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RESUMEN de la Tesis de Leonardo Ociel Espinoza Zepeda presentada para la obtencién
del tftulo de Fisico. Ensenada, Baja California, México, octubre del 2017.

ESTRUCTURA MORFOCINEMATICA DE LA NEBULOSA
PLANETARIA NGC 2346

Se realizé un estudio morfocinemético de la Nebulosa Planetaria NGC 23486. Utilizando
observaciones realizadas en el Observatorio Astronémico Nacional de la Sierra de San
Pedro Mértir se realizé el procesamiento e interpretacién de los datos. Para esto fue
necesario el uso de diversos programas de computadora especializados y diversos conceptos
de fisica, para finalmente obtener un modelo tridimensional del objeto y su estructura
cinemdtica. Encontramos que NGC 2346 es una nebulosa bipolar con una estructura
toroidal en su centro. Su velocidad de expansién ecuatorial es de 11 kms~! y la sistémica
es de vpel = 26kms™ (vrsr = 9kms!) De acuerdo a nuestro modelo, la estructura tiene
una edad cinemdtica apréximada de 17 mil afios.

Dr. Roberto Vizquez Meza
Director de Tesis
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1. Introduccion

1.1. Nebulosas planetarias

Cuando las estrellas como nuestro Sol llegan a sus etapas evolutivas mas avanzadas liberan
sus capas mas externas al espacio quedando un ntcleo caliente y compacto que ioniza el
gas a su alrededor. La presion de radiacién promueve la generaciéon de un viento que
empuja mecanicamente al gas circundante, generando una estructura muy particular que
se expande réapidamente, la cual es conocida como Nebulosa Planetaria (NP) (Figura 1).
Las NP’s constituyen la fase final de estrellas cuya masa inicial esta entre 0.8 < M /Mg <
8. En su nucleo, la estrella central puede tener temperaturas que van desde 30,000 hasta
300,000K.

Figura 1: Nebulosa del anillo, con una estrella central en el niicleo y cascarén de gas.
Imagen tomada de observatorio.info/2013/06 /m57-la-nebulosa-anillo/

La primera observacion registrada de una NP ocurrié en el anio de 1794 y fue realizada
por el astronomo francés Charles Messier, aunque el nombre le fue asignado por William
Herschel, notable astronomo aleméan, que le puso ese nombre debido a su apariencia se-
mejante a la de los planetas mas alejados del Sistema Solar. Por otro lado, en 1887, las
NP’s se catalogaron junto con galaxias y cumulos estelares en el New General Catalog of
Clusters and Nebulae (NGC).



1.2. Morfologia

En nuestra galaxia podemos encontrar diversas estructuras morfolégicas en las NP’s. Estas
se clasifican por su forma geométrica aparente, la cual es moldeada principalmente por el
viento de su estrella central. Las hay:

- Redondas: Su forma es completamente simétrica, por lo que deducimos que se trata de
una estructura esférica.

-Elipticas: Su apariencia es la de una elipse (dos ejes de simetria), lo cual implica que la
forma tridimensional es la de una elipsoide.

-Bipolares: Poseen dos ejes de simetria, pero presentan una estructura estrecha en el centro
generando dos l6bulos.

-Irregulares: No poseen una simetria regular lo cual puede generar diversos 16bulos que
emanan de éstas. Destacan en este caso estructuras multipolares o de simetria puntual.

NGC 3587

NGC 6853

NGC 6543

Figura 2: Principales formas de las NP’s (de izquierda a derecha y de arriba hacia abajo re-
donda, eliptica, bipolar e irregular) Imagenes tomadas de www.iac.es/nebu/catalogo.html



La NP estudiada en este trabajo es NGC 2346 cuya simetria en el plano del cielo es
bipolar.

Figura 3: NGC 2346. Imagen adquirida en el Observatorio Nacional de
Astronomia  Optica Kitt Peak en Tucson, Arizona. Imagen tomada de
www.caelumobservatory.com/obs/n2346.html

Algunos aspectos importantes que hay que considerar son, por ejemplo, las masas de las
progenitoras; para el caso de las bipolares, la masa de la estrella progenitora es mayor
de 1.5M¢), mientras que para las elipticas y redondas de 1.1 Mg (Zuckerman y Aller,
1986). Aunque estudios posteriores afirman que la formacién de los dos l6bulos en este
tipo de nebulosas se debe a que en su centro hay un sistema binario (Soker, 1998). Otro
aspecto importante es que las NP’s también pueden presentar flujos colimados de alta
velocidad, es decir un chorro (jet) de material con una direccién especifica. Estos pueden
originarse debido a distintos procesos como campos magnéticos, nicleos binarios, etc., que
producen la eyeccién del material a velocidades relativamente altas. Dichos flujos ahora
ya son considerados estructuras tipicas de las NP’s. Existen diversas estructuras en las
NP’s asociadas a los flujos colimados:

-Bipolaridad: Se cree que estas estructuras se producen debido a que inicialmente hubo
una eyeccion de material en forma de disco o toroide, generando un gradiente de densidad
que enfoca hacia los polos una posterior liberacién de gases isotrépica formando asi los
l6bulos bipolares caracteristicos.

