Y) my . (2.9)

o
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Reemplazando el valor de R obtenido de (2.3)
en esta Qiltima relacidn y despejando Np, obtenemos:

M3 1 1 1. (2.10)

Pom, 470 (1+4Y) ([4]D)° ¢

Ahora bien, sabemos que la energia liberada
en la frecuencia de la linea HB, o sea la luminosidad L(HR),
esti dada por el nimero total de transiciones producidas por
segundo entre el nivel 4 y el nivel 2 de energia del dtomo
de H, multiplicado por la energia liberada en cada transi -
cidn. El nmero total de transiciones eéstd dado por el pro
ducto del volumen efectivo de 1la nebulosa, o sea su- -volumen
multiplicado por el factor de porosidad, multiplicado a su
vez por el producto del niimero de particulas por centimetro
ciibico capaces de recombinarse, y por el ccoceficiente de re-
combinacidén efectiva para HB. Con estas consideraciones, y

tomando en cuenta la relacién (2.5), obtenemos:

45 3 ef
—g Np Ne R E,GHB thB
F(HB) = ’ (2.11)
470 p?

donde aﬁg es el coeficiente de recombinacién efectiva para

HB, h es la constante de Planck y Vg €S la frecuencia de -

la linea HB.
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La abundancia Y estard dada por:
Y=Y+ Y+ Y, ,

en que Yo’ Y1 e Y2 corresponden al He neutro, al He" y al

He ™t respectivamente, o sea:
o N (H) 1 N(H ' 2 N(H
entonces podemos escribir:
Ne = Np + N(He™) + 2N(He' ™),

o sea Ne = Np (1 + Y1 + ZYZ), (2.12)

ya que el He neutro no produce electrones.

Reemplazando Ne en (2.11), obtenemos:

af Np2 (1Y *27,) R & off hyy,
3
2

F(HB) = AT D

(2.13)
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Si introducimos en esta expresifén el valor de

Np obtenido de (2.10), y el valor de R dado por (2.3), lle-

gamos finalmente a:

— 2.
F(HB) = ‘_12 a M3 1 1 3
4D® 3 |my 4T (1+4Y)e ([4]D)
3 ef ’
© (1+Y+2Y,) ([#]D)7 eagy hyy, (2.14)

Despejando D y simplificando, esta Gltima relacién nos que
da:

1/5

= oyg hv

HB

K (1+Y,+2Y,) 1 . ]
167° m?  (1+4Y)°

rsy /5 [4]73/5 w25, (2.15)

Ahora bien, si comparamos (2.15) con (2.7) ve
mos que la constante de (2.7) es, precisamente, el término

entre paréntesis cuadrado de la relacién (2.15).

Analizando esta filtima relacidn, se ve que 1la

dependencia entre D y M es relativamente débil.

Shklovsky
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asumid que la dispersidn de las masas en las nebulosas pla
netarias no es grande, y que, por lo tanto, se puede tomar
M = constante; de esta manera, podemos introducir el térmi
no en M dentro del paréntesis cuadrado, que se trata en
conjunto como una constante, de modo que (2.15) se reduce

a:
D=k Feus) /5 [4]73/5 . (2.16)
Escribiendo el logaritmo de la distancia se tiene:

logDh = logK - 0.2 log F_(HB) - 0.6 logfe] , (2.17)

donde EC(HB) es el flujo en la linea HB, corregido por ex-
tincidén interestelar. Usamos la ecuacién de enrojecimien-

to de Whitford (1948);
log F_(3) = log F (1) + C [T + £(2)] , (2.18)

cuya determinacién se ha estudiado previamente (Falindez

1981).

Fo es el flujo observado, C es una constante que re

presenta la extincidn correspondiente a la linea HB y que "’
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depende de la cantidad de materia interestelar existente
entre nosotros y el objeto, y f()A) es la curva de extin-

sidén interestelar normalizada a f(lo) = 0 (Burgess,1958).

Introduciendo (2.18) en (2.17) obtenemos:

logD = logK - 0.2 logF_(HB) - 0.6 log[e]- 0.2C .

(2.19)

K se ha tratado como una constante de calibracién; su valor

se ha obtenido de dos maneras:

a) Tebricamente, introduciendo valores para los pardmetros
que en ella aparecen. En general los autores prefieren
tomar los valores promedios o los mds representativos

de estos pardmetros. Por ejemplo Seaton (1968), adopta

ef 3 1

(de Flower y Seaton, 1968), loge = - 0.20, Y = 0.16,

= 3.0 x 107 '%Te cn seg ', con Te = 0.8 X 104 °K,

M = 0.17 masas solares (Me); y expresando ¢ en radianes,

obtiene logK = 17.18.
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Otro ejemplo es el de Cahn y Kaler (1971) que,
a partir del trabajo de Kaler (1970), adoptan £ = 0.65 ,
Y = 0.14, uﬁg = 5.38 x 10-14 para una temperatura de elec
iru

trones de Te = 5000°K,y M = 0.18 M, .
s

Estos valores difieren levemente de los usados
por Seaton. Ambas calibraciones (Seaton, 1968; Cahn y Ka
ler, 1971), son muy similares a las de los autores 0'Dell

(1962), Abell (1966) y Minkowski (1959).

b} Empiricamente, utilizando nebulosas planetarias de dis
tancia conocida, por ejemplo aquellas situadas en las
Nubes de Mégallanes, (Seaton, 1968; Webster, 1969). Es
ta calibracidn asume que las nebulosas brillantes en
las Nubes de Magallanes son similares a las nebulosas

planetarias brillantes galdcticas.

Estas suposiciones son s8lo parcialmente vali-
das, ya que se ha comprobado que la composicién y gra-
do de excitacibén de estas nebulosas presentan algunas

diferencias en las tres galaxias.

Como dijimos, Seaton (1968) estima logK = 17.18,
(K en unidades cgs), y la distancia D queda determinada

en centimetros.
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Con la transformacién lcm = 3.2408 x 10”10

parsecs, la ecuacibén (2.19) queda expresada en par-

5ecCs.
log D = - 1.31 - 0.2 logF_(HB) - 0.6 log[¢] - 0.2,

(2.20)
siendo esta ecuacidn una forma moderna del método de
Shklowsky; es la forma usada por Cahn y Kaler para la

determinacidn de distancias de nebulosas planetarias.

Ellos, sin embargo, hacen una modificacién en
la constante de calibraciodon K (ecuacién 2.15); asumen
que la mayor parte del helio del gas estd sdlo una vez
ionizado, lo que implica que no hay He III y que Y2=0;
ademds asumen que priActicamente no hay He neutro, de

modo que resulta Y = Y1.

De esta manera la constante de calibracidn se

modifica de la siguiente forma:
) 2/5

M
K = -
(1 + 4Y)4umH
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Si se asume que la masa de la envoltura no ex
cede valores limites supuestos y si es constante de un obje
to a otro, se puede disefiar una escala de distancia como 1la
de.Minkowski y Aller (1954); Shklowsky (1956); o Cahn y Ka-
ler (1971).

De modo que con la ecuacidén (2.20), basta co-
nocer el flujo observado de HB, el radio angular aparente
[¢] v la constante de extincidén interestelar, para determi-
nar la distancia a que se encuentra la nebulosa planetaria

que se analiza.

Necesitamos ahora definir un parimetro fisico
llamado profundidad éptica. Para elloc suponemos una capa -
de gas de espesor dx, y de una densidad p, con un coeficien
te k de absorcidén por unidad de masa. Al atravesar dicha

capa, la radiacidén se atenlia en un factor:
e Kpdx (2.22)

La profundidad 6ptica de un volumen de gas de

espesor x, queda entonces definida por:

X
T = j kpdx | (2.23)
o
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En general k = k(x), luego v = t(x). Un ob-
jeto para el cual t >> 1 se llama Opticamente grueso; si

t << 1, el objeto es dpticamente delgado.

Inicialmente, una nebulosa planetaria es un
objeto fisicamente pequefio, una envoltura gaseosa 6ptica-
mente gruesa, que rodea un nicleo caliente. S&lo la por-
cidén interior estd ionizada. Como la envoltura se expande,
el radio de la esfera ionizada crece hasta que se junta
con el borde exterior de la nebulosa, la cual continfia ex-

pandiéndose.

Si la masa de esta envoltura nebular es cons
tante, al expandirse la nebulosa con el tiempo, el gas se
hard mis y mds tenue, de modo que la nebulosa planetaria
se transformard en dpticamente delgada y todo el gas nebu

lar serd visible.

Lo dicho implica que el mé&todo aqui descrito
no es aplicable a todas las nebulosas. En efecto,las rela-
ciones determinadas suponen, como dijimos, que todo el H

esti ionizado; como acabamos de mencionar, una nebulosa 4p

ticamente gruesa estd ionizada s6lo en su interior, de mo-
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do que la masa determinada por la relacidén (2.9) es menor

cacién de las férmulas anteriores a una nebulosa Spticamen
te gruesa dard resultados que estarfin falseados. En el he
cho, algunos autores dan, para este caso, una calibracién
diferente. Por ejemplo Cudworth (1974) da la siguiente ex
presion:

1/2

que la masa total de la nebulosa. Por lo tanto, la apli- |
d = 0.0178 F(HB) pPc., (2.24)

obtenida en base a paralajes estadisticas.
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DETERMINACION DE LA MASA

3.1 ESTADO DEL PROBLEMA

La determinacién de la masa nebular es, evi-
dentemente, una de las tareas mis importantes que enfrenta

el estudio de las nebulosas planetarias.

Este anidlisis estda relacionado con muchos
problemas astrofisicos importantes, desde las inestabilida
des estelares en las fases tardias de la evoluciédn estelar

hasta el enriquecimiento quimico del medio interestelar.

La determinacién de la masa de la envoltura
de una nebulosa planetaria estid basada en el conocimiento
de ciertos pardmetros especificos. Desgraciadamente, la
poca precisién con que se conocen dichos parametros y, a
veces, la falta completa de informacidén acerca de la mayo-
ria de ellos, ha desanimado a muchos investigadores en sus
tentativas de obtener masas individuales de muchas nebulo-

sas planetarias.

Ademds, el cuadro evolucionario del estado de

nebulosas planetarias parece ser bastante consistente con

el de estrellas bastante evolucionadas, con masas del orden

~
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de 1 M , que han eyectado una pequefia fraccién de su masa.
Se asumidé entonces que la masa nebular es constante, y su

valor se ha deducido como un subproducto del métodc fotomé
trico para determinar distancias (Minkowsky y Aller, 1954;

Shklowsky, 1956; 0'Dell, 1962).

