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RESUMEN de la Tesis de Federico Soto Badilla presentada para la obtencion del
titulo de Iisico. Ensenada, Baja California, México, Septiembre de 2020.

ESTRUCTURA MORFOCINEMATICA DE LA
NEBULOSA PLANETARIA NGC 7094

Se realizé un estudio morfocinemdtico de la Nebulosa Planetaria NGC 7094. Fue-
ron utilizadas observaciones obtenidas en el Observatorio Astrondmico Nacio-
nal de la Sierra de San Pedro Mdrtir para llevar a cabo la reduccién, procesa-
miento e interpretacion de los datos. Se hizo uso de rutinas de IRAF para la
calibracion de los espectros, mientras que su modelo tridimensional fue hecho
con Shape. Con este estudié se calculd que posee una velocidad de expansion de
Vexp = 40 £ 0.5km 57! y una velocidad sistémica de vy = —35.5 & 2kms™1,
Para su edad cinemdtica se tiene un valor de 18,130 4 1, 793 afios. Como resulta-
do, se encontrd que NGC 7094 posee una forma esférica deformada por distintos
protuberancias y valles.

>
Dr. Roberto Vazquez Meza
Director de Tesis
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Nebulosas Planetarias

Las Nebulosas Planetarias fueron observadas y registradas, por primera vez,
en 1764 por el astréonomo francés Charles Messier. Aunque su nombre no se acuné
sino hasta 1784, cuando el astronomo aleman William Herschel les dio ese nombre
debido a su apariencia, muy similar a la de los planetas externos del Sistema Solar.
Hoy en dia sabemos que no son planetas, y que tienen caracteristicas bastante
diferentes.

También podemos considerar que las Nebulosas Planetarias (NPs) represen-
tan una etapa tardia en la evolucion de las estrellas cuya masa inicial se encuentra
entre 0.8 < M /Mg < 8.0. Una NP consiste en una envolvente gaseosa que emite
radiacion debido a que estd siendo ionizada por una estrella central que se en-
cuentra a una temperatura en el rango de 30,000 < 7" < 300,000 K. Durante su
evolucion, estas estrellas pierden sus capas externas expulsandolas al medio inter-
estelar y dejando al descubierto un nticleo caliente que ioniza el gas circundante
creando lo que conocemos como NP.

En este proceso, los elementos quimicos que fueron creados en el transcurso
de la existencia de la estrella, debido a las fusiones nucleares en su interior, son
liberados hacia el medio circundante, enriqueciéndolo con elementos mas pesados.
Asi, polvo, moléculas y elementos como el carbono, oxigeno, nitréogeno, entre
otros, que son imprescindibles para la vida, son creados y esparcidos por el cosmos
gracias a las estrellas.

Es por esta razon que las NPs son objetos sumamente interesantes y dignos
de estudiar. Ademas, al no existir un modelo evolutivo tinico para las NPs, su
estudio aporta informacién valiosa tanto para un objeto individual, como para el
conocimiento de esta etapa de la evolucion estelar.

1.2. Morfologia

Las NPs tienen muchos tipos de formas y tamanos, pero en general se pueden
agrupar en cuatro tipos morfologicos. Cabe mencionar que la forma que tienen,
vista desde la tierra, dependera del angulo de visiéon que se tenga de ellas, por
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Figura 1.1: Nebulosa Planetaria NGC 2818. Imagen obtenida de:
http://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/2009/05/image/a

lo que para tener entendida la estructura de una NP es necesario un estudio
morfocinemético.

Redondas

Consisten en un cascaréon esférico de gas con velocidades de expansién
isotrépicas. Su apariencia es la de un circulo con abrillantamiento al borde.

Elipticas

Son aquellas que presentan dos ejes de simetria, lo que produce que sean vis-
tas como elipses; su estructura tridimensional da como resultado un elipsoi-
de, generalmente con velocidades de expansion proporcionales a la distancia
Vexp X T

Bipolares

También con dos ejes de simetria, este tipo presenta un estrechamiento con-
siderable en el eje menor, dando como resultado dos l6bulos que se originan
en la zona central. Estos pueden ser cerrados o abiertos (didbolos).

Una de las primeras ideas usadas para explicar la bipolaridad es con una
primera eyeccién de material en forma de anillo o toroide alrededor de la
estrella, la cual crea una zona ecuatorial de alta densidad que posteriormente
sera la encargada de colimar hacia los polos la segunda eyeccion, dando lugar
a dos 16bulos (por ejemplo, Barral & Cantd, 1981; Balick et al. 1987).
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Irregulares

En este caso no se tiene ninguna simetria regular clara. Generalmente poseen
diferentes lobulos, llegando a ser multipolares o a presentar simetria puntal.

Figura 1.2: Principales tipos de morfologias de NPs. Iméagenes obtenidas de:
https://observatorio.info

Cuando se habla de morfologias hay que tener otros aspectos en cuenta.
En el caso de NPs bipolares, se debe considerar que la masa inicial de la
estrella progenitora, en este caso, es mayor a 1.5 Mg, mientras que para
NPs elipticas es de 1.1 Mg (Zuckerman & Aller, 1986; Corradi & Schwarz,
1995). Esto implica que las nebulosas bipolares podrian ser producto de la
evoluciéon de estrellas méas masivas, comparadas con los otros tipos de NPs.
Sin embargo, hay estudios que aseguran que la formacién de los 16bulos en
las bipolares se debe a que no se tiene una estrella progenitora sino a un
sistema binario (Soker, 1998).

Otro aspecto a tener en cuenta es la posibilidad de que existan en la
NP microestructuras de baja ionizacién (LIS, Low lonization Structures;
Gongalves et al. 2001) las cuales pueden ser creadas por distintos factores
como lo son campos magnéticos, sistemas binarios, interacciéon con material
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eyectado previamente, etc. Actualmente estas microestructuras son consi-
deradas tipicas de las NPs y son clasificados de la siguiente manera:

FLIERs (Fast Low-Ionization Emission Regions)

Este tipo de pares de flujos colimados se caracterizan por tener lineas es-
pectrales de baja excitacion muy notorias comparadas con otras regiones de
la nebulosa. Tienen tamanos pequenos de alrededor de 0.01 pc, velocidades
aproximadas a Mach 5 y han sido detectados en NPs elipticas (Mellema et
al. 1998).

Jets

Son chorros de material colimado que generalmente se encuentran en pares.
Poseen altas velocidades y tienen la caracteristica de presentar intensas
lineas espectrales de baja excitacion.

BRETSs (Bipolar Rotating Episodic Jet)

Son microestructuras sumamente brillantes con morfologia bipolar que po-
seen evidencia de ser flujos colimados eyectados a altas velocidades. Su
principal caracteristica es que tienen un caracter episddico con eventos in-
dependientes de eyeccion presentando una rotacién o precesion entre cada
uno de ellos (Lépez, Vazquez, Rodriguez, 1995; Vazquez, 1999).

Simetria Puntual

Se trata de microestructuras que estan localizadas diametralmente opues-
tas respecto a la estrella central. Al principio se creia que era otro tipo de
morfologia de NPs (Stanghellini, Corradi, Schwarz, 1993), sin embargo, en
al menos cuatro nebulosas de distintas morfologias se encuentran microes-
tructuras con esta simetria (Guerrero, Vazquez, Lépez, 1999). Una posible
explicacién para la formacién de este tipo de objetos es que se crean al
darse un flujo colimado del tipo BRET (Lépez, Vazquez, Rodriguez, 1995;
Vazquez, 1999).