-Chorros: También se les conoce como Jets, generalmente son chorros de material colima-
dos que aparecen en pares simétricos respecto a la estrella central, éstos se caracterizan
por velocidad alta y la emisiéon de lineas espectrales de baja excitacién como nitrégeno,
azufre y oxigeno ionizados.



-FLIERS (Fast Low-Ionization Emission Regions): Estos flujos colimados aparecen en
pares de condensaciones pequenas (= 0.01 pc) y brillantes. Las observaciones muestran
que estas condensaciones tienen velocidades supersénicas (= 50kms™!)

-BRETS (Bipolar Rotating Episodic Jet): Son condensaciones muy brillantes que presentan
estructuras bipolares. Es decir, que son eyectados con la misma rapidez pero en sentidos
opuestos. Tienen un caracter episodico en el que se distinguen dos o mas eventos de
eyeccién independientes, tales como chorros de alta velocidad que son flujos muy colimados
con velocidades de eyeccién altas (> 50km,s™1).

-Simetria puntual: Son microestructuras que se encuentran localizadas en lados opuestos
y equidistantes respecto al ntcleo las que se cree que se forman debido al flujo colimado
del tipo BRET (Vazquez, 1999).

1.3. Formacién de Nebulosas Planetarias

Como ya se menciond, las NP’s se forman en estrellas similares en masa a nuestro Sol. Se
cree que todas las estrellas progenitoras de las NP’s siguen una traza en el diagrama HR
(Hertzsprung-Russell). En donde la estrella se convierte primero en lo que se conoce como
estrella Gigante Roja la cual, al terminar de consumir el hidrégeno en su nicleo durante la
etapa de secuencia principal, comienza a consumir helio por fusiéon termonuclear, llevando
el quemado de hidrégeno a una cascara alrededor del nicleo de helio inerte. Al final, las
capas externas seran lanzadas al espacio convirtiendo al objeto en una proto-NP (Figura
5) y posteriormente en una NP.
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TIPO ESPECTRAL

Figura 4: Diagrama HR. Imagen tomada de astronomajulieta.blogspot.mx/2012/7m=0



Figura 5: proto-NP PGC 3074547 mejor conocida como nebulosa del Boomerang. Imagen
tomada de www.nasa.gov/multimedia/imagegallery/

1.4. Modelos de formacién de nebulosas planetarias

Existen diversos modelos para explicar la formacion estructural de las NP’s asi como sus
microestructuras y flujos colimados.

1.4.1. Modelo Generalizado de Vientos Estelares Interactuantes

De acuerdo a KwoK, Purton y Fitzgerald en 1978, una NP es un cascaron relativamente
denso, que se forma por la interacciéon de dos vientos: un viento lento (10kms™') y den-
so (107*Mg yr™!), eyectado mientras la estrella estd en la etapa evolutiva AGB (Rama
Asintética de las Gigantes), y un viento rdpido (1000kms™) y tenue (1078Mg yr~!) que
surge por la presion de radiacién de los fotones UV provenientes del nticleo estelar, una
vez que se ha liberado de las capaz externas de su superficie y avanza de la etapa AGB a
la de enana blanca. Este modelo es conocido como el Modelo de Vientos Estelares Inter-
actuantes y explica muy bien la formacion de NP’s esféricas. Por otra parte la morfologia
eliptica puede crearse a partir de un gradiente de densidad de forma toroidal generando
una especie de elipsoide en lugar de una estructura completamente esférica. (Icke et al.
1989, Mellema y Frank 1995). A esta modificacién del modelo de Kwok et al. (1978) se le
conoce como el Modelo Generalizado de Vientos Estelares Interactuantes.



Figura 6: Modelo de Icke et al (Tomado de Balick y Frank, 2002)

1.4.2. Modelo de Barral y Cant6 (1981)

Este modelo explica que por medio de diversos efectos hidrodinamicos se crea la morfo-
logia bipolar de las NP’s. Pues al tener una estrella central con material alrededor de la
misma, el viento estelar interactia con el material. Si el gas y el polvo estan distribuidos
homogéneamente, el resultado serd una formacion esférica de la NP, por el contrario si el
material se encuentra en un disco el viento tendera a empujar dicha estructura de una
manera perpendicular al disco arrastrando consigo al material y generando dos lébulos
provocando las conocidas nebulosas bipolares. (Barral y Cantd, 1981).
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Figura 7: Modelo Barral y Canté adaptado de (Barral y Cantd, 1981)



1.4.3. Chevalier y Luo (1994)

El modelo muestra que el viento magnetizado crea una burbuja hinchada que se expande
arrastrando el material que hay en su camino, material que a su vez tiende a alinearse
formando dos l6bulos debido a la compresion que crea el campo magnético intenso que
sale de la estructura toroidal central (Chevalier y Luo 1994; Garcia-Segura et al. 1999).