Como vimos en el capitulo anterior, en este
método la escala de distancia se puede calibrar usando pla
netarias para las cuales la distancia se ha obtenido median
te determinaciones individuales. A partir de la constante
de calibracidén, se puede obtener una masa nebular promedio
para la nebulosa modelo, siempre que el factor de porosidad
promedio, la temperatura de electrones y, eventualmente, el

contenido de He, se puedan determinar,

Las mejores determinaciones utilizando este
método, hechas por O'Dell (1962), Webster (1969), Seaton
(1968) y Cahn y Kaler (1971), dan masas cercanas a 0.2 Ma;
este es, por lo tanto, el valor que generalmente se asocia

a la envoltura de una nebulosa planetaria promedio.

Se ha estudiado un cierto nimero de cbjetos

en forma individual. E1l trabajo mids extenso, usando datos




29.

opticos, es el de Seaton (1966); €1 usdé el brillo superfi-
cial en HR y la densidad de electrones de las lineas del
[0 I11]; con ésto obtuvo la masa nebular de catorce nebu-
losas. Sin embargo, publicd s6lo el promedio de la masa

de seis de ellas, igual a 0.38 M,.

. Vauclair (1968) usd observaciones de radio
para obtener las masas individuales de 20 nebulosas plane

4 2
a l0 Mo'

tarias, encontrando un rango de valores entre 10
El considera que esta dispersidén de las masas es real; pe-
ro dado que no analiza la influencia de los errores en sus
determinaciones, &sta conclusién debe considerarse con cui

dado.

Para poder comprender mejor el problema de
las masas nebulares, es necesario analizar un poco el meca
nismo de su formacidén. Como dijimos, hace mucho tiempo que
se acepta que una nebulosa planetaria se forma cuando una
estrella expulsa parte de su masa; hoy se acepta que las es
trellas en que se produce este fénémeno tienen una masa de
0.6 a 3.0 M@. El proceso exacto por el cual se produce

esta expulsién no se conoce bien.
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El mecanismo méas probable de eyeccidn es el
de inestabilidades dindmicas en estrellas supergigantes que
sufren un proceso de pulsacién. Cuando esta inestabilidad
ocurre en estrellas gigantes rojas muy extendidas, la ener-
gia acumulada en la ionizacién del H y He puede ser lo bas-
tante grande como para que la energia total de la envoltura
externa de la estrella sea positiva, y la amplitud de pulsa
cién puede entonces crecer sin limites, de modo que toda la

envoltura estelar puede finalmente escapar.

Los cdlculos tebéricos de este proceso demues-
tran que el limite entre las estrellas dindmicamente esta-
bles e inestables en el rango de masas M0 £ Mg 3 Mo' se en-

4

cuentra alrededor de L &~ 10" L_, en la region del diagrama

o?
HR ocupada por las variables de largo periodo. Ademis los
cidlculos demuestran que, una vez expulsada la primera capa,
la estrella se hace mis inestable, y el proceso continda
hasta que se produce la expulsidon total de la envoltura,has

ta el fondo de la capa rica en H. En este nivel el proceso

se detiene debido a la discontinuidad en composicién.

Los resultados obtenidos mediante los célcu -~

los hechos se dan en la Tabla 3.1 adaptada de Osterbrock

(1974).



TABLA 3.1

Masa original de Remanente Envoltura nebular
la estrella "estelar producida
(M,) (M) ()
0.8 0.6 0.2
1.5 0.8 : 0.7
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Una estrella de M2 4 M@ comienza a quemar C
explosivamente y, presumiblemente, se transformaria en una
supernova antes de que llegue a ser dinidmicamente inestable.
Las estrellas con M ¢ 0.6 M0 no pueden llegar a ser dindmi-

camente inestables.

Por otra parte, el estudio del espectro de los
nlicleos de las nebulosas planetarias demuestra que la estre-
lla central no es siempre una estrella con caracteristica de
enana blanca. Hay un nimero no despreciable de nficleos que
presentan un espectro caracteristico de estrellas Wolf-Rayet,
lo que podria poner en duda el origen evolucionario, y unos
pocos presentan el espectro de un sistema binario, con carac

teristicas de sistema binario semi-separado.

En resumen, en los afios recientes, nuestro co-
nocimiento de las caracteristicas individuales de una nebulo
sa dada se han desarrollado considerablemente, de modo que a
hora se puede llevar a cabo, en principio, una determinacién
de la masa nebular para muchas ‘nebulosas planetarias, usando

datos opticos y de radio.
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3.2 ECUACION PARA LA MASA

1

La masa se puede determinar de forma directa

a partir de la relacidn:

M=vp=4—§n3sp X (3.1)

De acuerdo c¢on las consideraciones hechas en

el capitulo anterior, (3.1) se puede escribir (férmula 2.9):

M= 2RI Np (1 44y my (3.2)

pero sabemos que (férmula 2.12):

Ne = Np (1 + Y1 + ZYZ) . (3.3)
de donde
_ 4m o3 Ne (1 + 4Y)Wy
M TR e YW,y (3.4)

Consideremos ahora el flujo F(iif) medido en

la Tierra [ecuacién (2.11)], y reemplacemos en esta expre
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sién la distancia D, despejada de la ecuacidén (2.3); nos

queda:

ef 2
Np Ne R e ayg hy, (4]

F(HB) = 2 ’ (3.5)

con

‘ [¢] = fﬁ%%gg (¢ en segundos de arco);

despejando R y elevandolo al cubo nos queda:

6
R3 = 27 Fup)3 (206265) L .
6 3,3 3 ef
¢ Np™ Ne™ e” ayg (hyp)
(3.6)
y, por (3.3)
6 3
s 5 (206265) (1+ Y, + 2Y,)
R® = 27 F(HB) z T s
6 Ne6 3 ef (h )
¢ e € Oyg YHp

(3.7)
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valor que reemplazado en (3.4) nos da finalmente,

am 5 (206265)0 (1 + v, +2v,)>
M = — [27 F(HB) -
3 6 6 _3 ef 3
P Ne™ € g (h vHB)
e Ne (1 + 4Y) m,
; (3.8)

(1 + Y, + 2Y,)

simplificando e introduciendo valores numéricos:

1 BB (1 + Y, w2002 (1« a4
M= 1.074 x 10 ;

6 . 5 2 efd
¢ Ne®” € GHB

(3.9)

y, en forma logaritmica:
logM = 11.031 + 3 log F(HB) - 6 logé™ - 5 log Ne - 2 loge

-3 1ogu§§ £ 2 log (1 + Y, + 2Y,)) + log (1 + 4Y) .

(3.10)
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En esta ecuacidén la masa estd expresada en
masas solares, y el flujo F(HB) estd corregido por ex

tincién interestelar, de modo que:

3 log F(HB) = 3 log F (HB) + 3 log C . (3.11)

Esta es una modificacion del mé&todo de
0'Dell para determinar masas de nebulosas planetarias
(1962); este autor no considera la influencia del He
en la masa de la nebulosa; ademds, usa un valor pro-

medio de e.

La férmula (3.10) permite calcular la ma

sa de la nebulosa sin conocer su distancia ni su radio.
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FACTOR DE POROSIDAD

4.1 ESTADO DEL PROBLEMA

El pardmetro que presenta serias dificulta -
des para ser obtenido con un cierto grado de precisién a
partir de las observaciones, es el factor de porosidad e.

(Fraccién de una esfera de radio R, llenada por materia ra

diante).

Generalmente se ha determinado en forma apro
ximada para muchas nebulosas mediante la simple inspeccién
de imigenes fotogrdficas obtenidas con un filtro centrado

en HB, asigndndole un valor del orden de ¢ = 0.6.

Se podria solucionar el problema usando el -
criterio de Seaton (1966), que atribuye a este factof un -
valor ¢ = 0.7, cuando la estrella central de la nebulosa
planetaria estid completamente envuelta por el gas, y el va

lor € = 0.35 cuando la nebulosa tiene una estructura de a;

nillo.

La dificultad de este criterio radica en que,
debido a la morfologia de las nebulosas planetarias, es di-

ffcil derivar por la inspeccidn de fotografias, valores de




el

"ty

¢ que estén comprendidos entre 0.35 € ¢ £ 0.7,

Torres-Peimbert y Peimbert (1977) idean un
método aparentemente mids exacto. Para ello parten de la
relacién (2.13), que da el flujo en HB, y adoptan un mode-
lo homogéneo, considerando ¢ = 1. Obtienen entonces el ni
mero de electrones, que designaremos por Ne(HB), a partir
de la ecuacién del flujo [ecuaciones (2.13) y (2.12)]:

30 B(HB) (1 + ¥, + 2Y,) ]‘/2
Ne (HB) = 3 | (4.1)

et
oyg Nvyg

Por otra parte, se tienen los valores de Ne
obtenidos a partir de las observaciones de lineas prohibi-
das. Comparando ambos valores, se observa que Ne (LP)>Ne(Hp).
Atribuyen esta diferencia a fluctuaciones de densidad, de mo
do que introducen un nuevo modelo, de fluctuacidén méxima, en
que sélo una fraccién e del volumen,de alta densidad, estd
l1lena de electrones Ne(LP), y el resto estid pricticamente va

cio; entonces:

Nel(HB) = & Ne(LP) C (4.2)




La figura (4.1), reproducida del trabajo men
cionado, grafica la relacién entre Ne(LP} y Ne(HB). Las 1%
neas de trazos corresponden a factores de porosidad iguales
a 0.01, 0.1 y 1.0 respectivamente. Aparentemente el pro -
blema estd completamente solucionado. Sin embargo, un anid

1lisis del método muestra inmediatamente dos cosas:

a) Esta forma de determinar e es completamente equivalente
a determinarlo directamente de la fdrmula para F(HB),in

troduciendo en ella el valor de Ne(LP).

b) Esto implica conocer de antemanc el valor de la distan-
cia, o un valor asumido de ella, obtenido, por ejemplo,
de algunas de las calibraciones de la fdrmula de Shkloy
sky. Torres-Peimbert y Peimbert, en el hecho, usan 1la
escala de distancia para objetos 6pticamente delgados -

dada por Cudworth (1974):
a=108 ¢ 3% pamy” 15, (4.3)
que es 1.5 veces mayor que la dada por Seaton (1968).

Es decir, que si queremos usar los valores de

¢ para determinar distancias individuales, los valores
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Fig. 4.1 Reproduccién del trabajo de
Torres-Peimbert y Peimbert
(1977), para la determinacidn

del factor de porosidad.

40.
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determinados por Torres-Peimbert y Peimbert nos introduci
rian en un circulo vicioso, ya que adoptar un factor de

porosidad implica imponer un radio y una distancia,

Ademds, es necesario recordar que el factor
de porosidad estfi involucrado no s6lo en la determinacién
de la distancia, sino también de la masa; podemos visuali
zar mejor este hecho escribiendo (2.13) con R = [¢] D vy

Np = Ne/(1 + Y1 + ZYZ), y (3.9}, respectivamente, en 1lad

forma:
3 F(HB) (1 + Y1 + ZYZJ
De = , (4.4)
3 ef 2
[¢] g Ne thB
6 3 2
7 (206265) My F(HR) (1+Y1+2Y2) (1+4Y)
Me®™ = 3671 7
6 5 T
(thB)3 4° Ne® afg
M en gramos, (4.5)
5 2 4Y
0: 2 11 F(HB)Y (1 + Y1 + ZYZ) (1 + )
Me® = 1.074 x 10 Z c ’f3
e
¢ Ne aHB

(M en masas solares). (4.6)
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Todo lo anterior muestra que la determinacién
del factor de porosidad no es un problema simple de solucip

nar.