1.3. Modelos de formacion
Existen diferentes modelos de formacion para Nebulosas Planetarias que ex-

plican desde la formacion de nebulosas esféricas, hasta la formaciéon de microes-
tructuras y flujos colimados. A continuacion se presentan algunas de ellos.
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1.3.1. Modelo de Vientos Estelares Interactuantes

Este modelo (Kwok, Purton, FitzGerald, 1978) sugiere que la formacién de
una NP no es una eyeccién aislada de materia, sino que se trata de una inter-
accion de material que ha sido eyectado en un largo periodo de tiempo (viento
lento) con una nueva eyeccién (viento rapido). La primera etapa de la forma-
cion consiste en lo siguiente: cuando la estrella se encuentra en la etapa evolutiva
AGB (Asymptotic Giant Branch) eyecta un viento lento (&~ 10kms™!) y den-
so (107*Mgyr~!) con el que empieza a perder masa hasta que se deshace de la
mayoria de su envolvente, dejando el ntcleo estelar expuesto. Una vez que esto
sucede, y el nucleo alcanza una temperatura suficientemente alta, empieza la si-
guiente etapa de pérdida de masa a través de la presion de radiacién que ejercen
los fotones de alta energia que emite el nicleo, generando asi un viento rapido
(=~ 2000 kms~! y poco denso (1078Mgyr~!). Este viento avanza hasta alcanzar
el viento lento, eyectado anteriormente, chocédndolo, formando asi un cascarén
denso. Finalmente tendremos un patrén de densidad formado por (1) el viento
lento y denso, (2) el viento rdpido y tenue, y (3) la onda de choque. La onda
de choque a su vez contendra al frente de choque y la zona de relajamiento, ésta
ultima corresponde al viento lento chocado y comprimido que formara el cascarén
nebular (Ver Figura 1.3). Este modelo fue muy exitoso para explicar la velocidad
supersonica de la expansiéon de las NPs.



CAPITULO 1. INTRODUCCION

Viento Rapido

Onda de Choque

Estrella Central

Viento Lento

Figura 1.3: Diagrama del Modelo de Vientos Interactuantes.
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1.3.2. Modelo de Barral y Canté6 (1981)

Este modelo explica la bipolaridad en NPs a través de efectos hidrodinamicos.
El viento estelar interactiia con el material que envuelve a la estrella, de tal
manera que si ese material tiene una distribucion homogénea y la estrella pierde
masa de manera isotrépica, la NP que resulte de esta interaccion sera esférica. Si
por el contrario, se tiene un disco de material alrededor de la estrella central, el
viento estelar serd enfocado de manera perpendicular al disco, lo que dara como
resultado dos lobulos acotados por el viento y simétrico en relacion al plano del
disco (Figura 1.4).

En este modelo también se predice una acumulacion de material en las puntas
de los I6bulos, similares a como se observan alguna microestructuras.

Plano XY
isco 7// /
Viento estela / / Viento estelar
no chocado % %/ chocado
ey n = X=x Puntas
Py ~ N ,_/' "% 7 R D G
¢ ﬂ%,{/ﬁiﬂ/jh \ e

Y max

Figura 1.4: Diagrama del Modelo de Barral y Canté (1981).

1.3.3. Modelo de Balick et al. (1987)

Este modelo parte de suponer que la envolvente de viento lento que rodea a la
estrella es mas denso cerca del ecuador, es decir, existe un gradiente de densidad.
Al empezar a generar el viento rapido, este gradiente de densidad hace que el
choque se mueva con mayor velocidad en direccién a los polos que en el ecuador,
formando asi un choque en forma de elipsoide prolato. A su vez, se genera un
frente de choque reverso que se encarga de colimar el viento rapido al mover el
gas. El viento de la estrella se colima y enfria, lo que da lugar a condensaciones
brillantes cerca de los bordes. Estas condensaciones forman estructuras de “cho-
que a proa” delante de ellos, teniendo la parte chocada hacia el exterior y una
parte fotoionizada hacia el interior. Al igual que el caso de la seccién 1.3.1 el
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cascarén de la NP se forma con el choque externo avanzando sobre el remanente
de la AGB (Ver Figura 1.5).

Z.... Envolvente de
Gigante Roja

Region
fotoionizada

Region calentada por colisiones

Figura 1.5: Diagrama del Modelo de Balick et al. (1987).

1.3.4. Chevalier y Luo (1994)

En una estrella con campo magnético y rotacion, las lineas de campo se vuel-
ven toroidales conforme se alejan de la estrella. El viento rapido choca contra el
medio externo y crea burbujas cuyo tamano depende del gas chocado. El campo
magnético toroidal se incrementa en la burbuja chocada y, dada la baja velocidad
que ésta presenta, se utiliza una aproximacién de equilibrio hidrostatico. La pre-
sién es asimétrica porque el campo magnético restringe el flujo ecuatorial, pero
no hay efectos magnéticos en la direccion polar, dando como resultado la creacion
de dos lobulos simétricos. Si el viento rapido se encuentra con un viento lento de
una fase evolutiva previa, el cascarén que resulte de la interaccién se mantendra a
velocidad constante y su estructura sélo presentara variaciones respecto al dngulo
polar.
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Campo Magnético Toroidal

Lébulo Lébulo

Figura 1.6: Diagrama del Modelo de Chavelier y Luo (1994).

1.4. La Nebulosa Planetaria NGC 7094

NGC 7094 (PN G066.7 — 28.2) es una nebulosa planetaria ubicada en la
constelacion de Pegaso, se encuentra a 1600 + 155 pc (GAIA 2018) y posee ta-
mano aparente de 95” (Cahn & Kaler, 1971; Chu et al. 1987). Su estrella central
posee una magnitud aparente de m, = 13.60 + 0.2 (Napiwotzki & Schénber-
ner, 1995), es una fuente de radiacién UV intensa y genera vientos térmicos de
—36004300km s~ (Feibelman, 2000). La temperatura electrénica es de 11,000 K.
Mientras que, la temperatura efectiva de la estrella central es de 110,000 £ 5000 K,
la cual cuenta con una masa de 0.57 £ 0.07 My y una gravedad superficial de
log(g/(cms™2)) = 5.6 £ 0.1 (Lobling et al. 2019).

Este objeto resulta ser interesante para su andlisis y a que existen pocas NPs
similares a NGC 7094 estudiadas. Debido a que su estrella central es del tipo PG
1159 hibrida, presenta lineas de hidrogeno a diferencia de una estrella tipo PG
1159, por lo que no esta bien entendida la naturaleza de su morfologia ya que su
evolucion es diferente. Por lo anterior, un estudio a una NP de este tipo es de
utilidad para poder entender su formacién y la evoluciéon de su estrella central,
ayudando de igual manera a tener un mejor entendimiento de los demés objetos
con caracteristicas similares.
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Marco Teorico

Para caracterizar los parametros fisicos de una Nebulosa Planetaria es necesa-
rio entender distintos conceptos asociados a procesos fisicos y quimicos que seran
explicados brevemente a continuacion.

2.1. Espectroscopia

Se conoce como espectroscopia al estudio de la interaccion de la luz con ato-
mos y moléculas, y como es que éstos emiten o absorben fotones. El tipo de
espectroscopia, asi como las técnicas que se utilizan, dependera de la longitud de
onda de la luz que se desee observar. En este estudio se utiliza la parte visible del
espectro electromagnético, la cual tiene longitudes de onda entre 3000 y 7500 A.

En este estudio se utilizé un instrumento llamado espectrografo para poder
descomponer el haz recibido en sus distintas longitudes de onda o colores. Para
esto se emplea el uso de prismas o rejillas de difraccion (Ver Figura 2.1).

Rojo
Naranja
Amarillo
Verde
Azul
indigo
Violeta

Luz
blanca

Figura 2.1: Esquema de la difraccion de la luz debido a un prisma.
Imagen obtenida de: https://www.cymper.com/blog/pigmentos-para-cemento-y-
hormigon /prisma-de-luz/

La distribucién de energia, que emite un cuerpo debido a su temperatura, esta
caracterizada por lo que se conoce como radiacién de cuerpo negro. El brillo de
una estrella puede ser caracterizado mediante esta propiedad, por lo que tiene

10
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mucha importancia en Astronomia, ya que ayuda estimar su temperatura, asi
como el flujo de energia de la estrella (Figura 2.2).

La luz que se recibe de un objeto celeste se puede entender conociendo su
energia (¢), longitud de onda (\) o frecuencia (v) ya que estas tres variables
fisicas estan relacionadas mediante la siguiente ecuacion.

e
A

€= hv (2.1)

donde h es la constante de Planck (h = 6.626x1073* Js) y c es la velocidad de la
luz en el vacio (¢ = 299,792.458 kms™1).