Figura 8: Modelo de Chevalier y Luo modificado por Garcia Segura et al (Tomado de
Balick y Frank, 2002)

1.4.4. Modelo de Cliffe (1996)

Este modelo se realizé con simulaciones numéricas de hidrodinamica tridimensional mos-
trando salidas de jets elipticos (estructura en forma de S) provocando que estos se lleven
consigo el material causando dos estructuras globulares como se muestra en la figura 9,
(Cliffe et al. 1996, Steffen y Lépez 1998, Soker y Rapport 2001). Este es el caso de una
NP bipolar con microestructuras con simetria puntual.

Figura 9: Modelo de Cliffe et al (Tomado de Balick y Frank, 2002)



1.4.5. Modelo de formacion de NP a partir de una estrella binaria

La mayoria de las estrellas en el universo no estan aisladas, muchas de ellas tienen una
companera formando sistemas binarios. Una de las teorias de formacién de NP parte de
un sistema binario en donde una de las estrellas se convierte en gigante roja y absorbe a su
comparnera. Esta cae, poco a poco, en espiral expulsando material enriquecido. Asi cuando

la estrella masiva lanza sus capas al espacio la enana blanca empuja el gas y genera dos
16bulos creando la NP bipolar (Soker, 1998; Jones & Boffin, 2017).

En 1976 se encontré la primera NP con una binaria en el nucleo, Abell 63, pero no es
sino hasta 30 anos después que Mitchell et al. (2007) proponen que la produccién de los
l6bulos se debia a una binaria en su centro.

2. Marco teorico

Para estudiar la estructura morfocinematica de la NP utilizaremos algunos conceptos que
se presentan a continuacion.

2.1. Espectroscopia

Se define a la espectroscopia como el conjunto de métodos y conocimientos empleados
para el estudio de los espectros provenientes de la radiacion de los objetos. El espectro
de un objeto no es més que la energia que emite mediante radiacion electromagnética en
diversas longitudes de onda, energia que es cuantificada mediante la ecuacién:

E=hw=— 1
y== (1)
Con h como la constante de Planck, v la frecuencia de la luz, ¢ la velocidad de la luz y A
la longitud de onda.

La ecuacion anterior nos permite identificar a cudl energia se emite radiacion. Es decir,
imaginemos que tenemos un atomo de hidrogeno. Al hacerle incidir energia electromagnéti-
ca (un fotén) es posible ionizarlo, cuando este 4tomo recaptura un electrén libera energia
electromagnética que puede tener cualquier valor. Cuando esto sucede, se emite radia-
cién electromagnética que puede tener cualquier valor. Sin embargo, una vez atrapado en
algin nivel E2, existe la probabilidad de que decaiga espontdaneamente a un nivel inferior
E'1, al pasar dicho proceso se emite en una radiacién electromagnética caracteristica. En
otras palabras cada atomo o molécula captura y libera energia que ayuda a caracterizar
el material del cual estamos hablando, esto mateméticamente puede expresarse como:



E=AE=E2-El (2)

Con E1y E2 como la energia que tiene el electrén en cada estado.

Si hacemos incidir radiacion electromagnética con una £ > AFE| los atomos pasan de su
estado base a un estado excitado. Cuando sus electrones caen espontaneamente o de forma
inducida, liberan energia que para atomos sencillos corresponde principalmente a energia
del espectro visible mientras que para moléculas corresponde generalmente a infrarrojo o
frecuencias aun mas bajas.

Foton — =b
———— El

ENERGIA

Figura 10: Proceso de absorcién, en el cual el electrén sube a un nivel superior al ser
exitado por un fotén

(_i; — E2 —¢—
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Figura 11: Proceso de emision, en el cual el electron decae a un nivel de energia méas bajo
y libera un foton

Para este estudio restringiremos el espectro electromagnético a la parte visible que corres-
ponde a las longitudes de onda que van desde 380 A < A < 780 A.