43.

4.2 ,DEDUCCICN DE UNA POSIBLE ECUACION GENERAL PARA

DETERMINAR €

’

Como las ecuaciones (4.4) y (4.5) o (4.6) for
man un sistema de dos ecuaciones con 3 incdgnitas, masa,dis
tancia y factor de porosidad, para resolver completamente -
el problema se haria necesario introducir una tercera ecua-

cién.

Primeramente se pensé en una solucién iterati
va de (;.4), (4.6) y (2.15), pero el método no dié resulta-
do ya que (2.15) no es una ecuacidén independiente. Luego
se pensd que se podia obtener una ecuacién independiente u-
tilizando la ecuacidén de Shklowvsky en su forma explicita

(2.15) y en su forma de calibracién (2.16).

Combinando estas dos ecuaciones se obtiene:

2/5 ' ef 1/5

M (1+Y1+2Y2) h“HB g
K =
H

(1+4Y) 41 m e/3

(4.7)
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2 -1 K> (1 +an? (@7 m?
M™ e = ' ef ,
3 (1 + Y1 + ZYZ) apg h“HB

1 1

. . (4.8)
(206265)°  (3.2408 x 10°1%9y°| *

en que el paréntesis cuadrado encierra los factores numéri
cos que transforman centimetros a parsecs y radianes a se-
gundos de arco, ya que son estas unidades las que se usan
normalmente al dar las ecuaciones de calibracién de la dis

tancia.

Elevando (4.5) al cuadrado y dividiendo por

(4.8) resulta,

3 FeHR)®/® (206265)3 (1 + Y, *2Y,)
e = -
$1273 “ﬁg Ne’ hvgg X

. (3.2408 x 10719

) , (4.9)
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y el logaritmo de esta ecuacidn nos da:

loge = 9.32 + 1.2 logF(HB) + log(l + Y, + 2Y

1 2)

- 2.4 loge - 1oga§€ -2 logNe - logK , -
(4.10) -

donde finalmente el factor de porosidad queda en funcién
del flujo HB, 1la abundancia de helio, el coeficiente de re
combinacién efectiva de HB, -el radio angular aparente, la

densidad de electrones y la constante X de calibracién.

El valor de esta constante se debe adoptar -
de alglin autor que la haya determinado por un método inde-
pendiente, no asumiendo valores de M y £; en principio é&s-
ta seria una expresidn que permitiria deducir el factor de

porosidad con un buen grado de precisién.

Se hizo una prueba de esta ecuacidn adoptan-
do la calibracién de Cudworth (1974); los valores obteni -
dos para e, fueron muy pequefios, incompatibles con los va-
lores determinados por la inspeccidn fotogridfica de e. Es-
to se puede deber a que, como .dijimos, la escala de Cud -

worth es 1.5 veces mayor que la de Seaton.




46.

Se hizo otra prueba usando la calibracién de
0'Dell (1962), comsiderada la mejor calibracidén existente,

ya que se basa en movimientos propios: 0'Dell da:

La Figura 4.2, muestra un diagrama € calcula
do mediante la férmula (4.10) versus e observado (deducido

de inspeccién fotogridfica, Kaler (1970).

Esta figura muestra que no existe correla-
cién entre ambos factores de porosidad; esto implica que
aunque las calibraciones en general tienen un gran valor
estadistico, para determinaciones individuales de parime

tros caracteristicos de nebulosas planetarias, no se pue-

den aplicar ya que se introducen errores apreciables.




e calculado

T 1 I [ 1
LO ] - . . e a -
L]
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[
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S
»
- [ -
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J
l % Y SR 1 } i 1 ]
| .5 10
e de Kaler
Fig. 4.2 Diagrama, factor de porosidad

calculado versus el factor de
porosidad determinado por
Kaler (1970).
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4.3 METODO PARA CALCULAR ¢ EN NEBULOSAS PLANETARIAS

ANULARES.

Hemos desarrollado un método, que se explica
a continuacién, para calcular el factor de porosidad en el

caso de nebulosas planetarias con estructura anular.

Como se ha dicho, el volumen de una nebulosa

planetaria esférica estd expresado por:

VLTS SHPR (4.12)

en que ¢ es la fraccién del volumen de la esfera ocupado por

el gas.

Una nebulosa anular es, en realidad una céds-
cara esférica, invisible en el centro de la nebulosa por

ser Opticamente muy delgada y transparente.

El volumen de dicha cidscara, considerada de

estructura homogénea, es:

v =3 (e’ - ri%), (4.13)
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en que Re y Ri son, respectivamente, el radio exterior e in
terior de la cdscara. Si llamamos d el espesor de la cidsca

ra:
d=Re-Ri , (4.14)

es fdcil demostrar que:

2y (4.15)

V = 4]( Re
con
' 2
d d
x:d1_.—+
Re SReZ}

(Gurzadian, 1969). Esta expresién rige si la envoltura es
homogénea. Si tiene un factor de porosidad € s el volumen
serd:

2

V=4T Re” X ¢, ' (4.16)

El valor de €y €s arbitrario; tiene que ser

apreciado mirando la fotografia de la nebulosa, y estima-

mos que puede tomar valores eantre 0.6 < eqs 1.0.
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Igualando (4.12) con (4.16) y reemplazando

la expresidén de X en la ecuacion resultante nos queda,

2

1 - -2 +—d—f ) (4.17)

d
8"361——
Re Re 3Re
Para ver el comportamiento de esta ecuaciédn,
la Tabla 4.1 da los valores de ¢ para diferentes valores

de d/Re y e;» los valores correspondientes estan graficados

en la Figura 4.3.




TABLA 4.1

VALORES DE e DEDUCIDOS
DE LA ECUACION (4.17).
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d/RN] 0.1 0.3 c.4 0.6 0.8 1.0
0.05 0.014 0.043 0.057 0.086 0.114 0.143
0.2 0.049 0.146 0.195 0.293 0.390 0.488
0.4 0.078 0.235 0.314 0.470 0.627 0.784
0.6 0.094 0.281 0.374 0.562 6.749 0.936
0.8 0.099  0.298 0.397 0.595 0.794 0.992
1.0 0.100 0.300 0.400 0.600 0.800 1.000




FACTOR DE POROSIDAD (e}

ans

£=0.

| ] | i | H 1 i

.3 .4 .5 .6 7 .8 K- 10 d/Re

Factor de porosidad e, versus la razdén
entre el espesor del anillo d y el radio
exterior nebular Re, para distintos va -
lores de €q- :

52.
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Es muy dificil decidir qué valor de €, se
puede adoptar para cada nebulosa planetaria que se estu-
dia, ya sea porque la fotografia no es clara, o porque el

objeto es muy pequeifio.

Considerando un grupo de 33 nebulosas anula

res, por inspeccién fotogrdfica, se adopté un valor e140.7
para todas ellas. La Figura 4.4 muestra una prueba de es
ta ecuacién para obtener e; en este diagrama se grafican
los valores de & obtenidos con la ecuacidén (4.17) y los -
valores de ¢ deducidos por Kaler(1570) por iﬁspeccién fo-
togrifica. De la figura se puede concluir que el valor -
de ¢ obtenido con este método no muestra una buena corre-
lacién con los valores obtenidos‘mediante la inspeccién -

de fotografias de nebulosas planetarias.

La falta de correlaciﬁn mostrada por la Fi-
gﬁra 4.4, parece indicar que los valores de € obtenidos
por la inspeccidén fotogridfica no son a veces los mids ade-
cuados. Para reforzar esta aseveracidém consideréemos los

dos casos extremos para los cuales Kaler da, respectivamen

te, ¢ = 0.09 y e = 1.0
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El ejemplo concreto es el siguiente:

a) (Kaler ¢ = 0,09)

La nebulosa IC 3132, tiene la razénm % = 0.4,
de donde: € = 0.784 €15 seglin Kaler, €=0.09, esto impli
ca que €4 = 52%%% = 0.11; y una nebulosa anular, cuyo a
nillo tenga un factor de porosidad de este valor (51 =

0.11) seria un objeto pridcticamente inobservable.

b) (Kaler ¢ = 1.0)

La nebulosa planetaria IC 2792, tiene una ra
z6n % = 0.54, segiin Kaler el factor de porosidad es
e = 1.0, pero s6lo el 90% de la nebulosa aparece lleno,
segln 1a razén d/R; por lo tanto un objeto de estas con

diciones no puede tener un factor de porosidad unidad.

Por otra parte, el valor promedio del factor
de porosidad calculado por la ecuacién (4.17) con €y = 0.7
es de ¢ = 0.58, que estd muy cercano al valor de ¢ = 0.6 que
generalmente se asigna cuando el factor de porosidad de una
nebulosa planetaria no se conoce. Ademis, los valores ?btg

nidos por la férmula concuerdan bien con el rango de valo -

res de ¢ estimado por Seaton.



e calculado
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Fig.

estimado por inspeccidn fotogrdafica

4.4

€ calculado versus e observado
de inspeccidén fotogrdfica. E1
valor de £ adoptado fue de
0.70.

55.
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Otro hecho interesante es el siguiente: si

consideramos la ecuacién (3.1),

vemos que el valor ¢ = 1.0 corresponderia, aparentemente,
al limite superior de la masa para una nebulosa dada, co-
mo generalmente se le considera (Gurzadian, 1969). Pero
hay que tomar en cuenta que la ecuacién (3.1) contiene el
radio de la nebulosa, y el radio depende de ¢ a través de
la distancia, lo que nos lleva a la ecuacién (3.9), pre -~

sentada anteriormente, y que, para una nebulosa dada, se

puede escribir:

constante C1

M'“"'-—'z-——-—' =7 (4.18)

[ E

con
7 (206265)% m, F(HE)S (1+Y,+2Y,)2  (1+4Y)
c, = 367 i 1172
»
(huggg) +® Ne® of3
(4.19)
' 3 2
1 FCB)® 14y +2v,)7 (144Y)
C, = 1.07 x 10 — ,

.l
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luego € = 1.0 corresponderia al 1imite inferior de la masa

de una nebulosa planetaria.