T T T T I T T T T I T T T T ] T T T T
- T=5500K y
800 |- -
— 600 |- =
€ i i
=
i) - |
< 400 |- -
L - T=4500K
200 |- T=4000K
I T=3500K
0 = L I 1 1 1 .I-_
0 500 1000 1500 2000

A [nm]

Figura 2.2: Diagrama de cuerpo negro. Imagen obtenida de:
https://www.astrofisicayfisica.com /2016 /12 /que-es-un-cuerpo-negro.html

En la Fig. 2.2, cada curva corresponde al espectro (distribucién de energia) para
cuerpos de una temperatura dada. Notese que a mayor temperatura, es menor la
longitud de onda del méximo de la distribucién.
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2.2. Lineas de emision

Un atomo puede recibir energia, ya sea por radiaciéon u otro mecanismo, y
absorberla alterando su estado energético. Considerando el modelo atémico de
Bohr, decimos que la energia puede hacer que un electrén se mueva hacia un nivel
energético superior. Cuando esto sucede, y la energia que se obtiene es mayor o
igual a la energia de excitacion, el electrén sube a un nivel cuantico de mayor
energia. Después de un tiempo, a veces sumamente corto, el electron decae de
manera espontanea a un estado de menor energia. Cuando esto sucede, la energia
que en un principio habia sido absorbida, serd emitida en forma de un foton.
Esta interaccion entre energia y atomos es la que da lugar a lo que conocemos
como lineas de emisién, que no son mas que un tipo de histogramas que dan
cuenta del nimero de recombinaciones. Cada elemento quimico y cada ién tienen
diferentes energias para cada nivel cuantico, por lo que, saber la energia del foton,
nos proporciona informacién sobre qué elemento (y en qué estado de ionizacién)
emitié dicha radiacion electromagnética. Esta energia se puede conocer sabiendo
la longitud de onda o frecuencia del foton, y se relaciona con la energia de los
niveles electronicos usando la ecuacién 2.1, o bien, de conocerse las energias que
tiene el electron en cada nivel, con la siguiente ecuacion

E=E,—E,=AE (2.2)

donde E, es la energia que tiene el electron en el nivel cuantico n y E,, es la energia
que tiene en otro nivel m de menor energia. Asi, el foton emitido dependerd de
qué tan grande es la diferencia entre los dos niveles energéticos.

E‘Jl E‘Jl
hv —> hu
E'-‘?TJ Y R'-‘ﬂ’]
Absorcion Emision espontanea

Figura 2.3: Izquierda: Absorcion de un fotén en un atomo o ién. Derecha: Emi-
sion de un foton, por decaimiento, de un nivel energético dado a otro con me-
nor energia. Imagen obtenida de: http://www.quimicafisica.com/espectroscopia-
explicacion-mecanocuantica-de-los-espectros.html

Este proceso puede ser de un nivel energético a otro, emitiendo un solo foton,
o bien, puede ser también que el electrén caiga “en cascada” pasando por cada
nivel de energia inferior que aquel en el que se encuentra y emitiendo un fotén
por cada salto. Entre mas complejo sea el atomo o i6n excitado, mayor sera el
nimero de lineas de emisién posibles.
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Otra manera de conseguir electrones en un estado de excitacion es cuando
una fuente de radiacion fotoioniza un atomo o ién, liberando al electron. En ese
caso, al tener un plasma formado por iones (positivos) y electrones (negativos),
existe una probabilidad de que los electrones sean recapturados por los iones.
Generalmente, los electrones quedan en un nivel de excitacion superior y de ahi
procede como en el caso anterior, la recombinaciéon mediante saltos a niveles
inferiores y la consiguiente emision en lineas.

En el caso de las NPs, la energia que se emite en el rango de la luz visible,
proviene predominantemente de este mecanismo. Para el estudio cinemético rea-
lizado en esta tesis, se analizé la linea de emision del oxigeno dos veces ionizado

[O111] A5007 A.

Figura 2.4: Ejemplo de lineas de emisién. Espectro de emision del oxigeno neutro.
Imagen obtenida de: https://slideplayer.es/slide/5399764/
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2.3. Paralaje y tamano fisico

Dado que los objetos celestes se encuentran muy lejos de nosotros, no podemos
hacer mediciones directas para las distintas cantidades fisicas que los describen.
Por lo tanto, es necesario deducir dichas cantidades a través de otras que necesitan
de instrumentos muy precisos para poder ser obtenidas.

2.3.1. Paralaje

La paralaje es el angulo en el que se desvia la posicion aparente de un objeto
celeste, respecto a las estrellas de fondo. Estas estrellas de fondo (o campo) estén
tan lejos que no se puede detectar su movimiento y por este motivo se usan como
referencia. En este caso se utilizd la paralaje anual. Dicho valor es el maximo
angulo que se puede adquirir a lo largo de un ano. Esto se obtiene al realizar
observaciones con 6 meses de diferencia, como se muestra en la Figura 2.5, cuando
la Tierra se encuentra en dos puntos opuestos de su érbita.

Este método es muy usado para obtener distancias a estrellas cercanas, ya que
en objetos lejanos la medicion de este angulo se vuelve dificil.

Una vez que se tiene esta informacion es facil poder obtener la distancia a la
cual se encuentra el objeto observado. Por geometria, sabemos que:

s=rb (2.3)

donde s es el arco de una seccion de circulo de radio r sostenido por un angulo
0. Para valores de # pequenos, s se aproxima a un segmento recto.

De la figura 2.5 vemos que podemos obtener relaciones con estos parametros.
Llegando entonces a:

r=— (2.4)

en donde d es el radio de la érbita terrestre, o es el angulo de paralaje r es la
distancia al objeto. Para una paralaje de 1 arcsec, la distancia se define como
1 pc (parsec), equivalente a 3.26 anos luz. En este estudio se utilizaron los datos,
para «, proporcionados por GAIA.

2.3.2. Tamano fisico

Conociendo la distancia a un objeto, es posible estimar el tamano real que
éste tiene. Para esto nos apoyamos en el tamano angular que posee, el cual es el
angulo () que este objeto sostiene sobre la béveda celeste.

Este dato es obtenido a partir de las observaciones que se realizan en ima-
gen directa. En una imagen digital basta con medir el niimero de pixeles entre
dos posiciones y multiplicar por la escala de placa, dada en arcsec/pixel. Una
vez conociendo # en arcsec, se convierte a radianes y se aplica la ecuacion 2.3,
obteniéndose el tamano fisico de objeto en pc 6 km (Fig. 2.6).
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Figura 2.5: Paralaje de wun objeto celeste. Imagen obtenida de:
https://detalesanewton.wordpress.com/tag/paralaje/

2.4. Cinematica

2.4.1. Efecto Doppler

Se conoce como “efecto Doppler” al cambio aparente en la frecuencia de una
onda debido al movimiento relativo entre la fuente que la emite y un observador.
Puede ser que solo la fuente emisora se mueva, que sélo el observador lo haga o
incluso que ambos puedan estar en movimiento.

En nuestro caso, esto nos permite conocer la velocidad de la fuente emisora,
por ejemplo, una determinada regién de una Nebulosa Planetaria.

La relacién entre estos parametros fisicos esta dada con la siguiente ecuaciéon
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Figura 2.6: Tamano angular de un objeto celeste. Imagen obtenida de:
https://detalesanewton.wordpress.com /tag/paralaje

v+,

f:fo

2.5
v+ g (2:5)

donde f es la frecuencia obtenida en la medicién, f, es la frecuencia que emite
la fuente, v es la velocidad de la onda emitida, v, es la velocidad que tiene el
observador y v¢ es la velocidad de la fuente.

En este caso particular tomaremos los siguientes valores: v = ¢ (velocidad
de la luz en el vacio) ya que se trata de una onda electromagnética y v, = 0
considerando un observador en la Tierra como marco de referencia. Asi, el signo
de la v; es positivo si la fuente se aleja y negativo si se acerca.

Reemplazando estos valores obtenemos
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C

f:fo

2.
c =+ v (2:6)

Por otro lado, la longitud de una onda electromagnética (\) se relaciona con
su frecuencia mediante la relacién

c
= 2.7
f=3 (27)
Sustituyendo tenemos que
c c c
R 2.8
A AocEue (28)
Usando el reciproco agrupando términos semejantes, llegamos a
(%3 A — )\0
+— = 2.9
. ™ (2.9)
Finalmente expresamos este resultado de la siguiente manera
Vs AN
+—=— 2.10
" (2.10)

A tiene dos posibles casos: que sea positiva o que sea negativa. En el primer
caso esto estaria hablando de un corrimiento al rojo, esto es, que la longitud
de onda se estd haciendo mas grande. Esto nos habla de que el objeto o region
emisora observada se aleja de nosotros (su vector velocidad es paralelo a su vector
posicion).

El segundo caso nos habla de un corrimiento al azul, en el que la longitud de
onda se hace mads corta, produciendo un A\ negativo. De esto se obtiene que el
objeto o regién emisora observada se acerca (su vector velocidad es antiparalelo
a su vector posicién).