10| uttravioleta | visivte | Infrarajo.
1
1
i
i
i
|

Intensidad

(]
T

0 1.0 2.0 3.0
Longitud de onda A (lim)

Figura 12: Espectro visible en diferentes cuerpos negros. Imagen tomada de
www.quimicafisica.com /radiacion-cuerpo-negro-hipotesis-planck.html



Para el estudio de la luz en este intervalo serd necesario un dispositivo llamado espectrogra-
fo, el cudl a través de un prisma o una rejilla de difraccion, dispersa la luz en sus diferentes
longitudes de onda, permitiendo el andlisis de éstas lineas.

Luz Blanca

Separacidn
\E:pectral

Rendijas

Pelicula
Fotografica

Figura 13: Obtencién de espectros mediante rendijas y prismas. Imagen tomada de de-
mostraciondeprincipiosfisicosfid.blogspot.mx

2.1.1. Resolucién espectral

La pureza espectral se define como d\ y es la medida de la anchura de la luz monocromatica
(FWHM, del inglés Full Width at Half Maximum) que se obtiene en el espectrégrafo.
Puesto que en una sola linea ancha puede haber dos lineas delgadas el criterio de Rayleigh
se encarga de separar dichas lineas en dos o mas. Tomando en cuenta que:

A
senf = 7 (3)

Con 6 como el angulo de resoluciéon angular, d el didmetro de nuestro telescopio y A la
longitud de onda.

Si dos lineas espectrales estan separadas con AX > 0\ los podremos distinguir como dos
caracteristicas diferentes, mientras que si A\ < §A, veremos sélo una linea espectral (ver
Figura 14).
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No resuelta

Criterio de
Resuelta Rayleigh
<—> AA
<> A)

Figura 14: Resoluciéon espectral y criterio de Rayleigh. Imagen adaptada de
http:/ /hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/phyopt /Raylei.html

2.2. Cinematica
2.2.1. Velocidades supersénicas

La rapidez se define como la magnitud de la velocidad la cual es un vector que indica la
tasa de cambio del vector de posicién (desplazamiento) con el tiempo

v=d/t (4)

en donde en el sistema internacional de unidades el desplazamiento (d) se mide en metros
y el tiempo (t) en segundos.

En las NP’s las velocidades a las que se expande el gas son supersénicas, es decir veloci-
dades superiores a las del sonido en ese medio. Esta velocidad se refiere a la de las ondas
sonoras en un medio dado, por ejemplo, en la atmosfera terrestre a 15 °C con una humedad
del 50 % y una atmésfera de presién, la velocidad del sonido es 343 ms~!. Mientras que
a la misma temperatura en el agua, la velocidad aumenta a 1600 ms™!, es decir mientras
el medio es mas denso la velocidad también aumenta asi también aumenta mientras el
medio tiene mayor temperatura, aproximadamente 0.6 ms~! por cada grado centigrado.

Para el caso del medio interestelar, la velocidad del sonido es del orden de 10 kms™!.

La velocidad del sonido se usa como referencia para compararla con otras velocidades, a
esta referencia se le conoce como nimero Mach (M), dicho valor se define como:

11



M = v/v, (5)

Donde M es el nimero Mach, v es la magnitud de velocidad de nuestro objeto y vy es la
magnitud de la velocidad del sonido en un medio dado.

Asi M =1 equivale a que el objeto emisor se mueve a la velocidad del sonido y M = 2
a dos veces la velocidad del sonido. Por ejemplo se define como subsénico si M < 0.7,
transénico si 0.7 < M < 1.2, supersénico cuando 1.2 < M < 5 e hipersénico para M >
5. (Becker, J. 1980)

2.2.2. Efecto del viento estelar sobre el gas interestelar

Dos conceptos importantes son la densidad y el momento lineal. La densidad representada
por la letra griega p es la cantidad de materia que ocupa un volumen dado y, viene dado
por la expresion:

p=m/V (6)

en donde m es la masa y V' el volumen.

Mientras que la magnitud del momento lineal se expresa por la masa multiplicada por la
velocidad de nuestra particula:

p=muv (7)

Al flujo de particulas como protones, electrones, neutrones, iones, etc., que es expulsado
por una estrella se le conoce como viento estelar; el mecanismo que lo produce involucra
la conversion de momento del gas por algin proceso de absorcién. La velocidad de dichas
particulas es aproximadamente V, ~ 2000 km s~! y la masa que se pierde por dicho proceso
M, ~ 1076 Mg@/yr por lo que su energia mecénica es E, = %M*Vf. Por otro lado, la tasa
de fotones UV es 10%s7! y su energia radiativa suele salir a una tasa de 103! J/s.

Si suponemos que la estrella esta rodeada por una nube de gas ionizado, se produce
un patron de flujo. El viento empuja al gas interestelar cuya velocidad es inicialmente
supersoénica, con ¢; ~ 10kms™!, lo cual forma una onda de choque en el material pues el
viento se frena convirtiendo su energia cinética en térmica por lo que desacelera y a su
vez se forma una segunda onda de choque generando un patrén de flujo.