La figura 4.5, muestra el comportamiento de
la ecuacibén (4.18) para diferentes valores posibles de C1.-
En esta figura se puede apreciar claramente que los facto-

res de porosidad grandes son los limites inferiores de 1las

masas, para cada uno de los valores de C1 considerados.
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La formula (4.18) permite analizar el rango
posible de variacidon de €, si aceptamos el origen evolu -
cionario de las nebulosas, mencionado en el capitulo ante
rior. Para ello debemos precisar primero los limites su-
perior e inferior de las masas nebulares. Como vimos, u-
na estrella de 3 M, produce un remanente nebular de 1.8M,,
una de 1.5 M0 produce un remanente de 0.7 Ms y una estre-

1la de 0.8 M0 produce un remanente nebular de 0.2 Me.

La Figura 4.6, muestra la correlacidn qﬁe e
xiste entre las masas ya mencionadas, que se puede asimi-
lar a una relacién lineal, Esfimando, de acuerdo con Os-
terbrock (1974), que sélo las estrellag con 0.6M0§M*<4Mg
pueden llegar a ser dindmicamente inestables, produciendo
nebulosas planetarias, podemos considerar en dicha rela -
cién estrellas con 0.6M0sM*s3.9M°, que seglin la Figura 4.6

corresponde a los rangos extremos: 0.06M°<Mn52.45M9.

Introduciendo estos valores limites en la e

cuaciédn (4.18), obtenemos:

c, | /2 c,
('z"'_.4s << 0.06) o (4.20)
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0O sea.:

0.64 C, < & < 4.1 C,, (4.217)

con C, = /E;, diferente para cada nebulosa.

Si 4.1 C2 resulta mayor que 1, la desigualdad

(4.21) se debe escribir, evidentemente:
0.64 C, < e < 1. (4.22)

Estas dos desigualdades nos dan, de inmediato,

una estimacién de los valores aceptables de e.

Sin embargo cuando ¢ cae fuera de este rango,
existen dos posibilidades: 'que la estimacién del valor de
e sea pobre, o que los pardmetros usados para calcular C,
tengan errores muy grandes; pero en este iltimo caso, aunque
¢ esté correcto, las distancias y masas obtenidas serin de

todos modos incorrectas.




MASA NEBULAR (Me)

2,0

WO

1 1

1 2 3
MASA ESTELAR (Me)

Fig. 4.6 Diagrama masa estelar original versus masa
nebular remanente, €n masas solares.
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V.- DETERMINACION DE LA DISTANCIA Y LA MASA

5.1 CRITERIOS

Una discusién adecuada de la fisica de una ne
bulosa planetaria requiere del conocimiento de su distancia

y masa.

Como hemos visto en pArrafos anteriores, para
resolver el problema se han usado, en general, métodos esta
disticos, basados en la suposicidén de que tadas las nebulo-
sas son semejantes o, al menos, que se ﬁueden separar en al
gunos grupos diferentes entre si, pero cada uno de ellos

con caracteristicas comunes.

Todas las deducciones hechas en el capitulo II,
han sido necesarias para entender bien el problema de la de
terminacién de distancias de nebulosas planetarias, y para
ver cémo actfian las diferentes variables em la solucidn de

este problema.

Como se vié en dicho capitulo, la ecuacidn

(2.20) sirve para calcular la distancia de una nebulosa pla




63.

netaria; pero esta ecuacién se plantea para establecer una
escala de distancias, con una constante K de calibracién,
deducida en base a valores impuestos de agg, Te, ¢, Y, M
(com6 ejemplo ver Seaton, 1968), o en base a determinacio-

nes de distancias realizadas por métodos astrofisicos (co-

mo ejemplo ver O'Dell, 1962).

Nosotros no adoptaremos esta forma refinada
del método de Shklowsky para determinar la distancia; en g
fecto, dado que nos interesa una determinacién individual
y no estadistica, podemos usar directamente la expresibén
(2.11), 1a cual relaciona, entre otras variables, la dis-

tancia con el flujo HR recibido en la Tierra.

Reemplazando en esta ecuacién, R por [¢]D,in
troduciendo la expresién para Np [férmula (2.12)] y despe-
jando la distancia, nos queda,

3 F(HB) (1 + Y1~+ ZYZ)
D = 3 (5.1)

[¢l £ nHB Ne thB
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en forma logaritmica e introduciendo valores numéricos,

(5.1) queda:

f

logD = 11.866 + logF(HB) - 3 log[¢] - loge - 1ogu§B -

-2 logNe + 1og(1+Y1+2Y2) . (5.2)

Para determinar si el uso de esta ecuacidn es
conveniente ,podemos apreciar el error que se produce en ca-
da caso, adoptando las estimaciones de los errores de las -
distintas variables que aparecen en cada ecuacidn, segin -

ios autores Perinotto (1871, 1975) y 0'Dell (1962).

Para la ecuacién (2.15) tendremos:

AD AM (4 aY) A (Y1+2Y2) Ae
— 0.4—+ 0-4——_+ 0.2 + 0.2_'""
D M (1+4Y) (1+Y1+2Y2) €
AQEf
HB AFO(HB) Ad AC
+ 0-2 + 0-2""""""‘"_"_"' 0.6 — 0.2 — »
ugg F, (H8) ¢ C

(5.3)
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con M dado por la ecuacién (3.9), de modo que AM/M nos que

da:

AM AF (Hg) a4 - A Ne Ace Aaﬁg
— =3 + 6 —+ 5 + 2 — 4 3 oopm
M F(HB) $ Ne € aﬁs

A(Y1+2Y2) 45Y
(1+Y+2Y,) (1+4Y)
Para la ecuacidén (5.2) se obtiene:
aD  AF(HB) se  aaSt ANe
- 5 Ad Hs 2
—_= + +— + i —_—
D  F(HB) [4] € agz Ne
A(Y +2Y,)
+ 1 2 (5.5)
(1+Y1+2Y2)

Introduciendo en (5.3), (5.4) y (5.5) los erro

res citados por los autores antss mencionados:

AF(H@) AC ANe Ad
= 3% — =7y, — =5y , — = 5% ,

F(HB) C Ne s
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y los errores estimados de:

. A% = 12% (obtenido al comparar los valores calcula-
dos en este trabajo y los determinados por

Kaler),

TT%%%T =~ 8% (debido a un 2% de error en Y), .

AY1 + ZAY2
~ 6% (debido al error de un 2% en Y1 e Yz) s
(1+Y.+2Y,)
1 2
A agg
. z 7% (debido a un error del 5% en la temperatura
e
“Hg de electrones);

obtenemos: é% = 129%, de donde:

Ec. (2.15) Ec. (5.2)

AD . 654 A% ~ 533
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Es decir,que, como podria esperarse, los errores porcen
tuales son algo menores para el caso de la ecuacién (5.2).
Consecuentemente usaremos la ecuacién (5.2), que. ademds
es mis directa, para calcular la distancia, y la ecuacién
(3.9) para calcular la masa de las nebulosas planetarias

que se estudiardn en este trabajo.
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5.2 COEFICIENTE DE RECOMBINACION EFECTIVA DE HB.

Unc de los parimetros que aparece en las
ecuaciones (5.2) y (3.9) es el coeficiente -de recombina
cién efectiva, agg. El valor de este coeficiente se pue
de sacar de tabulaciones que se encuentran en la litera-
tura, por ejemplo Osterbrock (1974). Pero estos valores
han sido obtenidos bajo consideraciones promedio de tem-
peratura, densidad de electrones, etc., de modo que para
determinaciones individuales de distancias y masas es me

jor evaluar el coeficiente de recombinacién efectiva para

cada una de las nebulosas planetarias que se estudian.

Para ello usaremos la expresidn usada por

0'Dell (1962):

ot = 3 x 10714 (Te) o, (5.6)
B

108 9800
con f(Te) = —%77 ©XP - 0.98 .

Te3 2 Te

Esto nos permite calcular el coeficiente de recombinacidn

efectiva en forma mds precisa que los que se encuentran

tabulados en la literatura.
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5.3 SELECCION DE LAS NEBULOSAS PLANETARIAS.

Las nebulosas planetarias que se elegirédn

deben cumplir con los siguientes criterios:

a) Deben aparecer en el catdlogo de Perek y Kohoutek
{1967) y sus fotografias deben presentar, en lo posii

ble, una envoltura nebular esférica o anular.

b) Para cada una de estas nebulosas se debe conocer:

i) La abundancia de helio y sus grados de ionizacién.
ii) E1 flujo en HB.

iii) La constante de extinci6n interestelar.
iv) La temperatura y densidad de electrones.
'v) El factor de porosidad.

vi} El1 radio angular ¢

c) Todas las nebulosas seleccionadas deben cumplir con la

condicidén de que sean Gpticamente delgadas en el conti

nuo de Lyman.
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Para determinar si se cumple esta condicién
se adoptard el criterio de Torres ¥y Peimbert (1977), se-
giin el cual las nebulosas planetarias Spticamente delga -

das cumplen con la condicidn:
logR > 0.08 pc ,

con R = radio nebular.

Evidentemente, la aplicacifén de este crite-
rio debe hacerse en dos aproximaciones, ya que en primera
aproximacibn se tomard el radio publicado por otros auto-
res en base a la escala estadistica de distancias, que de

signaremos por R1.

De acuerdo con estos tres criterios, se pYo
cedié a seleccionar las nebulosas planetarias a las cuales
les calcularemos la distancia y la masa. Estas aparecen eh

el listado de la Tabla 5.1.