Este desarrollo fue hecho considerando que nos encontramos en reposo, sin
embargo esto no es asi. La Tierra se mueve al rededor del Sol y el Sistema Solar
alrededor de la Via Lactea. Todo esto hace que sea necesario introducir correccio-
nes a las velocidades que se obtengan para poder asumir que estamos quietos. La
primera correccion sera considerar la velocidad que tendra el objeto con respec-
to al Sol (Vygr). La segunda serd considerar la velocidad del objeto, pero ahora
respecto al vecindario solar local; esta se conoce como Velocidad de Sistema de
Reposo Local (Visr por sus siglas en inglés Local Standard of Rest). Ambas co-
rrecciones aditivas se usan en Astronomia indistintamente dependiendo de los
autores y el area de estudio.
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2.4.2. Velocidad sistémica

La velocidad sistémica es la velocidad que tiene un objeto astronémico como
un sistema, es decir, sin tomar en cuenta la velocidad de sus componentes inter-
nas. En el caso de una NP, esta velocidad se refiere casi siempre a la velocidad de
la estrella central, estimada también como la velocidad del centro geométrico de
la nebulosa. Para obtener este parametro es necesario detectar el desdoblamiento
por efecto Doppler de la linea de emision observada. De preferencia, dichas ob-
servaciones deben hacerse pasando la rendija por la estrella central, ya que es ahi
donde, asumiendo una expansién uniforme, el vector de velocidad seria maximo,
haciendo més facil la identificacién de las componentes.

Lo primero que se debe hacer es calcular la longitud de onda promedio:

At
D)

Ao (2.11)

en donde Ay y Ay corresponden a las longitudes de onda de cada componente
del desdoblamiento. La longitud de onda promedio corresponde a la velocidad
sistémica de la estrella central de la NP. Despejando de la ecuacién 2.10 y utili-
zando Ay tenemos entonces que:

AN Ao — Alab
Vgys = C =c 2.12
v Alab Alab (212)

donde Ay, es la longitud de onda medida en laboratorio. De esta manera, obser-
vando el signo de la velocidad obtenida, podemos conocer si la NP se acerca o
aleja de nosotros, mientras que el nimero nos da la magnitud de esta velocidad

en kms™!.

2.4.3. Expansion de una Nebulosa Planetaria

Tipicamente una NP tiene una velocidad de expansién supersénica de =
30kms~! (Gurzadyan, 1997). Esta velocidad se puede apreciar al ver el des-
doblamiento de las lineas espectrales de la NP. Para una NP esférica, dicho des-
doblamiento serda maximo al pasar sobre la estrella central y conforme se aleja
del centro disminuira hasta que ambas componentes del desdoblamiento se unan,
dando asi una apariencia eliptica como se muestra en la Figura 2.7. Nétese que
la Vexp corresponde a la mitad del desdoblamiento maximo.

Por otra parte, se dice que una velocidad es supersonica si su magnitud es
mayor a la velocidad del sonido en el medio en el que se mueve. Esta veloci-
dad dependera de varios factores como la temperatura, la presion y la densidad.
Para el caso de las NPs, la velocidad del sonido en el medio interestelar es de
aproximadamente 10 kms™!.

Al usar la velocidad del sonido como referencia para otra velocidades se in-
troduce el nimero de Mach (M) que se define de la siguiente manera:

v

M= — 2.13
. (2.13)
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Desdoblamiento de

. una linea de emisién
Cascaron en

expansion — Rendija
Continuo
estelar
Estrella
central
Esquema de imagen de una Esquema de desdoblamiento
Nebulosa Planetaria esférica espectral de una linea de emisién

Figura 2.7: Forma del perfil espectral de la linea de emisiéon de una NP esférica.

donde v es la velocidad a comparar y v, es la velocidad del sonido en el medio.

Si M < 0.7 se define a la velocidad como subsénica, transénica si 0.7 < M <
1.2, supersonica si 1.2< M <5 e hipersénica cuando M > 5 (Moukalled et al.
2016). Asi, la velocidad tipica de expansién de una NP (30kms™!) es claramente
supersonica.

2.4.4. Interaccion con el medio interestelar

El viento estelar que produce una estrella esté constituido de iones, electrones,
protones, neutrones, etc. Estos son expulsados al medio interestelar e interaccio-
nan con el gas que se encuentra a su paso.

Los choques que se producen pueden ser clasificados dependiendo de las velo-
cidades que presenta el gas o del intercambio de energia que este tiene. Si un flujo
de velocidad v; es frenado por el choque con una barrera, disminuyendo su velo-
cidad a vy se conoce como choque estacionario. Otro caso es que el gas del medio
sea acelerado por una onda de choque, en este caso es un choque en movimiento.
Otra manera de verlo es si no se intercambia calor en el proceso debido a que el
tiempo de enfriamiento se vuelve mayor al tiempo dinamico, en este caso es un
choque adiabdtico. Si el gas empieza a emitir radiacion y a enfriarse, entonces se
conoce como choque radiativo. Si el evento lleva al sistema la temperatura inicial,
entonces el choque radiativo es ademas isotérmico

Para conocer como interactiian estos dos elementos es necesario tener en claro
los siguientes conceptos:

Densidad: Es la cantidad de materia que se tiene en un volumen dado y se
representa con la letra griega p.

(2.14)

<|3
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donde m es la masa que se tiene y V' es el volumen dado. En los estudios sobre
el medio interestelar, frecuentemente se usa la densidad por particula

N
E—— 2.15

cuyas unidades se escriben cm™ y se leen “particulas por cm™3”.
Entalpia: Es la cantidad de energia que un sistema termodinamico intercam-
bia con su medio ambiente, ya sea que el sistema absorbe o libera energia. Se

representa con la letra h.

YR p P
h=CT = = = 2.16
Ty =1pR  (vy—1)p (2.16)

donde v = C,/C,, Cp es el calor especifico del gas a presién constante y C, es a
volumen constante.

Para estudiar el caso de un frente de choque de una NP, partimos de tener
una zona con gas chocado y otra con gas no chocado. Ambas zonas podran ser
aceleradas o frenadas mediante un frente de choque. Para poder analizar las
condiciones que se presentan, antes y después del choque, es necesario que se
cumplan las siguientes ecuaciones:

P1U1L = P2v2 (2.17)
P1— D2 = p2v5 — 1} (2.18)
Lo Lo
]’Ll + 5’01 = hQ + 51}2 (219)

Las ecuaciones 2.17, 2.18 y 2.19 son las leyes de conservacion de la masa,
impetu y energia, respectivamente.

Manipulando las leyes de conservacién antes mencionadas, se pueden obtener
las condiciones de Rankine-Hugoniot. Estas condiciones de salto relacionan las
propiedades del gas antes y después de que se presente el choque (subindices 1y
2 respectivamente).

Presion:

Y41 2y 2
— =1+ M:—1 2.20

Densidad:

p2 (v —1) M +2
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Velocidad: )
Vo (v+1) M12 '
Temperatura:
T 20y =) yME+1, ,
— =1 M:—1 2.23

siendo M el nimero de Mach.

2.4.5. Edad Cinematica

Se puede estimar cuanto tiempo lleva expandiéndose una Nebulosa Planetaria
conociendo tres de sus parametros: tamano angular, distancia y velocidad de
expansion. La ecuacion que asocia estos parametros es la siguiente.

G[arcsec| d[kpc]
v[kms—!]

Tie[yrs] = (2.24)

Donde S es una constante de conversién de unidades con valor igual a 4744
(Guillén et al. 2013).

A este tiempo se le conoce como edad cinemaética.
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Observaciones

3.1. Instrumentacion

3.1.1. Telescopio de 2.1m

Para realizar estas observaciones se utilizo el telescopio de 2.1 m ubicado en
el Observatorio Astronéomico Nacional de la Sierra de San Pedro Martir, Baja
California (OAN-SPM; 115° 27" 49”7 W, 31° 02’ 39” N, altura de 2800 m sobre
el nivel del mar). Dicho telescopio es del tipo Ritchey-Chrétien, cuenta con una
montura ecuatorial y se encuentra dentro de un edificio de cuatro plantas con
cupula, estando el piso del telescopio en la tltima planta y el cuarto de observacion
en la segunda planta (ver Figuras 3.1 y 3.2). Su espejo primario es de 2.1m de
diametro, con posibilidad de cambiar el espejo secundario. En nuestro caso se
utiliz6 el secundario f/7.5 en todas las temporadas ya que es el que corresponde
para el espectrografo utilizado.