Existen diversos tipos de choques que pueden obtenerse debido al viento estelar, estos
pueden ser adiabaticos o radiativos. En el primero se sabe que no se intercambia calor
con su entorno, es decir la velocidad del gas genera una onda de choque cuyas velocidades

12



son aproximadas a los 200 km/s por lo que el tiempo de enfriamiento es mayor que el
dinamico. Por otro lado, en el choque radiativo, el gas comienza a enfriarse radiando en las
zonas de relajamiento, se dice que en un choque radiativo es isotérmico si la temperatura
final es igual a la temperatura inicial.

Cuando un viento lento choca con uno rapido, se crea un patrén de flujo como el de la
Fig. 15. En dicho patrén distinguimos 4 regiones: (a) viento rédpido no chocado, (b) viento
rapido chocado, (¢) viento lento chocado y (d) viento lento no chocado.

Viento
répido

Estrella
central

Frente de
choque

Figura 15: Patrén que genera el choque de los vientos (Tomado de Blanco, 2006)

Para analizar un frente de choque en una NP, supongamos que a los lados del mismo
tenemos dos zonas donde la primera zona si contiene el gas no chocado y la segunda el gas
chocado. Uno sera frenado y el otro acelerado, de tal manera que se cumplan las siguientes
leyes de conservacion:

pl’Ul = P2U3 (8)
P2 — P1 = pavy — p1v; 9)
1 1
h1 -+ 5’0% = h2 + 5'1)% (10)

13



Con p como la densidad, v la velocidad, p el momento lineal y h la entalpia la cual se
define como:

YR p P
h=CT =—"""=—"+— 1
" y—1pR  (y—1)p (1)

Que no es otra cosa mas que la energia que el sistema intercambia con su entorno.
_ G
Con v =&

Donde Cp es la constante de calor especifico del gas a presién constante y Cv a volumen
constante.

La ecuaciones 8, 9, 10 y 11 son conocidas como ecuaciones de conservacién la masa,
momento y energia respectivamente (Kundu,1990).

Si se manipulan las ecuaciones de conservacion se obtiene las condiciones de salto que con-
tienen las propiedades del gas antes y después del choque, dichas ecuaciones son conocidas
como condiciones de Rankine-Hugoniot:

Para la presion

Para la densidad

7e 13
pr (v —=1)MP+2 (13)
Para la velocidad )
v (Y= 1)MP+2 (14)
(1 (v + 1) M?
Para la temperatura
T 2y =D yME+1
— =1 M; —1 15

Donde M es el niimero Mach.

2.2.3. Efecto Doppler

Para obtener la cinematica de la NP sera necesario trabajar con la longitud de onda de
una linea espectral obtenida a lo largo de nuestra rendija. La longitud de onda (\) es la
distancia que separa, por ejemplo, dos crestas seguidas de nuestra onda de luz.
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Conociendo con precisién las diversas posiciones en longitud de onda de la linea espectral
en diversas zonas de la rendija, es posible obtener la dispersion de la luz proveniente
del movimiento del objeto. Dicha dispersién esta relacionada con la velocidad observada
de nuestro objeto mediante el efecto Doppler. Asi, para un objeto emisor de ondas, la
frecuencia de las mismas se ve alterada de tal forma que:

v Lo,

f=o (16)

v+ v,

En donde f es la frecuencia medida, fy es la frecuencia emitida, v la velocidad de la onda,
v, la velocidad del receptor y v, la velocidad de la fuente.

Para nuestro caso v = ¢, v, = 0 v, = v, por lo que, finalmente

c
= 17
e (17)
Y como sabemos, ¢ = g fy, entonces:
c c c
— = 18
A AocE g (18)
Si agrupamos términos, tendremos:
A — )\0 Vo
=+ 19
" . (19)
Para finalmente expresar el resultado como:
AN Vo
- _ 42 20
" . (20)

Asi, si AX es positivo implica que el espectro de la nebulosa tiene un corrimiento al rojo,
es decir se aleja de nosotros. Por el contrario si el signo es negativo las regiones se acercan
y sus lineas espectrales se corren al azul.