En esta Tabla las diferentes columnas dan:

(1) 1a designacién NGC o IC; (2) el ntmero P-K (Perek y
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Kohoutek , 1967); (3) ¥y (4} la longitud y latitud galic
tica respectivamente; (5) el logaritmo del radio R1;
(6) la constante de extincién interestelar; ~(7) el lo-
garitmo del flujo HB corregido por extincidn intereste-

lar.
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TABLA 5.1
(n (2) (3) (4) (5) (6) (7)
NGC P-X 1 B logR C logF_ (HB)
(grados) (grados) (Pc) (ergs seg_1cm' )
40 120+ 9 1 120.02 9.87 -0.99 0.92 -9..72
246 118-74 1 118.82 -74,.71 -0.69 0.12 -9.59
1501 144+ 6 1 114.56 6.55 -0.83 1.07 -10.19
1514 165-15 1 165.53 -15.53 =-0.75 0.59 -10.04
1535 206-40 1 206.48 -40.57 =-1.02 0.22 -10.14
2346 215+ 3 1 215.70 3.61 -0.67 1.43 -10.96
2392 197+17 1 197.88 17.40 -0.93 0.56 -9.83
2440 234+ 2 1 234.84 2.43 -1.10 1.39 -9:.25
3242 261+32 1 261.06 32.06 -1.01 0.23 -9.58
3587 148+57 1 148.50 57.06 ~-0.60 0.15 -10.18
3918 294+ 4 1 294.68 4.71 -1.20 0.80 -9.21
5873 331+16 1 331.35 16.84 -1.08 0.38 -10.68
5882 327+10 1 327.84 10.09 -1.16 0.65 9.68
6072 342+ 0 1 342.16 10.83 -0.66 0.57 -10.80
6153 341+ 5 1 341.84 5.46 -1.05 1.13 -9.73
6210 43+37 1 43.12 37.76 -~1.09 0.18 -10,03 .
6302 349+ 1 1 349.51 ~1.05 ~-0.99 0.88 -9.717
6439 11+ 5 1 11.00 5.90 -1.23 1.40 -10.23
6445 g+ 3 1 8.07 3.90 -1.23 1.27 -9.93
6543 96+29 1 96.47 26.95 -1.17 0.25 -9.35
6572 34+11 1 34.62 11.84 -1.24 0.52 -9.22
6629 g- 51 9.41 -5.06 -1.16 1.33 -9.61
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TABLA 5.1 (Continuacidn)

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
NGC P-K 1 B logR, C logF (IIB)
(grados) (grados) (P.) (ergs seg'1cm“2)
6720 63+13 1 63.15 13.98 -0.88 0.37 9.69
6772 33- 6 1 33.17 -6.38 -0.67 0.87 -10.78
6781 41- 2 1 441.84 -2.98 -0.63 0.63 -10.56°
6804 45- 4 1 45.75 -4.59 -0.92 1.08 -10.20
6826 83+12 1 83.57 12.49 -1.10 0.50 -9.42
6853 60- 3 1 60.83 -3.69 -0.69 0.18 -9.26
6879 57- 8 1 57.25 -8.97 -1.10 0.72 -10.88
6884 g2+ 7 1 B2.14 7.10 =-1.17 0.93 -10.18
6894 69- 2 1 69.48 -2.62 -0.80 0.97 -10.49
6905 61- 9 1 61.50 -3.58 -0.85 0.58 -10.32
7009 37-34 1 37.76 -34.58 -1.06 0.20 -9.58
7026 89+ 0 1 85.00 0.37 1.24 1.69 9.21
7027 84- 3 1 84.92 -3.49 -1.29 1.12 -9.00
7048 88- 1 1 88.76 -1.68 -0.80 1.10 -10.29
7662 106-17 1 106.56 -17.60 -1.18 0.47 -9.58
IC
289 138+ 2 1 138.82 2.81 -0.88 7.41 -10.26

351 159-15 1 159.05 -15.19  -1.07 0.67 -10.73
4406 319+15 1 315.69 15.74 -0.97 0.40 -10.33

Nota a 1a Tabla 5.1; (1) y (2): Perek y Kohoutek (1867)
(3), (4), (5), (6), (7): Cahn y Kaler(1971]
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La Tabla 5.2 da los demds pardmetros nece
sarios para nuestros cdlculos. Las diferentes columna;
dan : (1) la designacién NGC 6 IC; (2), (3), (4) las
abundancias de helio Y, Y1, Y, respectivamente; (5) el
radio angular en segundos de arco; (6) el factor de po
rosidad dado por Kaler (1970); (7) el valor del logarit
mo de 1la densidad de electrones; (8) la temperatura de

electrones y (9) el coeficiente de recombinacién efecti

va calculado a partir de Te.

Cuando no se encontrd informacién sobre el
valor de Y para la nebulosa planetaria considerada, se
adopté el valor Y = 0.160, que es el valor promedio
aceptado para la abundancia de He de acuerdo con las esta
disticas. En estos casos, el valor de Y se indica entre
paréntesis; lo mismo sucede cuando no se encontraron valg
res de Y1, y este se dedujo de Y, = Y-Y,, en que Y, es

un valor publicado.

Los valores para NGC 6210 y NGC 630Z fueron
tomados de los trabajos de Danziger (1975) y FaGindez (1981)
respectivamente. Cuando no se tenian valores de Te se adop

té6 Te = 10000 °K (temperatura promedio aceptada para las

nebulosas planetarias).




TABLA 5.2
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9%
NGC Y Y1 Y, " E 1og§e Te e u§§1
(em °) (°K) (cm “seg ')x10
40  .070 .070 .000 18.2 0.40 3.19 12000 1.94
246 (.160) (.041) .119 112.0 0.60 2.20 10000 3.00
1501 (.160) (.124) .036 25.9 0.60 2.73 10000 3.00
1514 (.160) (.134) .026 50.2 0.17 2.79 14000 1.37 -
1535  .096 085  .011 9.2 0.22 3.50 13500 1.48
2346  .166 133 .033 27.3 0.60 2.83 14600 1.25
2392 .092 .049 .043 22.4 0.14 3.43 18800 7.36
2440  .138 .073 .065 16.4 1.00 3.47 13400 1.51
3242 .109 L077  .032 18.6 0.22 3.43 10900 2.43
3587  .097 .083 ~ .014 100.0 0.60 2.36 11194 2.28
3918  .108 .070  ,038 9.4 1.00 3.88 11800 2.02
5873 .160 (.126) .034 3.5 1.00 3.43 12100 1.90
5882  .116 .113  .003 7.0 1.00 3.58 10000 3.00
6072 (.160) =---- ---- 35.0 0.72 2.38 10000 3.00
6153  .127  (.102) .025 12.3 0.15 3.75 15400 1.11
6210  .112 .110 .002 8.1 1.00 4.00 8650 4,35
6302  .230 2159 .071  22.3 1.00 3.51 17400 8.62
6439 (.160) (.109) .051 2.5 1.00 3.77 10000 3.00
6445  .226 .165 .061 16.6 0.88 3.36 13800 1.41
6543  .121 .121  .000 9.4 0.30 3.86 8200 5.01
6572 .110 110 .000 7.2 1.00 3.98 10500 2.66
6629  .129 cee e 7.5 1.00 3.55 8800 4.15

14
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TABLA 5.2 (Continuacidn}
(1 (2) (3) (4) (s) (6) (7) (8) (9%
NGC Y Y, Y, " £ 1o§§e Te s a;§1
(ecm™”) (°K) (cm "seg )x10

6720 .113 075 .038 34.6 0.32 2.87 13100 1.59
6772  .160 meee  ---- 32.4 0.30 2.36 10000 3,00
6781 .106  (.083) .023 53.0 0.50 3.15 10000 3.00
6804 .106  (.035) .071 15.7 0.%94 2.89 10000 3,00
6826  .104 104  .000 12.7 1.00 3.32 10300 2.79
6853  .110 074 .036 170.0 0.40 2.60 12000 1.94
6879 .160  (.135) .025 2.5. 1.00 3.60 14600 1.25
6884 .108  .095  .013 3.8 1.00 3.90 11100 2.38
6894  .096 (.076) .020 22.0 0.60 2.69 10000 3.00
6905 .160 feee m--= 20,2 0.60 2.72 14300 1.31
7009  .112 101 .011 14.1 0.30 3.79 11300 2.23
7026  .101 .092  .009 7.5 0.90 3.86 11200 2.28
7027 111 .069  .042 7.1 1.00 4.17 14300 1.31
7048 (.160) ---- ---- 27.5 0.60 2.78 10000 3.00
7662  .094 .05 .03% 13.2 0.90 3.60 13000 1.61
IC

289 (.160) (.069) .091 18.4 0.35 2.93 15900 1.04
351  .095 .064  .031 3.5 1.00 3.27 14100 1.35
4406  .141 134  .007 10.0 0.70 3.17 10000 3.00

Nota a la Tabla 5.2;

(2), (3), (4); Kaler (1978)

(5), (6), (7), (8), (9); Kaler (1870)

14
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5.4 ANALISIS DEL FACTOR DE POROSIDAD.

Previo a calcular las masas y las distan-
cias de las nebulosas planetarias, es necesario hacer un
estudio para determinar el rango de valores posibles de
e para cada una de las nebulosas que se estudiardn, de

modo de elegir el valor de € més adecuado en cada caso.

Este anilisis se hizo usando la ecuacién
(4.21). En la Tabla 5.3 se encuentran listados los si-
guientes pardmetros; (1) la designacién NGC 6 IC; (2) ¥y
(3) los valores de C1 y C2 respectivamente; (4) Yy (5)
el valor minimg y miximo posibles de €; (6) el valor de

¢ publicado por Kaler (1970).

De esta tabla se puede apreciar que, €n ge
neral, el valor de e de Kaler, se encuentra dentro del
rango de valores de € estimado a través de la ecuacibén
(4.21), o muy cerca de 1. S6lo en 4 casos, denotados
por * en la columna (5) de la tabla, los valores posibles
de £ son excesivamente pequefios comparados con el valor

de Kaler. En otros cinco casos,denotados por + en la




78.

tabla, se tiene que los valores del rango posible de €
son demasiado grandes en comparacidén del valor dado por
Kaler, o que este rango estd muy mal definido dando fini
camente el valor posible € = 1.0. El resultado de 1la

masa y distancia de estos objetos se discutirid en el

Capitulo VII.
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TABLA 5.3
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
NGC C, C, min max e (Kaler)
40 0.438 0.662 0.42 1.00 0:40
246 0.818 0.905 0.58 1.00 0.60
1501 0.143 0.378 0.24 1.00 0.60
1514 0.038 0.195 0.12 0.80 0.17
1535 0.106 0.326 0.21 1.00 0.22
2346 0.002 0.045 0.03 0.19* 0.60
2392 0.082 0.286 0.18 1.00 0.14
2440 2.729 1.651 1.00 1.00+ 1.00
3242 0.042 0.205 0.13 0.84 0.22
3587 0.007 0.084 0.10 0.34% 0.60
3918 0.316 0.562 0.36 1.00 1.00
/5873 0.979 0.989 0.63 1.00 1.00
5882 0.678 0.823 0.53 1.00 1.00
6072 0.023 0.152 0.10 0.62% 0.72
6153 0.041 0.203 0.13 0.83 0.15
6210 0.0001 0.010 0.01 0.04% 1.00
6302 0.058 0.241 0.15 0.99 1.00
6439 0.776 0.881 0.56 1.00 1.00
6445 0.141 0.376 0.24 1.00 0.88
6543 0.010 0.099 0.06 0.41 0.30
6572 0.191 0.437 0.28 1.00 1.00
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TABLA 5.3 (Continuacidn)

(1) (2) (3) (4) (5) (6)
NGC Cq C, min ) max e (Kaler)
6629 0.409 0.639 0.41 1.00 1.00
6720 1.090 1.044 0.67 1.00+ 0.32
6772 0.052 0.228 0.15 0.93 0.30
6781 0.099 0.315 0.09 1.00 0.50
6804 0.483 0.695 0.44 1.00 0.94
6826 2.690 1.640 1.00 1.00+ 1.00
6853 0.041 0.202 0.13 0.83 0.40
6879 0.889 0.943 0.60 1.00 1.00
6884 0.064 0.253 0.16 1.00 1.00
6894 0.060 0.245 0.16 1.00 0.60,
6905 4.073 2.018 1.00 1.00+ 0.60
7009 0.004 0.063 0.04 0.26 0.30
7026 0.985 0.993 0.64 1.00 0.90
7027 0.963 0.981 0.63 1.00 1.00
7048 0.033 0.182 0.12 0.75 0.60
7662 0.148 0.385 0.25 1.00 0.90
IC

289 1.995 1.410 0.90 1.00+ 0.35
351 0.065 0.225 0.16 1.00 1.00
4406 0.112 0.335 0.21 1.00 0.70
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Dentro del grupo de nebulosas planetarias
seleccionado un gran nimero de ellas son anulares. A
este grupo de nebulosas se les puede calcular € a través
de la ecuacién (4.17). ELstimamos que este método es una
determinacién mejor del factor de porosidad, que el tra-

dicional uso de la apreciacién fotogridfica de éste.