3.1.2. Manchester Echelle Spectrograph (MES)

MES, también conocido como MEZCAL (Manchester Echelle Spectrograph;
Meaburn et al. 2003), es un espectrografo echelle de rendija larga. Este es-
pectrografo fue disenado para trabajar con problemas astrofisicos en los que se
necesita observar, con alta resolucién espectral, fuentes extendidas y débiles. Este
instrumento resulta de gran utilidad ya que fue disenado para estudiar distintas
longitudes de onda, mismas que son de gran utilidad para conocer la cinematica
de NPs. El espectrégrafo utiliza distintos filtros para poder observar solo el orden
de dispersién que se desea, en un momento dado, ademas de contar con diferentes
anchos para la rendija (Fig. 3.4). Cuenta con un diseno éptico eficaz y sencillo, en
conjunto con el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM vy el secundario f/7.5. El disefio
de rendija larga permite observar el espectro de varias regiones simultaneamente.
Una rendija es como un segmento de linea formada por N divisiones, por cada
una de ellas se generaria un espectro. Es por ello que una rendija completa genera
un espectro bidimensional del cual se generan los diagramas Posicion-Velocidad
(PV), equivalentes a Posicion-Longitud de onda (PX).

22
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Figura 3.1: Edificio del telescopio de 2.1 m ubicado en el OAN-SPM.

3.1.3. Charge Coupled Device (CDD)

Un Dispositivo de Carga Acoplada o CCD (por sus siglas en inglés Charge
Coupled Device) es un circuito integrado encargado de detectar fotones y conver-
tir la senal que recibe a un valor digital. Su funcionamiento se basa en el efecto
fotoeléctrico, por lo que al recibir fotones se genera y almacena carga. La reso-
lucién de un CCD dependera del nimero y tamano de sus celdas fotoeléctricas,
llamadas pixeles, y su sensibilidad dependerd de la eficiencia cuantica del de-
tector, es decir, cuantos fotones necesita cada celda para generar carga eléctrica
(Figura 3.5). La cantidad de electricidad que producen estos detectores depende
linealmente del niimero de fotones que reciba, por lo que existe poca pérdida de
informacion por este proceso. Debido a su alta eficiencia cudntica, a su linealidad
y a que cubren gran parte del espectro electromagnético, estos detectores son
ampliamente usados para fines astronomicos.
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Figura 3.3: Foto con el telescopio de 2.1 m.

24
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Figura 3.4: Espectrégrafo MEZCAL montado.

Figura 3.5: Detector CCD. Imagen obtenida de:
https://www.visiononline.org/blog-article.cfm /CCD-vs-CMOS-Image-Sensors-
Which-are-Better/82 Imagen CCD
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3.2. Procesamiento de datos de NGC 7094

1

3.2.1. Campos planos (Flat field)

Se trata de imagenes de una superficie lo més plana posible. Su uso consiste en
eliminar las variaciones que se tienen de un pixel a otro en el detector, asi como
cualquier otra circunstancia que produzca una distorsion en la luz recibida du-
rante su recorrido desde el espejo primario hasta el detector (Figura 3.6). Se toma
un promedio de entre 5 y 10 Flats por filtro utilizado por noche. Estas imagenes
son cruciales cuando se requiere calibrar en flujo, como en la espectroscopia de
mediana y baja dispersion y en la imagen directa.

i : : bl
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Figura 3.6: Ejemplo de Flat. Los aros oscuros corresponden a motas de polvo
sobre el filtro, aparecen desenfocadas por no estar el filtro en el plano focal.

1Si bien es cierto no participé en las observaciones de este objeto, si realicé el procedimiento,
analisis y modelado de todos los datos. La experiencia de observacién la tuve en la temporadas
de mayo 2019.
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3.2.2. Sesgo (Bias)

Se trata de imagenes con exposicion de cero segundos. Estas son usadas para
poder obtener el valor del “ruido” promedio del detector (CCD) que se utiliza
en las observaciones y asi poder eliminarlo de los datos obtenidos. Se obtienen
un promedio de entre 10 y 20 bias por noche de observaciéon para su posterior
utilizacién (Figura 3.7). Con ellas se corrige un pedestal promedio (ruido aditivo)
y la variacién pixel a pixel.

Figura 3.7: Ejemplo de bias. El segmento blanco en la parte superior es el defecto
del detector.

3.2.3. Arco de comparacién

Se toma un espectro a una lampara de referencia de una combinacién de gases
determinada, que para el caso de MEZCAL es torio-argén (Th-Ar). Eso se utiliza
para calibrar en longitud de onda los espectros del objeto a estudiar. Se conoce
muy bien el espectro de emision de esta lampara, por lo que identificar las lineas
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de emisién se facilita (Figura 3.8). Se toma un arco de comparacién con 200s
de exposicion por cada espectro que se realiza ya que las tensiones mecéanicas
del instrumento pueden afectar la dispersion, obteniendo espectros ligeramente
diferente para distintas posiciones del telescopio.

Figura 3.8: Ejemplo de arco de comparaciéon Th-Ar calibrado en longitud de onda.

3.2.4. Imagen directa

Previo a la espectroscopia, es importante contar con una buena imagen di-
recta, la cual nos ayudard a interpretar la cinematica propia del objeto. Para
nuestro caso, contamos con una imagen directa de NGC 7094. Esta imagen fue
tomada en octubre de 2008 con el telescopio de 1.5m del OAN-SPM utilizando
como instrumento la rueda de filtros RUCA, acompanada de un CCD SITel de
1024 x 1024 pixeles (24 um pix~1). Con este arreglo se obtuvo una escala de placa
de 0.253"pix~! usando binning 1 x 1. El tiempo de exposicién fue de 1800s.

Se combinaron los 5 bias de la temporada para poder crear un un bias prome-
dio y se sustrajo este ultimo a todas las imagenes. Después, las imagenes fueron
corregidas por campos planos para el filtro de [O111]. Finalmente, se alinearon
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las tres imagenes para poder ser combinadas con el método de la mediana y asi
eliminar los rayos césmicos (ver Figura 3.9).

Figura 3.9: Nebulosa planetaria NGC 7094.

3.2.5. Imagen mas rendija

Para poder garantizar un buen posicionamiento de la rendija del espectrografo
sobre las zonas de interés, es muy importante obtener una imagen directa, en la
cual se muestre por donde pasa la rendija de manera precisa. Usualmente esta
es una imagen que se obtiene con el mismo instrumento (MEZCAL), utilizan-
do una rutina ya predeterminada mediante una secuencia de comandos llamada
Image+Slit (I4+S), cuyo tiempo de exposicion es de ~100s y en la que se super-
pone la rendija para plasmar su posicién precisa (Fig. 3.10). Estas imagenes serdn
utilizadas mas adelante para construir una figura con las rendijas dibujadas para
cada temporada.

Todas las imagenes [+S que se obtuvieron justo antes de su espectro corres-
pondiente en las distintas temporadas fueron hechas con el telescopio de 2.1 m de
OAN-SPM (f/7.5), superponiendo una rendija de 150 pym (2”), un filtro de [O 111
A5007 A y un tiempo de exposicién de cada una de 100s.
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Figura 3.10: Imagen mas rendija.

3.2.6. Espectros de alta dispersiéon

Se obtuvieron 13 espectros de de alta dispersién repartidos en las 3 tempora-
das de observacién (julio de 2008, noviembre de 2012 y octubre de 2014). Dichos
espectros fueron obtenidos utilizando el telescopio de 2.1m (f/7.5), con MES en
el OAN-SPM. La rendija se utiliz6 con una apertura de 150 ym (2”) y el filtro
utilizado fue de 60 A, centrado en la linea de emisién de [O111] A5007 A. Para
su posterior calibracion en longitud de onda, se tomaron arcos de una lampara
de comparacién de Torio-Argén (Th-Ar), cuyos tiempos de exposicién fueron de
200s. La reduccién de los espectros se llevo a cabo usando rutinas para espectros-
copia de rendija larga que se encuentran en IRAF (Image Reduction and Analysis
Facility) hecho por NOAO (National Optical Astronomical Observatory).

Para la reduccién de los datos se combinaron los respectivos bias de cada
temporada para poder hacer un bias promedio y sustraerlo a los espectros (Figura
3.11).