Hay que tener en cuenta que nuestro planeta estd en movimiento, la Tierra rota sobre
su eje y también sobre el centro de masas Tierra-Luna, ademas de movernos mientras
orbitamos al Sol. Al mismo tiempo nuestra estrella se mueve por la galaxia. Por otro lado
el Sistema Solar se mueve junto con su vecindario solar a través de la galaxia. Por lo que si
suponemos que nuestro sistema solar se encuentra en reposo el objeto observado tiene una
velocidad respecto a nosotros ademés de su cinematica interna, restando nuestra velocidad
a la del objeto se obtiene la velocidad que tiene el objeto celeste respecto a nuestro Sol
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(vher). Mientras que el mismo movimiento pero respecto a nuestro vecindario solar se
le denomina velocidad del estdandar local de reposo o en inglés Local Standard of Rest

(ULSR)-

2.2.4. Velocidad sistémica

La velocidad observada puede calcularse facilmente utilizando el efecto doppler, quedando
finalmente:

AN A — Aab
=c =c 21
)\lab >\1ab ( )

Vo

Donde Ay, es la longitud de onda de la transicion observada obtenida en los laboratorios
en Tierra.

La velocidad sistémica es la velocidad observada de nuestro objeto como si fuera un todo,
se obtiene a partir de las rendijas que pasan justo por el centro de nuestra NP. Si la
dispersion es suficiente para distinguir dos componentes! (A\; y A\2) se utiliza un promedio
de las dos para obtener la longitud de onda equivalente de todo el objeto. Para ello es
necesario obtener dos longitudes de onda con base a nuestra dispersién y con ello sacar
un promedio es decir:

_>\1+>\2

Ao 5

(22)
Dicha )\ es la velocidad de nuestro sistema, obteniendo finalmente una velocidad sistémica
observada:

AN Ao — Alab
Vg = C =c 23
Alab Alab (23)

2.3. Tamano y distancia a los objetos celestes

2.3.1. Tamano

El tamano fisico de un objeto celeste se obtiene cuando se conocen el tamano angular que
sustenta en el plano del cielo y la distancia a la Tierra el cual se calcula de la siguiente
manera.

1Si no se distinguen las dos componentes se puede usar el pico méaximo, pero es posible que este valor
no sea del todo correcto si la emisién en ambas componentes no es similar (Vazquez et al. 2015).
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Figura 16: Tamano angular

Donde

s=rb (24)

El tamano angular (6) puede obtenerse de manera sencilla midiéndolo sobre mapas cali-
brados, ya sea obtenidos del telescopio o de las bases de datos y observatorios virtuales.

También resultan 1tiles diversos programas especializados en astronomia para analizar
imagenes astronémicas, en nuestro caso DS9.
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2.3.2. Paralaje

Una de las técnicas mas utilizadas para obtener distancias a estrellas cercanas es la pa-
ralaje, el desplazamiento angular del objeto respecto a las estrellas de fondo cuando la

Tierra esta en lados opuestos de su érbita, es decir cuando se hacen dos mediciones con 6
meses de diferencia.

Tierra

o, AT >

Wmmnmmmmmmmmmmmnmmnnn >
< d

Figura 17: Paralaje

Sabemos que d es igual a una unidad astronémica por lo que cambiando variables de la
ecuaciéon 25 y despejando tenemos

r=g=— (25)

En este caso a se obtuvo mediante mediciones del satélite espacial GAIA.
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2.4. Edad cinematica de una Nebulosa Planetaria

Al tiempo que ha pasado desde que comenzé la expansion de la NP hasta la fecha se
le define como edad cinematica. Este valor puede estimarse conociendo la velocidad de
expansion, el tamano angular de nuestro objeto y la distancia del mismo, ademas de
considerar a primera aproximacién una velocidad constante (Guillén, et al. 2013).

_ Blarcsec]d[kpc]
rlrs] = Pl (26)

Donde § es un factor de conversiéon de unidades cuyo valor es 4744.

3. Metodologia

3.1. Instrumentacion

Las observaciones fueron realizadas en del Observatorio Astronémico Nacional en la Sierra
de San Pedro Mértir (OAN-SPM) utilizando el telescopio de 2.1 m y el espectrdgrafo
Manchester Echelle Spectrograph (MEZCAL).

Figura 18: Observatorio Astronémico Nacional (OAN).
Fotografia tomada de www.astrossp.unam.mx/indexspm2011.html
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3.1.1. Telescopio 2.1 m

El telescopio de 2.1 m del OAN-SPM fue construido por la UNAM en 1974 e inaugurado
en 1979. Tiene un diseno tipo Ritchey-Chretien y una relacién focal de f/7.5. El lugar
es considerado el observatorio més importante en México debido a las condiciones meteo-
rolégicas de la zona, y se encuentra los cuatro mejores sitios para realizar observaciones
astronémicas del mundo.