Las columnas de la Tabla 5.4 contienen: (1)
la designacién NGC; (2) y (3) el radio nebular R ¥y el
espesor del anillo d , en segundos de arco; (4) y (5) el
rango de e; (6) € de Kaler; ¥ (7) el valor de € deduci-
do en este trabajo usando la ecuacidén (4.17) para las ne-

bulosas anulares.

De esta tabla se puede apreciar que los va-
lores de £ calculados, son una buena estimacidn de este
pardmetro (por comparacién con fotografias), y se encuen

tran muy bien situados dentro del rango estimado para e.

Los valores de € que se usarin para el

cilculo de la masa y la distancia serédn adoptados como

sigue:




a) Cuando 1la nebulosa es anular el €

seri el calculado en este trabajo (Tabla 5.4).

b) Si 1la nebulosa no es anular,

adoptard el valor deducido por Kaler.

5¢
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TABLA 5.4

~

NEBULOSAS ANULARES

(nm (2) (3) (4) (5) (6) (7)
T E £ £

NGC - R™ da" min max (Kaler) (Calculado)

40 16.0 6.3 0.42 1.00 0.40 0.54
246 107.0 53.0 0.58 1.00 0.60 0.61
1501 24.0 6.3 0.24 1.00 0.60 0.42
1514 40.1 17.4 0.12 0.80 0.17 0.57
1535 10.5 3.2 0.21 1.00 0.22 0.47
2392 9.5 5.5 0.18 1.00 0.14 0.65
3587 90.0 41.4 0.10 0.34 0.60% 0.59%
6153 8.0 3.2 0.13 0.83 0.15 0.55
6445 21.0 12.6 0.24 1.00 0.88 0.66
6720 30.0 18.0 0.67 ° 1.00 0.32+ 0.66
6772 28.0 13.5 0.15 0.93 0.30 0.60
6781 55.0 48.4 0.09 1.00 0.50 0.70
6804 13.5 5.7 0.44 1.00 0.94 0.57
6853 201.0 100.0 0.13 0.83 0.41 0.61
6894 23.5 7.5 0.16 1.00 0.60 0.48
6905 16.0 8.0 1.00 1.00 0.60+ 0.61+
7009 8.5 3.9 0.04 0.26 0.30 0.59%
7026 4.0 2.8 0.64 1.00 0.90 0.68
7662 11.0 5.7 0.25 1.00 0.90 0.62
1{v

289 17.0 8.5 0.90 1.00 0.35¢+ 0.61+

Nota: .5 signos + y * tienen los mismos significados que
en la Tabla 5.3.
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VI.- RESULTADOS

MASAS, DISTANCIAS Y RADIOS CALCULADOS.

Usando las ecuaciones (3.9) y (5.2) dadas
en los capitulos anteriores, se procedidé a calcular la

masa y la distancia respectivamente.

Por otra parte, y como un subproducto, la
ecuacidn (3.7) permite calcular el radio de cada nebulog
sa planetaria estudiada. Expresando esta ecuacién en

forma logaritmica nos queda:

logR = 22.49+10gF(HB)+10g(1+Y1+2Y2)-2 logé~-2 logNe-
f
- loge-log GEB . (6.1)

También existe la posibilidad de calcular directamente
el radio por la expresién R = [¢]D, pero &sta Gltima
tiene un error porcentual asociado de aproximadamente
un 58%, mientras que la ecuacién (6.1) tiene un error
porcentual de 48%; por este motivo hemos preferido uti

lizar esta expresidén para calcular el radio R de cada

nebulosa.
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La Tabla 6.1, muestra estos resultados.
La primera columna da la designécién’NGC 6 IC, la se-
gunda la masa calculada en masas solares, 1la tercera
la distancia en kiloparsecs determinada por la ecua
cién (5.2); y la cuarta columna da el radio de cada

nebulosa en parsecs.

Dado el monto de los errores porcentua-
les de los distintos pardmetros, hemos cortado todos
los valores a s6lo dos cifras significativas, a pesar
de que normalmente en la literatura se acostumbra dar
las distancias al parsec y los radios al milésimo de
parsec, o sea con una precisién espilirea. Estamos cons
cientes de que afin dos cifras significativas puede ser
mucho, sobre todo en el caso de las masas, pero hemos
decidido conservarlas para facilitar 1la comparacién

con otros autores.
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TABLA 6.1
NGC M D R
,) (Kpc) (pc)
40 1.5 2.8 0.35
246 1.2 1.1 0.56
1501 0.79 2.3 0.20
1514 0.12 0.54 0.43
1535 0.47 3.1 0.29
2346% 0.014 0.35 0.046
2392 0.19 0.91 0.45
2440+ 2.9 2.5 0.198
3242 0.91 2.5 0.22.
3587% 0.023 0.22 0.10
3918 0.33 1.5 0.069
5873 0.63 8.0 0.13
5882 0.71 3.3 0.11
6072% 0.031 0.73 0.12
6153 0.13 1.2 0.25
6210% 0.00011 0.95 0.0041
6302 0.064 0.47 0.05
6439 0.50 7.9 0.093
6445 0.32 1.4 0.084
6543 0.12 1.6 0.073
6572 0.20 1.6 0.054
0.34 2.7 0.094

6629
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TABLA 6.1 (Continuacion)

NGC M D R
(M) (Kpc) (pc)
6720+ 2.4 2.1 0.703
6772 0.11 1.3 0.39
6781 0.20 0.97 0.34
6804 1.5 3.8 0.17
6826+ 2.8 3.6 0.21
6853 0.11 0.20 0.23
6879 0.57 9.4 0.11
6884 0.051 1.9 0.035
6894 0.18 1.5 0.16
6905+ 8.8 6.6 0.63
7009 0.012 0.47 0.030
7026 2.1 4.2 0.15
7027 1.0 2.4 0.081
7048 0.073 0.92 0.12
7662 0.24 1.7 0.11
IC
289+ 5.2 4.8 0.42
351 0.072 2.8 0.046
4406 0.19 2.5 0.12

Notas a la Tabla 6.1

1) Los asteriscos y cruces corresponden a los objetos que
tienen estos mismos simbolos en la Tabla 5.3.

2) NGC 6720. En este caso, en que el valor de & dado por
Kaler es menor que el rango determinado em la Tabla 5.3;
hemos usado el valor de € dado en la Tabla 5.4, por tra-
tarse de una nebulosa anular.

3} NGC 7009. Usando el valor de Kaler, £=0.30, mds cercano
al rango tebrico, se obtiene: M=0.10, D=2.1, R=0.10




88..

VII.- DISCUSION

7.1 CONSIDERACIONES GENERALES.

Antes de entrar a la discusibn propiamente
tal de los resultados obtenidos en este trabajo, hay que
destacar que el conjunto de nebulosas analizadas consti-
tuye una muestra muy pequefia, y con un fuerte efecto de
seleccién. Este efecto, que no es de extrafiar, se debe
a que el conjunto de condiciones que se impuso para ele-
gir las nebulosas implica que se deben conocer todos sus
parametros fundamentales con bastante exactitud; y esto,
hasta el momento, s6lc se ha logrado para un conjunto de
nebulosas relativamente restringido; para la mayoria de
las nebulosas planetarias conocidas (aproximadamente
1000 en el catdlogo de Pereky Kohoutek ) s6lo se ha 1lo
grado determinar las coordenadas, y; a veces no con gran
precisién. Una mirada a la lista nos muestra, ademis,
que todas las nebulosas en ella contenidas pertenecen al
NGC (New General Catalogue} o IC (Index Catalogues), que
aunque publicados en 1953, son reproducciones de los co-

rrespondientes catdlogos de Herschel, publicados en 1888

’
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(NGC), y 1895 y 1908 (IC) respectivamente. Estos catd-
logos contienen todos los objetos no estelares observa-
dos hasta 1908. Evidentemente, los medios instrumenta-
ies de esa época no eran muy poderosos, Yy las nebulosas
planetarias conocidas entonces eran s6lo las més bri-
1lantes. La distribucién de las nebulosas analizadas,

graficadas en coordenadas galdcticas, se muestra en la

Figura 7.1.

Como consecuencia de lo dicho, el andli-
sis de esta muestra no nos permitirad obtener conclusio-
nes generales sobre, por ejemplo, la distribucién de ma
sas o la distribucién de distancias. La limitacifn se
hace ain mayor si se considera que, de las nebulosas
con datos suficientes, se han efegido s6lo aquéllas 6p-

ticamente delgadas.

Por este motivo, este trabajo no ha pre-
tendido llegar a conclusiones generales, sino que ha
htratado de optimizar lo mds posible la forma de calcu-
lar individualmente, y no estadisticamente, las masas

y las distancias de nebulosas planetarias &pticamente

delgadas.
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7.2 VALIDEZ DEL MODELO.

Como vimos en el Capitule II, para lograr
1o anterior se adopté el modelo de una nebulosa planeta
ria esférica, con una fraccibén ¢ ocupada por gas de densidad
uniforme iHasta qué punto es vidlido este modelo?. La fo
tografia directa demuestra que las formas Yy las estructu
ras internas de las nebulosas planetarias cubren un am-
plic rango, de modo que la suposicién fundamental, de
un modelo esférico con una regién ocupada por gas de den
sidad uniforme, parece demasiado idealizadﬁ para repre-
sentar la nebulosa con propiedad. Analizaremos separada
mente los dos aspectos del modelo: a) forma esférica y

b) densidad uniforme en una fraccién e del volumen.

a) Forma esférica: Una revisifn del cata-
logo de Perek y Kohoutek (1967), o del Capitulo I del
libro de Gurzadian (1969), muestra de inmediato que mu-
chas nebulosas no tienen forma esférica. Es asi como
existen nebulosas de forma difusa, o espiral o rectangu
lar; perc el nfimero de nebulosas planetarias de este ti

po es pequefio, ¥ probablemente sean s6lo casos peculiares




92.