Dado que no se contaba con tres espectros iguales para poder eliminar los rayos
cosmicos por el método de la mediana, estos fueron eliminados manualmente, uno
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Figura 3.11: Ejemplo de uno de los espectro de NGC 7094 obtenido en [O111]
(Izquierda). Mismo espectro de NGC 7094 con sustraccién de bias realizada (De-
recha).

por uno, con varias tareas de IRAF (Figura 3.12).

Figura 3.12: Espectro de NGC 7094 antes de quitar los rayos césmicos (Izquierda).
Espectro de NGC 7094 después de quitar los rayos cosmicos (Derecha).

Se utilizé un arco de comparacién de Th-Ar para poder calibrar los espectros
en longitud de onda. Se identificaron las lineas de emisién correspondientes al filtro
de [O111] en todos los arcos, esto con el fin de poder generar una funcién para
cada uno que permitiera calibrar los espectros. Esta funcién fue aplicada primero
a cada arco para verificar su funcionamiento, después se aplicé al espectro del
objeto (Figura 3.13).

También se quitaron las lineas del cielo para mejorar la calidad de los espectros
(Figura 3.14).

Finalmente se aplicé una correccién de velocidad respecto al Local Standard
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Figura 3.13: Espectro de NGC 7094 sin calibrar en longitud de onda (Izquierda).
Espectro de NGC 7094 calibrado en longitud de onda (Derecha).

Figura 3.14: Espectro de NGC 7094 con lineas de cielo (Izquierda). Espectro de
NGC 7094 sin lineas de cielo (Derecha).

of Rest (LSR) la cual es la velocidad media que tiene el material con respecto a
la vecindad solar.

Temporada julio de 2008

En esta temporada, que consta de las noches entre el 19 y el 21 de julio de
2008, se tomaron 6 espectros de alta dispersién. Se hizo uso de un detector CCD
SITe3 de 1024 x 1024 pixeles (24 um pix~'), en modo binning 2 x 2 con escala
de placa de 0.6"pix ! y dispersién una vez calibrados de 0.077 A pix~'. El tiempo
de exposicion de cada espectro fue de 1200s. Los angulos de posicién en los que
se coloco la rendija fueron de 0° para los cinco primeros y de —90° para el sexto.
Las posiciones de las rendijas se muestran en la Fig. 3.15.
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Figura 3.15: Posiciones utilizadas en la temporada de julio de 2008. Imagen con
Norte hacia arriba y Este hacia la izquierda.

Temporada noviembre de 2012

Es este periodo, del 28 al 29 de noviembre de 2012, fueron obtenidos 2 es-
pectros de alta dispersion. Se utilizé un detector CCD Marconi 2 de 2048 x 2048
pixeles (13 um) con escala de placa de 0.70"pix !, dispersién una vez calibrados
de 0.086 A pix !, usando binning 4 x 4 y con un tiempo de exposicién de 1800s.
Los angulos de observacién fueron de 45° y —45°, respectivamente. Las posicion
de las rendijas se muestran en la Fig. 3.16.

Temporada octubre de 2014

En las noches del 11 al 13 de octubre de 2014 se consiguieron 5 espectros de alta
dispersién. Se usé un detector CCD Marconi 2 de 2048 x 2048 pixeles (13 u) con
escala de placa de 0.3512"pix ! v dispersién una vez calibrados de 0.043 A pix~?
en binning 2 x 2. La exposicion de cada uno fue de 1800 s, con angulos de posicion
de 80°, 24°, 7°, —16°, —65°, respectivamente, lo cual se muestra en la Fig. 3.17.
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Figura 3.16: Posiciones utilizadas en la temporada de noviembre de 2012. Imagen
con Norte hacia arriba y Este hacia la izquierda.
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Figura 3.17: Posiciones utilizadas en la temporadas de octubre de 2014. Imagen
con Norte hacia arriba y Este hacia la izquierda.



Capitulo 4

Resultados

4.1. Tamano

Basados en nuestra imagen directa (Fig. 4.1) y el seeing, medimos un tamano
angular de 94 + 2.12”) valor que concuerda al encontrado en la literatura de 95”
(Cahn & Kaler 1971; Chu et al. 1987).

Utilizando la ecuacién 2.3, la distancia obtenida por GAIA (1600 + 155 pc)
y el tamano angular que se obtuvo con las observaciones realizadas tenemos un
tamano fisico para la NP de 0.74+0.072 pc.

Vemos que, en lo que respecta a su morfologia, nos encontramos con una es-
tructura de “filamentos” en el cascarén de este objeto. Pareciera, a simple vista,
que se trata de tres cascarones (de aproximadamente 37.25”) juntos. Vemos que
en el lado derecho se tiene una zona con mayor brillo. Podemos observar como en
la parte inferior se alcanza a distinguir una especie de arco de aproximadamente
4.5". También se puede ver que del lado inferior izquierdo tiene un achatamien-
to, mientras que en el lado superior derecho parece tener una protuberancia de
aproximadamente 3.5".

4.2. Diagramas Posiciéon-Velocidad (PV)

Se obtuvieron en total trece diagramas PV correspondiendo con las posiciones
de rendija mencionadas en el capitulo anterior, para esto se utilizaron las rutinas
de Python Frame-Go-Tools Ver.03 (Gémez et al. en preparacién).

4.2.1. Temporada junio 2008

Diagrama 1

En este diagrama se puede apreciar un desdoblamiento espectral maximo de
aproximadamente £40 kms~!. Vemos que la emisién se presenta a lo largo de 72",
36" hacia el Norte de la estrella central y 36” hacia el Sur de la misma.

Observamos que en la regién superior, aproximadamente a partir de +20”, el
desdoblamiento es mas angosto que en el resto, con un brillo ligeramente mas

36
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Figura 4.1: Nebulosa Planetaria NGC 7094 con cascarones representados.

difuso hacia la base de la emisién corrida hacia el rojo.

En la zona central podemos apreciar que el desdoblamiento muestra un en-
sanchamiento asimétrico, con una mayor separacion en el lado rojo, mientras que
en la region inferior se tiene una zona de mayor densidad ligeramente desplazada
hacia el azul.

Diagrama 2

En este caso podemos ver que existe un desdoblamiento espectral maximo de
alrededor de —50km s~ y +60kms~!. La emisién se extiende desde —44” hasta
+48", alcanzando un total de 92”.

Ademads, en la regién Norte, a partir de 20", se puede apreciar un estrecha-
miento en el espectro, similar al caso anterior, asi como mayor emisién en la base
de esa zona.

En la regién central vemos una zona demasiado tenue, como si la emision fuera
discontinua, mientras que, hacia el Sur, la zona azul esta ligeramente aplanada.
También vemos que la region del extremo Sur es una zona de mayor emision,
destacando la misma por su forma de punta.
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Diagrama 3

El desdoblamiento espectral méximo es de —60kms™! y +40kms~!. La emi-
sion se extiende entre £52”, alcanzando un tamafo total de 104",

En la regién Norte podemos apreciar que el lado rojo es el que tiene una emi-
sién mas intensa y aproximadamente a +30", ésta muestra una ligera depresion.

En la zona central, de +12” a —20” en el lado rojo, el espectro se desvanece,
dejando un hueco aparente.

Por su parte, en la regién Sur a —18”, el lado azul muestra una zona de mayor
emisién, mientras que el lado rojo del espectro sigue sumamente tenue. Vemos
también como es que desde —20” hasta —44” el lado azul se aprecia muy poco,
mientras que el rojo presenta una mayor emision.

Diagrama 4

Encontramos que el desdoblamiento espectral maximo en este caso es de
—60kms~! y +40kms~!, extendiéndose la emisién desde —48” hasta +48”, para
un tamano de 96" .

En la region Norte observamos que existe una ligera depresiéon en el lado azul,
y que es una zona de alta emisién. A aproximadamente +4”, y hasta 428", el
lado rojo se vuelve mas tenue y se curva. Este fenémeno lo tenemos en el lado
azul de +32” hasta —12”.

En la regién Sur vemos como a partir de —24” el diagrama se estrecha. De
—34" a —40" el lado azul tiene una hendidura. La parte final del espectro es una
zona ovalada de color oscuro.
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Diagrama 5

Observamos un desdoblamiento espectral maximo de —40kms=!y +30kms~!,
con una extension de 76" (£38”).

En la regién Norte se aprecia que la emisién del lado azul, a 420", se atenia,
mientras que la del lado rojo se mantiene intensa. De 48" hasta +20” el lado rojo
es el que presenta dicha atenuacién.