Figura 19: Telescopio de 2.1 m del OAN. Cortesia del M.C. Francisco Guillén
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3.1.2. Manchester Echelle Spectrograph

El MEZCAL es uno de los espectrégrafos que utiliza el telescopio de 2.1 m, fue diseiado
principalmente para estudiar fuentes extendidas en intervalos muy cortos en longitud de
onda pero con alta resolucién espectral (Meaburn et al, 2003). Cuenta con dos sistemas
épticos (dobletes) que enfocan la luz que viene del telescopio a la rejilla, para que después
de ser dispersada llegue al detector CCD correspondiente. Cuenta con un diametro del
haz de 10 cm, longitud focal de 80 cm y un dngulo de separacién entre los eje Opticos
de entrada y salida = 3.3°. El rallado de su rejilla de difraccién es de 31.6 lineas/mm,
teniendo un angulo de blaze (incidencia) de 63.43°, contando ademds con diversos filtros
de interferencia. En el caso de este trabajo se utilizaron los filtros para A6575A con un
ancho de banda de AN = 90A que incluye las lineas de emisién de Ha A6563A+ [N
IT]ANG548, 6585A v otro centrado en A5020A con un ancho de banda de AX = 60A que
incluye la linea espectral del [OTII] A 5007A

Figura 20: Espectrégrafo MEZCAL. Cortesia del Dr. Roberto Véazquez

3.1.3. CCD’s

Los dispositivos de carga acoplada (CCD’s por sus siglas en inglés), consisten en un cir-
cuito integrado con cierto nimero de condensadores enlazados. Los detectores son celdas
fotovoltaicas que utilizan el efecto fotoeléctrico. Al detectar luz generan corriente de ma-
nera lineal, es decir, la cantidad de carga generada es proporcional a la cantidad de luz
recibida, creando asi una baja perdida de informaciéon. Cada condensador transfiere carga
eléctrica a otros condensadores que estan a su lado en el circuito, generando asi ruido
eléctrico. Dicha variacién eléctrica puede estar presente a diversas temperaturas o se va
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generando con el uso de los detectores, sin embargo al exponerlo a luz de un objeto celeste
la variacién de carga recibida es diferente creando asi nuestra imagen. Los parametros de
los detectores usados en este trabajo se muestran en la Tabla 1.

Detector CCD | Tamano | Escala (micras/pixel) | Ganancia (e/ADU) | Ruido
Thomson 2048 x 2048 13.5 2.07 6.67
Marconi 2 2048 x 2048 13.5 2.2 6.1

Tabla 1: Parametros del detector Thomson y Marconi 2

Figura 21: Detector CCD. Imagen tomada de www.digitalfotored.com /imagendigital /sensor

3.2. Observaciones

Las observaciones corresponden a cuatro temporadas realizadas usando el telescopio de
2.1 m OAN-SPM. La primera del 10 al 13 de diciembre del 2010, cuyos datos fueron
tomaros por la Dra. Laurance Sabin y los M.C. Francisco Guillén y la M.C. Hortensia
Riesgo, con el detector Thompson. (ver caracteristicas en la Tabla 1)

Los datos de la segunda temporada fueron capturados por el Dr. Roberto Vazquez Meza
durante el 15 al 17 de febrero del 2011. La temporada siguiente correspondié al 9 octubre
del 2014, nuevamente por el Dr. Roberto Vazquez, el M.C. Marco Gémez, la M.C. Alba
Aller y la Dra Monica Blanco. Por tltimo, los datos finales fueron capturados del 3 al 5 de
febrero del 2015 por el Dr. Roberto Vazquez y el M.C. Marco Gémez. Todos los datos se
tomaron con el espectrégrafo Manchester Echelle Spectrograph (MEZCAL). Las ltimas
tres temporadas fueron captadas con el detector Marconi.
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3.2.1. BIAS

Una de los primeros archivos que debe de tomarse por cada noche de observacién es el
BIAS, el cual se define como el ruido interno que tienen los detectores, en este caso los
CCD’s. Esta imagen es un senso de; estado del ruido electrénico sin exponer el CCD a
la luz. por lo que se le conoce como tiempo cero de integracién. Dicha variacién deberia
de permanecer constante con el tiempo, sin embargo es recomendable tomar imégenes
como estas cada noche que se va a realizar una observacion astronémica con la finalidad
de quitar dicha senal de nuestros datos y minimizar los posibles errores en los resultados,
motivo por el cual el detector se enfria con nitrégeno liquido para mantener el ruido bajo
y constante.

Figura 22: Ejemplo de ruido de fondo tomado, BIAS
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3.2.2. Espectros de comparaciéon

Los espectros o arcos de comparacién son los espectros tomados de las lamparas de refe-
rencia con gas de ThAr (torio y argén)que se utilizan en el observatorio, para identificar
las lineas de emisién de una manera mucho mas sencilla. La lampara se enciende y el gas
dentro de ella se ioniza produciendo luz que es pasada a través del espectrégrafo para
que después el espectro de emisién sea captado por CCD. Los valores de las longitudes de
onda de los espectros de comparacién han sido previamente identificados en laboratorios.
Para nuestro caso la mas importante es A\, = 6583.5 A correspondiente una transicién
del nitrégeno ionizado [N II] medida en el laboratorio (Zhang y Liu, 2003).