(Gurzadian, 1969). Por otra pdrte, existen ademis de
las nebulosas esféricas, las de estructura anular, Yy
de doble o triple envolturay las nebulosas bipolareg.
Pero es evidente que , RO importa cudl sea la forma de
1a nebulosa, siempre se podrd circunscribir a ella una
esfera, de radio tal que la contenga completamente, Yy
de tal modo que s6lo una fraccidn e<1 de la esfera es-

té ocupada por la nebulosa.

La eleccién del modelo esférico estd ava-
lada por el hecho de que el proceso de expulsién de la
atmésfera de la estrella central, en principio, debido
a consideraciones dindmicas, no deberia tener orienta-
ciones preferenciales. Por lo tanto, todo el material
nebular deberia ser expulsado radialmente de forma uni-

forme (sin grandes fluctuaciones).

Como ejemplo, las nebulosas planetarias
anulares, son nebulosas pridcticamente esféricas que 10
dean la estrella central como una envoltura, y su apa
riencia anular se debe a lo diluido que se encuentra
el gas nebular, que hace ver pricticamente vacio el es

pacio interior del anillo brillante.
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b) Densidad uniforme en una fraccidén ¢
del volumen. Esta es la parte critica del modelo, que
puede someterse a una discusifén mds profunda. Torres-
Peimbert y Peimbert (1977), por cjemplo, analizan dos

modelos extremos:

i) El1 modelo homogéneo, con e€=1, en que
toda la esfera estd llena de gas de densidad uniforme;
b4

ii) El modelo de fluctuacién.méxima, con
e#1, que postula que una fraccién e de la esfera estd
llena de gas de densidad uniforme y otra fraccidén 1-e

estd vacia.

El modelo adoptado por nosotros es el de
fluctuacién mdxima. Pero un modelo mids realista seria
considerar que en la esfera que contiene a la nebulosa
puede haber distintas regiones, correspondientes a frac

ciones de volumen €11 € €g5++-5E,, COD densidades

Pys» P> Pgrer-sPps respectivamente. Evidentemente este
modelo intermedio estaria mids cerca de la realidad, pe-

ro complicaria enormemente los cdlculos; ademds, las




94.

determinaciones de e y p para distintas regiones de la
nebulosa planetaria serian dificiles y muy poco preci-
sas. Por este motivo se prefiere usar el modelo de

fluctuaciones mixima.

Por lo demds, hay que tener en cuenta que
las limitaciones impuestas a nuestros resultados por el
uso de este modelo, son también vdlidas cuando se usa
la forma estadfstica de Shklovsky que se ha deducido a

partir del mismo modelo.

En resumen, podemos decir que es vdlido
adoptar un modelo de nebulosa planetaria esférica, pe-
ro la distribucién del gas nebular es critica, debido
a las.fluctuaciones de su densidad; esto incide direc-
tamente en la determinacidn del factor de.porosidad,

problema importante afin no totalmente resuelto.
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7.3 MASAS.

No son muchos los datos publicados sobre
masas de nebulosas planetarias; por este motivo es difi
cil comparar nuestros resultados con los de otros auto-

TeS.

El promedio de las masas que hemos obteni
do es 0.93 My, valor que se reduce a 0.43 M/ si elimina
mos las masas mayores que 2.45 Mo’ limite que nos fija-

mos en la discusién del Capitulo IV.

Este promedio es mayor que el valor prome
dio estadistico que se encuentra en la literatura,

M= 0.17 M@.

Entre las determinaciones realizadas por
otros autores hay que mencionar la de 0'Dell, quien no
incluyé el efecto de la existencia de He; pero no publi
c5 en detalle sus resultados, sino sélo un promedio .de
los valores obtenidos para 131 nebulosas, igual a 0.14

M.
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Entre las listas publicadas hay que desta
car las de Vauclair (1968) y Pottasch (1980). Vauclair
usa el radio R de la nebulosa, y el factor de Gaunt en
funcién de la temperatura de electrones y la frecuencia
(con frecuencia cero en el limite de Lyman). Ademis,

. . . + ++
considera las contribuciones de He, He y He .

En cambio Pottasch, determina la masa de i
las nebulosas usando la distancia calculada a través del
método de Shklovsky, y considera en sus ecuaciones sb6lo

la contribucidn del He neutro.

Una estimacidén de los errores de Vauclair
f Pottasch, hecha por el mismo método utilizado para
nuestros resultados, da valores del orden del 200%, ma

yor -que nuestro 130%.

La Tabla 7.1 da una lista de las masas ob
tenidas por Vauclair y Pottasch, para nebulosas en co-
min con nuestra lista. Se ve que nuestras masas Son ma
yores que las dadas por Vauclair y Pottasch. En el he

cho, para las nebulosas en comiin con Vauclair, excep -
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tuando NGC 7027, nuestra masa promedio es 0.75 M, en
comparacién con 0.49 Mo’ promedio obtenido por Vauclair.
Andlogamente, para las nebulosas en comiin con Pottasch,
nuestro promedio es 0.63 Mo’ en comparacién con 0.08 M@,
promedio de los valores de Pottasch. Hay que hacer no
tar ademids, que el promedio de los valores de Pottasch
es substancialmente menor que el promedio de las masas

de Vauclair.

La nebulosa NGC 7027 presenta un casc con
flictivo, ya que para ella nosotros obtenemos una masa
de 1.0 Me’ en tanto que Vauclair determina 110 MQ, va-
lor que, de hecho, viola todo modelo conocido actualmen
te. Haciendo un estudio de los resultados de Vauclair
para otras nebulosas, encéntramos otro objeto de masa
excesiva, no incluido en nuestro trabajo; este es IC
2165, con 100 M@. Vauclair considera que estos valores
son reales, pero no hace una discusidn de sus errores,
por lo que la validez de estos resultados.ha sido pues-

ta en duda (Perinotto, 1875)
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TABLA. 7.1
MASAS (M)
EN ESTE ' ,

NGC SRABATO VAUCLAIR POTTASCH

40 1.5 0.212 0.037
246 1.2 .- 0.170
1514 0.12 —-- 0.095
1535 0.47 0.0054 0.0076
2346 0.014 .- 0.059
2392 0.19 0.0032 0.051
2440 2.9 0.0084 .-
3242 0.91 0.65 0.025
3587 0.023 .- 0.14
6210 0.00011 0.004 0.0014
6543 0.12 0.088 .-
6572 0.20 1.43 0.0084
6720 2.4 1.24 0.083
6853 0.11 0.0026 0.35
7009 0.012 0.02 0.03
7026 2.1 .- 0.13
7027 1.0 110.0 ---
7662 2.25 0.049

0.24
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Hay que hacer notar que Vauclair no mues
tra en su trabajo todos los pardmetros bdsicos wusados
para ld obtencidn de la masa; és posible que los datos
observacionales usados tengan algunos errores conside-
rables, lo que podria ser la causa del valor anémalo

encontrado en IC 2165 y NGC 7027.

Otro comentario importante se refiere a’
las masas de las nebulosas indicadas con * y + en la Ta;
bla 6.1. Los cuatro primeros casos, €n que los valores
comprendidos en el rango determinado del factor de poro-
sidad son mucho menores que los valores de € determina-
dos de la inspeccidn de fotografias, los discutiremos
al hablar de los radios nebulares. En cuanto a los. ob-
jetos indicados con +, para los cuales los valores posi-
bles de e segfin la ecuacifn (4.21) son demasiado grandes
en relacidn a los valores determinados de las fotogra-
ffas, o estdn mal determinados, vemos que las masas obte
nidas para cuatro de ellos (8.8, 5.2; 2.9, 2.8) son ma-
yores que las esperadas de acuerdo a las teorias evolu-
cionarias. Esto se puede deber a una determinacidn po--

bre de los parémetros que determinan los limites de ¢,
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y por lo tanto, de la masa; también,.a inexactitudes en
los modelos tedricos, que pueden haber llevado a una sub
estimacién de las masas eyectadas por estrellas de dife-
rentes masas al transformarse en nebulosas planetarias.
Sin embargo, esta Gltima hipftesis parece poco probable,
ya que implicaria quec estrellas de masas superiores a 8
masas solares pueden eyectar nebulosas planetarias, en
.circunstancias que el limite se ha fijado en menos de 4

masas solares.

Una tercera consideracifén que es necesario
tomar en cuenta, es qué los argumentos estadisticos no
permaten eliminar la posibilidad de que una pequefia frag
cién de las nebulosas planetarias (10 a 20% por ejemplo)
sean objetos de naturaleza completamente diferente de las
otras planetarias, pero con una apariencia similar en el
cielo (Osterbrok, 1974). Otra hipbdtesis seria que ningu-
no de estos objetos tengan el origen evolucionario que se

les atribuye. Esta es, por ejemplo, la tesis de Gurzadian

(1969) que, sin embargo, no es compartida por otros autores.

Finalmente, no podemos descontar la posibilidad de una de
terminacién pobre de e, como en el caso de la nebulosa

NGC 6720, cuya masa cae completamente dentro del TrTango
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esperado al reemplazar el valor de e de Kaler por el

determinado por nosotros para una nebulosa anular.

Para finalizar esta parte de la discusién
diremos que, de las nebulosas de nuestra lista, 60% tie
nen masas menores que 0.5 My, o sea habrfan sido eyecta
das por estrellas de masa menor que =1.2 M@; 25% tienen
masas entre 0.51 y 1.5 Me’ habiendo sido eyectadas por
estrellas con 1.2 M0 <M< 2.6 M@; 5% tienen masas entre
1.51 y 2.45 Mg, habiendo sido eyectadas por estrellas
con masas entre 2.6 y 3.9 M ;5 Yy finalmente, 10% con M >
2.45 M@, podrian no temer origen evolucionario. Se ve
que, al menos en nuestra muestra, predominan notoriamen-
te las masas pequefias, o sea que el fenfmeno de eyeccibn
de nebulosas planetarias seria més frecuente para estre-

llas de menores masas.
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7.4 DISTANCIA. -

Como ya hemos dicho en la Introduccién
de este trabajo, y en el Capitulo II, el problema de
la distancia, ya ha sido estudiado por otros autores,
por lo tanto existe informacidén suficiente para compa

rar nuestros resultados con otros ya existentes.

‘La Tabla 7.2, contiene los resultados de
las distancias que hemos obtenido y la de los autores
0'Dell (1962) y Cahn y Kaler (1971). En esta tabla se
puede apreciar que muchas distancias son semejantes,

a pesar de los errores porcentuales de los diferentes

métodos.

Cabe destacar que el error en la constan
te de calibracién, estimada por O'Dell, es aproximada-
mente de un 50%, 1o que implica un error del orden del

559 en la determinacidén de la distancia.

Por otra parte, hemos calculado el error

de la constante de calibracién de Cahn y Kaler, intro-
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duciendo en ella los errores de los pardmetros que apa-
recen en su expresidén analfitica. Nuestro resultado fue
AK/K = 60%, con lo que se deduce un error de aproxima-

damente 65% en el cdlculo de la distancia.