En la zona central vemos como el lado rojo presenta un ensanchamiento y, a
—4" la estructura parece romperse.

Por otra parte, en la regiéon Sur tenemos que, de —6” a —18", el lado azul
presenta una atenuacién, mientras que el rojo no. La zona extrema en el Sur del
espectro presenta un estrechamiento, de tal forma que termina en punta.

Diagrama 6

En este caso la emision presenta un desdoblamiento espectral maximo de
+60kms~! y se extiende por 102", desde 452" hasta —50".

En la regién superior (Este) tenemos una forma de punta cuyo lado rojo esta
hundido y su emision es muy brillante. De +6” hasta —22” el lado rojo se atentia,
mientras que el lado azul tiene una atenuacién desde +24” hasta —26".

En la zona central sélo podemos observar un pequeno segmento en el lado
azul. El lado rojo es tan tenue que aparenta no estar presente.

En la regién inferior (Oeste) tenemos que, de 0" hasta —26”, el lado azul
no esta presente y pareciera que a —20” hay una discontinuidad. Podemos ver
ademds que se tiene tres pequenas regiones brillantes a —26” (lado rojo), —30”
(lado azul) y por ultimo la zona extrema del espectro (—40” a —50").

4.2.2. Temporada noviembre 2012
Diagrama 7

Tenemos un desdoblamiento espectral maximo de £55kms™! y una extensién
de la emisién de 102" (desde +52” hasta —50").

En la regiéon NE se puede apreciar como la punta del espectro es discontinua,
y tanto el lado azul como rojo son tenues en esa zona. A +24” tenemos que el
lado rojo se empieza a curvar hasta los —20”.

En la zona central, el lado rojo ha desaparecido, mientras que el lado azul
sigue presente.

En la region SW, a partir de —20”, ambos lados se encuentran presentes y la
forma del espectro es eliptica y continua.

Diagrama 8

Se tiene un desdoblamiento espectral maximo de +30 kms™!

sién de 96" (+52" a —44").
En la regién NW se puede ver como el lado rojo de la punta del espectro esta
ligeramente recargado hacia el azul. El lado azul en esa zona es tenue. De +14"

, con una exten-
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a +30” el lado rojo practicamente desaparece, mientras que el lado azul es muy
intenso.

En la zona central el lado azul es continuo, sin embargo, el lado rojo otra vez
es tan tenue que no se ve (aproximadamente en el rango de +6").

En la region SE podemos apreciar que el lado azul se atentia un poco, pero
no se deja de ver. Al final de este mismo lado podemos observar que la emision
aumenta su brillo. Por otro parte, el lado rojo es sumamente tenue, pudiéndose
observar a —14” una discontinuidad. Finalmente este lado recupera un poco su
brillo, sin embargo se ve un poco comprimido hacia el azul.
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4.2.3. Temporada octubre 2014
Diagrama 9

Tenemos un desdoblamiento espectral maximo de 50 km s™!, con una emisién
que se extiende 98" de +50” hasta —48".

En general, la emision en este diagrama es sumamente tenue, pero en la regiéon
mas extrema del NE existe una zona de brillo intenso ademas se puede apreciar
una especie de filamento central, practicamente a velocidad nula, extendiéndose
por mas de 6” hacia el SW. A +26” podemos ver como el lado rojo empieza a
ensancharse. Sin embargo de +24” hasta —4” este lado es aparentemente discon-
tinuo.

En la zona central podemos apreciar cémo el lado azul tiene una pequena zona
brillante, no obstante, el lado rojo es aparentemente discontinuo en ese lugar.

En la regién SW vemos que el lado rojo cuenta con una zona brillante centrada
en —24” mientras que el lado azul es igual exceptuando por la atenuacién a —12".
Al extremo SW del espectro, la punta es muy brillante.

Diagrama 10

Se cuenta con un desdoblamiento espectral maximo de —50km s~ y +60 kms™?.
La emision se extiende a £52”, teniendo un tamano de 104”.

En la regién NE podemos ver como la punta tiene una pequena discontinuidad
y pareciera esta recargada hacia el lado rojo. A partir de +20”, y hacia el SW,
este lado empieza a ensancharse.

En la zona central, en el rango de £8", el lado rojo es discontinuo, mientras
que el lado azul no.

En la region SW se puede observar que la emisién sigue una forma eliptica,
un poco estrecha en —34” en ambos lados. El lado azul pareciera ser discontinuo
de —40" a —44".

Diagrama 11

Se tiene un desdoblamiento espectral maximo de +60kms~!. La emisién se
extiende 104" (£52").

En la regién NE podemos observar que la emision sigue una forma eliptica. En
+32" tiene una zona con mayor brillo en la componente roja y a partir de +14", y
hasta —16", el lado rojo parece desplazarse més hacia el rojo en una deformacién
de la elipse.

En la zona central el lado azul no presenta nada notable, excepto a —16"
donde se encuentra una zona brillante y més ancha. El lado rojo es aparentemente
discontinuo de 46" hasta —4”.

En la region SW podemos apreciar que el lado rojo presenta mayor emisién
que el azul. En este mismo, desde +16" hasta hasta la discontinuidad de —40" a
—44" presenta un aplanamiento en su forma.
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Diagrama 12

Se tiene un desdoblamiento espectral méximo de £50kms~!. Espacialmente,
la emisién cubre +52”, que en total es un tamano de 104”.

En la region NW se puede ver cémo el lado rojo tiene un estrechamiento hacia
el azul en +32” y la punta del espectro es mas brillante.

En la zona central el lado azul no muestra discontinuidad, mientras que el lado
rojo desde +8"” hasta —14” es sumamente tenue, llegando a no ser perceptible en
algunos puntos.

En la region SE podemos observar que a —40” el lado rojo muestra una zona
brillante y ligeramente recargada al azul. En —30” este mismo lado presenta una
discontinuidad aparente. El lado azul, por su parte, aparenta ser discontinuo en
—40".

Diagrama 13

Se observa un desdoblamiento espectral méximo de —50kms~! y +60kms1,

con una emision que se extiende 96”, cubriendo de +52” hasta —44".

En el diagrama podemos notar céomo la region NW mas extrema es la que
presenta una mayor emision y, que ademas, se encuentra inclinada hacia el azul.
Se puede ver una forma elipsoidal con un ligero estrechamiento a +34” en ambos
lados. En 424" el lado azul sufre de una discontinuidad aparente.

En la zona central observamos que el lado azul esta un poco recorrido hacia
el rojo (0”). El lado rojo presenta una discontinuidad en +18", entre £6” y en
—14".

En la region SE se observa que la emisién sigue una forma elipsoidal. Se puede

apreciar como en la punta existen tres pequenas acumulaciones, dos a —32" y otra
en —40”
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4.3. Parametros cinematicos

La velocidad sistémica de NGC 7094 no puede ser obtenida mediante el pro-
cedimiento convencional descrito en la seccion 2.3.3 ya que el desdoblamiento no
es simétrico cuando pasamos por la estrella central, tal como se aprecia en to-
dos los diagramas PV que pasan por ella (por ejemplo Fig. 4.4, diagrama 10).
Para estimar esta velocidad se realizé un analisis ajustando y probando diversas
elipses, obteniendo el valor de Vs = —35.5£2km s~h.

El valor obtenido para la velocidad de expansion tuvo que ser obtenido uti-
lizando el modelo descrito en el proximo capitulo, obteniéndose un valor de
Vexp = 40£0.5kms™!.

Utilizando la ecuaciéon 2.24, el tamano de la NP obtenido previamente y la
velocidad de expansién se calculd la edad cinematica que tiene NGC 7094, dicho
valor es 7, = 18,130 4+ 1,793 anos.



Capitulo 5
Discusién

5.1. Forma y velocidad sistémica

A primera aproximacién, la apariencia de NGC 7094, a partir de sus image-
nes es la de una estructura esférica deformada con alguna subestructuras tipo
burbuja. En consecuencia, los diagramas PV muestran una elipse de velocidad
caracteristica de las esferas en expansion, con algunas deformaciones. También se
puede decir que se trata de un sélo cascarén el que compone la envolvente de la
estrella ya que en los espectros no se logra apreciar una superposicion de elipses,
lo que serfa indicativo de que se tienen mas cascarones.