Todo 1o anterior indica, como se puede
.ver, que los errores en las estimaciones de distancia
son grandes y son del mismo orden, sea cual sea el mé
todo de determinacién que se use. Sin embargo, nues -
tro método, como dijimos, tiene la ventaja de dar resul

tados individuales y no estadisticos.




TABLA

7.2

DISTANCIAS CALCULADAS
(en parsecs)
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En este

. 0'Dell Cahn Kaler

NGC trabale (pe) (Kpc)
40 2.8 1190 1.17
246 1.1 430 0.37
1501 2.3 1450 1.18
1514 0.54 699 0.73
1535 3.1 2050 2.14
2346 0.35 ——-- 1.63
2392 0.91 1100 1.09
2440 2.5 1640 1.01
3242 2.5 1030 1.08
3587 0.22 498 0.52
3918 1.5 1770 1.38
5873 8.0 9530 4.89
5882 3.3 2770 2.04
6072 0.73 2040 1.30
6153 1.2 5680 1.49
6210 0.95 1910 2.04
6302 0.47 340 0.95
6439 7.9 4520 4.87
6445 1.4 1970 1.36

6543 1.6 996 1.47 .
6572 1.6 1790 1.62
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TABLA 7.2 (Continuacidn)

NGC E?a§§§§ 0'Dell Cahn y Kaler
(Kpc) (pc) (Kpc)

6629 2.7 2130 1.89
6720 2.1 676 0.78
6772 1.3 1690 1.35
6781 0.97 1010 0.91
6804 3.8 1850 1.59
6826 3.6 1140 1.26
6853 0.20 261 0.25
6879 9.4 6100 6.58
6884 1.9 3190 3.69
6894 1.5 2040 1.49 |
6905 6.6 1280 1.82 |
7009 0.47 1200 1.28 ‘
7026 4.2 3530 1.58
7027 2.4 1770 1.48
7048 0.92 1210 1.19
7662 1.7 1740 1.78

IC

289 4.8 1710 1.49

351 2.8 5080 5.01

4406 2.5 1840 2.21
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Usando la informacién de la Tabla 7.2, se
procedid a confeccionar un histograma: Frecuencia de

presencia versus distancia (Figura 7.2).

En esta figura se puede apreciar que las
distribuciones de 0'Dell y de Cahn y Kaler son muy se-
mejantes. En cambio nuestra distribucidn es semejante
a la de estos autores en los rangos 0 a 1 Kpc y de 2 a
5 Kpc, aunque algo amplificada, mientras que encontra-
moé una fuerte deficiencia de nebulosas planetarias con
respecto a e¢llos en el rango de distancia comprendido

entre 1 y 2 Kpc.

En resumen, nuestra distribucién de dis-
tancias es mis uniforme; esto parece ser mds lé6gico, ya
que resulta dificil explicar la concentracién de nebulo
sas planetarias obtenida por O'Dell y por Cahn y Kaler
en la regién de 1 a 2 Kpc; en cambio, no es dificil en-
tender una disminucién paulatina del némero de nebulo-
sas planetarias a medida que nos alejamos del sol. Esta

disminucién tendria dos explicaciones: a) disminucién
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del brillo aparente de las nebulosas al aumentar la dis
tancia, b) aumento de la extincidn interestelar al
aumentar la distancia,lo que las debilita y dificulta

su observacién, principalmente en el plano galdctico.

Hay que hacer notar que estas consideracio
nes implican que las tres nebulosas mds alejadas, obser
vadas a las distancias 8.0 Kpc (NGC 5873), 7.9 Kpc
(NGC 6439) y 9.4 Kpc (NGC 6879) deben ser intrinseca-

mente muy brillantes.
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Las Figs. 7.3 y 7.4 muestran la compara-
cién directa de nuestros valores con los de 0'Dell y
Cahn y Kaler respectivamente. Las lineas punteadas
representan la relacién D_. i u1zdo ~ D, y

D respectivamente. Forzando la rela

calculado Dc-k’
cién a pasar por cerc, obtenemos:

D = 1.19 D0

calculado g= = 1.4

D = 1.37 D _y g =t 1.1

calculado

donde no se han utilizado los puntos con errores mayo-

res que 20, indicados con cruces en las figuras.

Aunque estamos conscientes de que, dada
ia gran desviacién standard, estas relaciones no tienen
mucho significado, las hemos incluido para mostrar que
nuestras distancias tienden a ser mayores que las publi
cadas anteriormente,y.para hacer mias evidente la dife-
rencia entre las determinaciones estadisticas e indivi-

duales.
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7.5 RADIOS NEBULARES.-

A continuacién se comparan los radios cal
culados mediante la ecuacién (6.1), con los radios obte
nidos por los autores 0'Dell "(1962) Yy Cahn y Kaler
(1971). Las Figuras 7.5 y 7.6 muestran los diagramas

R, versus R calculado y R__; versus R calculado.

0

Ambos diagramas revelan que no existe una
buena correlacién, mostrando el mismo efecto, en el sen
tido de que el rango de radios obtenido por nosotros és
mayor que el rango obtenido por 0'Dell, por Cahn y Kaler,
de modo que en nuestro método parece haber una mejor dis

criminacién de los radios.

Vemos, por otra parte, que el radio mdximo
determinado por nosotros corresponde a 0.7 pc, lo que
concuerda con 1o expresado por Osterbrock (1874) en el
sentido de que las nebulosas méis extendidas, con menor
densidad y, por lo tanto, menor brillo superficial, son
mis dificiles de descubrir, de modo que los objetos con

R > 0.7 pc son esencialmente imposibles de detectar.

b
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En el otro extremo, de los radios peque-
fios tenemos cinco nebulosas que vale la pena discutir:
NGC 2346 (R = 0.046), NGC 6210 (R = 0.004), NGC 6884
(R = 0.035), NGC 7009 (R = 0.030) e IC 351 (R = 0.046).

De éstas, NGC 2346 y NGC 6210 aparecen
con un asterisco en la Tabla 6.1. Todas estas nebulo-
sas estén en el limite entre Spticamente delgadas y op-
ticamente gruesas, segiln el criterio de Torres-Peimbert
y Peimbert (1977), para los radios estimados por O'Dell

y Cahn y Kaler.

Segfin nuestra determinacién resultaron ser
6pticamente gruesas. Observando nuestro criterio NGC
2346 e IC 351 estarian en el limite considerando el error
porcentual de nuestra ecuacién (6.1). Distinto es el ca-
so de NGC 7009 que es Opticamente gruesé seglin nuestra de
terminacién; esto estd en desacuerdo con lo estimado pdr
otros autores, por ejemplo Cudworth (1974). Al usar el
valor de ¢ de Kaler, que estd mds cercano al rango tedri
ca, se obtiene que NGC 7009 es Gpticamente delgado. NGC
6210 es Spticamente delgada (en el 1imite del criterio) se
glin los radios estimados por 0!Dell y Cahn y Kaler; Cudworth

determind que es &pticamente gruesa. Nuestra estimacidn
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determind que ademis de ser 6pticamente gruesa, €5 un
objeto compacto, lo cual estd muy de acuerdo por lo
concluido por Danziger (1975). Sobre NGC 6884, ﬁo
tenemos mayor informacidn, quedarfia clasificado como

Spticamente grueso segfin nuestro criterio.

Lasﬂmasas pequeilas obtenidas para estos
objetos parecen confirmar su carfcter de nebulosas 6p-
ticamente gruesas ya que, COmoO diﬁimos, en este caso
la masa obtenida, que corresponde a la masa del H ioni
zado (mds el He) es inferior a la masa total de la nebu-

losa. *

\Mds discutible es el caso de NGC 3587
(R =0.10) , también indicada con asterisco én la Tabla
6.1, ¥y que muestra una masa muy pequefia aunque su radio
la sitGia fuera del rango de las nebulosas 6pticamente.
gruesas, Para esta nebulosa 0'Dell y Cahn y Kaler dan,
respectivamente, R = 0.241 pé y R = 0.252, lo que co-
rresponde a nebulosas.fpticamente delgadas. Una posi-~
ble explicacién de esta discrepancia puede estar en

una falta de precisién de los pardmetros fundamentales.
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RADIOS CALCULADOS
(en parsecs)
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Fig. 7.5 Radios determinados por el autor 0'Dell (1962),
versus los radios calculados por nosotros para
la misma muestra de nebulosas planetarias.
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Fig. 7.6 Radios determinados por los autores Cahn y

Kaler (1971), versus los radios calculados
por nosotros para la misma muestra de nebu
losas planetarias.




CONCLUSIONES

En el presente trabajo se han determina-
do, en forma individual, masas, distancias y radios pa
ra un grupo de ncbulosas planctarias 6pticamente delga

das, a partir de un modelo idecalizado de una nebulosa

esférica con una fraccién € de su volumen llena con gas

de densidad uniforme.

Los errores porcentuales de las férmulas
de trabajo son algo menores que los inherentes a Otros

métodos y autores.

Los resultados obtenidos muestran dife-
rencias con los valores determinados mediante el méto-
do estadistico. Estas diferencias no parecen ser to-
talmente sistemdticas sino que en gran parte aleato -
rias; esto no es extrafo, ya que las diferencias entre
los pardmetros propios de cada nebulosa y los valores
promedio usados en las férmulas estadisticas, son tam-

bien aleatorios.
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Las masas obtenidas para las nebulosas
son, en general, pequenas; aunque mayores que las ci-
tadas en la literatura, estdn en general, dentro de
un rango que confirmarfia la hipétesis evolucionaria;
existe, sin embargo, un grupo pequeno, para las cua-
les se obtienen masas relativamente grandes (hasta

9 MG) que podrian tener un origen diferente.

Las distancias obtenidas no muestran,
una distribucién preferencial cerca de nuestro Sol
(entre 1 a 2 Kpc), al contrario, se aprecia una distri
bucién casi uniforme entre los 0.5 a 3 Kpc, y una dis-

minucién paulatina hacia el exterior.

Los radios obtenidos muestran un Tango
mayor que el rango citado por otros autores, pero que
se encuadra perfectamente dentro de lo esperado, de

acuerdo a las posibilidades de observacidn.

Para finalizar, es importante destacar
que queda mucho aun por hacer en el tema de nebulosas
planetarias, sobre todo en los problemas abordados en

este trabajo.
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Por ejemplo, dentro de los puntos impor-
tantes que hay que tratar de resolver, se pueden citar:
obtener datos fundamentales para mds nebulosas planeta-
rias no bien observadas hasta ahora (objetos débiles);
mejorar la precisién de los datos que ahora se conocen,
empleando cquipos mis sofisticados y técnicas obscerva-
cionales mids refinadas; y por Gltimo, mejorar las deter
minaciones de €, e introducir modelos mads realistas,
con diferentes valores de € y con fluctuaciones de den-

sidad.
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