Dado que, como se muestra en los diagramas PV obtenidos, se tiene una
gran asimetria en el desdoblamiento espectral de esta NP es dificil obtener de
manera ortodoxa la velocidad sistémica (Figura 2.7). Generalmente, cuando los
espectros son simétricos, se obtiene este valor de la manera en la que se explico
anteriormente (Sec. 2.3.3), sin embargo en nuestro caso no fue asi. Para este caso,
se ajustaron elipses a los diferentes espectros que se tenian para poder estimar
una longitud de onda promedio correspondiente a la mitad de la elipse.

La asimetria del desdoblamiento espectral podria deberse a que se tiene una
variaciéon en la densidad del gas interestelar que rodea a esta nebulosa. Esto
provocaria que la expansion del cascarén no fuera uniforme, lo que daria como
resultado zonas con mayor velocidad comparadas con las demés dada una ley
de velocidad homodloga. Esto resultaria en los espectros y diagramas PV que se
tienen.

5.2. Modelo en Shape

El modelado de NGC 7094 consistié en un proceso interactivo e iterativo con el
software Shape. Se propuso inicialmente una esfera uniforme de 43” de didmetro y
una ley de velocidad de expansién homologa dada por V (r) = %r. Posteriormen-
te se fueron anadiendo protuberancias y hundimientos con el parametro bump,
de diferentes amplitudes y anchuras. Estos son descritos por funciones gaussianas
y sus parametros se muestran en la Tabla V.I. Las amplitudes positivas corres-

ponden a protuberancias y las negativas a hundimientos respecto a la superficie

A7
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Bump | Amplitud | 202 | Bump | Amplitud | 20
Bump 1 19 8 | Bump 20 -6 6
Bump 2 18 5 | Bump 21 -6 )
Bump 3 15 15 | Bump 22 -8 20
Bump 4 12 15 | Bump 23 -8 10
Bump 5 9 10 | Bump 24 -8 10
Bump 6 8 15 | Bump 25 -8 7
Bump 7 8 10 | Bump 26 -8 4
Bump 8 7 20 | Bump 27 -10 10
Bump 9 ) 6 | Bump 28 -12 20
Bump 10 3 30 | Bump 29 -12 3
Bump 11 3 20 | Bump 30 -13 10
Bump 12 3 20 | Bump 31 -13 3
Bump 13 -4 30 | Bump 32 -14 )
Bump 14 -4 10 | Bump 33 -15 15
Bump 15 -4 4 | Bump 34 -15 10
Bump 16 -5 10 | Bump 35 -18 7
Bump 17 -5 10 | Bump 36 -20 3
Bump 18 ) 10 | Bump 37 -28 3
Bump 19 -5 10

Tabla V.I: Pardmetros de los modificadores utilizados en el modelo.

original. También se tuvo la libertad de jugar con la orientacién de cada uno de
ellos para poder ajustar mejor los resultados a los PV.

El modelado interactivo de estas estructuras no es facil, ya que en muchas
ocasiones, las modificaciones de un bump para un PV afectan a otro PV. Sin
embargo, logramos producir un modelo que reproduce de manera satisfactoria los
PV obtenidos en las observaciones (Ver modelo en la Fig. 5.1).

A continuacién se presentan los PV del modelo superpuestos sobre los obser-
vados (Figs. 5.2 a 5.4).



CAPITULO 5. DISCUSION 49
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c) d)

Figura 5.1: Vista del modelo desde diferentes dngulos: a) Frontal, b) Aérea, c)
Lado izquierdo, d) Lado derecho.
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Con todos estas modificaciones se pudo observar como es que cada deforma-
cion del espectro logra coincidir, en buen manera, con cada perfil, por lo que
estructuras muy similares deben de estar presentes fisicamente en NGC 7094.

5.2.1. Velocidad de expansion

Como ya se menciond, se tuvieron dificultades para estimar la velocidad
sistémica debido a la asimetria en el desdoblamiento espectral de NGC 7094.
Se calcul6 esta velocidad en base al modelo realizado en Shape. Se asigné una
ley de velocidades para poder recrear los espectros obtenidos en las observaciones
en las Figuras 5.2 a 5.4. Una vez que ajustamos cada uno de ellos, y el modelo
fue consistente, se empled esta ley para poder obtener la velocidad a la cual la
envolvente de la estrella central se expande. Para poder proponer esta ley, fue
necesario estimar el tamano real de la NP asi como la velocidad asignada, en
un diagrama PV, a unos de los lados del espectro. En este caso el radio de la
nebulosa es de 43 segundos de arco y la velocidad encontrada fue de 40. En base
a estos dos parametros, y asumiendo que la velocidad de expansion es homologa
(Vexp O 1), se propuso la siguiente ley de velocidad

40

con la cual se puede empatar de buena manera el modelo con las observaciones
que se tienen.

5.2.2. La formacién de NGC 7094

Esta NP tiene una morfologia cercana a la esférica, por lo que las primeras
etapas de su formacién pudo haber sido similar al Modelo de Vientos Estelares
Interactuantes. Sin embargo, estrellas tipo PG 1159 hibrida, experimentan un
pulso térmico final mientras se encuentran en la rama asintética gigante (AGB
por sus siglas en inglés) y la quema de hidrégeno aun se estd dando (Herwig,
2001), esto podria provocar que la interaccién entre el viento lento y el rapido
se realice de manera més violenta, generando asi los filamentos observados como
una acumulacion de material en estas regiones. Esto seria resultado de inestabili-
dades hidrodinamicas al interactuar el viento rapido con el nuevo material denso
que es desprendido de la estrella durante el pulso térmico (Fang et al. 2014). La
cinemética de estos filamentos dependera en primera instancia de la presién de
radiacién que ejerza la estrella sobre el material eyectado, sin embargo, conforme
se aleje de ella e interaccione con el viento lento previamente lanzado, esta serd
gobernada por el momento lineal de este material. Por otra parte, las protube-
rancias y valles que presenta NGC 7094 podrian deberse a su interacciéon con el
medio interestelar que la rodea. Siendo estas producto de zonas de mayor y menor
densidad. Las protuberancias serian material que no se ha encontrado con mucha
masa a lo largo de su recorrido (baja densidad), mientras que los valles son partes
en las que el cascarén de la NP se ha encontrado con més material en el medio
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(alta densidad), disminuyendo asi su velocidad. Por lo tanto, estas deformaciones
en NGC 7094 son zonas cuya velocidades fueron alteradas debido a la interaccion
con el medio circundante.

Existen otras NP similares a NGC 7094 como lo son Abell 43 y Kn 61. Estas
también presentan estructuras casi esféricas y contienen filamentos en ellas. De
igual forma, dichas NP tienen una estrella central perteneciente al mismo tipo.
Existen estudios de una posible conexién entre cascarones esféricos con filamentos
y estrellas tipo PG 1159 (Garcia-Diaz et al. 2014). Esto podria indicar que el hecho
de parecerse es resultado de la evolucién de estas estrellas similares.
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Conclusiones

Gracias al estudio realizado de NGC 7094 se lograron obtener distintos parame-
tros para esta NP. Los diagramas P-V indican que se trata de un solo cascarén
esférico con distintas alteraciones que le dan la apariencia que se observa en los
diagramas. Esto podria deberse a una densidad no uniforme alrededor de la es-
trellas central, por lo que al momento de ser eyectado el material que conforma a
la envolvente, no todo este cascarén avanzo de la misma manera. De encontrarse
con una zona de alta densidad su avance se veria reducido, en el caso contra-
rio se tendria un avance mayor. Al considerarse una ley de velocidad homdloga
(Vexp O¢ 1) esta diferencia en el desplazamiento se traduce como una diferencia de
velocidades dando asi el aspecto que es obtenido en dichos diagramas.

Se calculé un tamano de 0.744+0.072 pc para NGC 7094, similar al encontrado
en la literatura. Se obtuvo una velocidad sistémica de —35.5+2kms~!. Se realizé
un modelo en Shape, el cual se pudo empatar en buena medida a las observaciones
que se tenian. Con ayuda de dicho modelo se estim¢ la ley de velocidad que fue
V= j—gr para esta NP. Con esta velocidad se pudo calcular la edad cineméatica
cuyo resultado es 7, =18,130+1,793 anos.

Esta tesis se basé en un estudio morfocinematico de NGC 7094, sin embargo,
este trabajo podria ser complementado con un estudio de parametros fisicos y
abundancias quimicas de esta NP para poder conocer con mayor certeza la natu-
raleza de su morfologia y su relacién con NPs que cuentan con estrellas similares,
quedando este como trabajo futuro.
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