A continuacién se muestra un espectro calibrado es decir cuyas lineas de emisién estan
rectas y no tienen ninguna irregularidad

Figura 23: Espectros de comparacién de Ha + [NTI] calibrado
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3.2.3. Imagen directa

Es importante identificar qué objeto se va a estudiar. Una vez decidido esto, es necesario
capturar imagenes directas del mismo con la finalidad de identificar y posicionar comple-
tamente el objeto para proceder a captar los espectros. Por supuesto una imagen directa
también puede ser 1til al momento de reportar el trabajo realizado.

3.2.4. Imagen mas rendija

El espectrografo MEZCAL tiene un modo en el que se puede superponer la imagen del
campo observado con la de la rendija. Esto se hace para identificar la posicién de la
rendija en donde se tomaran los espectros deseados, lo cual servird también para el anélisis
morfocinemadtico.

Figura 24: Imagen del NGC 2346 y rendija
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3.2.5. Espectro

Es la imagen que dard lugar al espectro del objeto propiamente dicho, de la zona por la
cual se hizo pasar la rendija, esta es la imagen mas importante pues es con la cual se
hara la interpretacién de los datos. Los espectros necesitados para este estudio son de alta
resolucion.

Figura 25: Espectro Ha + [NII] obtenido de NGC 2346
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4. Resultados

4.1. El caso de NGC 2346

La nebulosa observada es NGC 2346 la cual se encuentra en la constelacién de Monoceros
(unicornio). Diversos estudios afirman que dentro de la nebulosa se encuentra una estrella
binaria causante de la forma bipolar de la nebulosa (Walsh, 1983; Manchado et al. 2015).
Se encuentra aproximadamente a 700 pc de distancia, su eje polar tiene una proyeccién
respecto al plano del cielo de 30°, una longitud de 140 arcsec (Walsh, 1991).

Figura 26: NGC 2346 en espectro visible.
Imagen tomada de www.spacetelescope.org/images/op09935d/
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Figura 27: NGC 2346 en infrarrojo. Tomado de www.gemini.edu/node/12388

4.2. Velocidad sistémica
La velocidad sistémica (ver sec. 2.2.4.) resultante de NGC 2346 respecto al Sol es vygp, =
26 km s~ mientras que, la velocidad sistémica respecto a la vecindad solar (estdndar

local de reposo o Local Standar of Rest) es vpsg = 9kms™! con una incertidumbre de
+0.8kms .

4.3. Diagramas Posicién-Velocidad

Para cada espectro se obtuvo un diagrama P-V (Posicién-Velocidad) con ayuda las rutinas
de graficado Frame-Go-Tools Ver. 0.5 (Gémez et al. en preparacién) basadas en Python.
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Figura 28: Posicion de las rendijas correspondientes (con el norte hacia arriba) a la tem-
porada de febrero del 2015
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Figura 29: Diagramas P-V de las rendijas A,B,C y D
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Figura 30: Posicién de las rendijas (con el norte hacia arriba) correspondientes a la tem-

porada de diciembre del 2010
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Figura 31: Diagramas P-V de las rendijas F,G,H,I,J y K
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Figura 32: Las rendijas L, M y N corresponden a la temporada de febrero del 2011 y O a
octubre del 2014, (imagen con el norte hacia arriba)
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Figura 33: Diagramas P-V de las rendijas L, M, N, O
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4.4. Estructura morfocinematica

Para obtener la morfologia de NGC 2346 se utilizé el programa SHAPE en su versién
5, desarrollado por investigadores del Instituto de Astronomia y de la Universidad de
Calgary (Steffen et al. 2011). Previamente a una imagen directa tomada por el telescopio
espacial Hubble se le dibujaron rendijas con la finalidad de utilizarla como comparacién
en nuestro modelo. Dicha imagen sirve de guia para saber dénde colocar la rendija en el
programa y asi generar el modelo bipolar que se presenta a continuacion.

El modelo propuesto esta formado por una estructura bipolar (Fig 37, en naranja) con su
eje casi perpendicular a la linea de visién ademés de un anillo (en amarillo) circunestelar.

Figura 34: Modelo tridimensional creado con SHAPE

Tanto la estructura bipolar como el anillo se originan de cilindros a los que se les deformé la
cintura con el modificador “squezze”.

4.4.1. Modelado de los diagramas Posicion-Velocidad

Los diagramas P-V obtenidos mediante el modelo tridimensional propuesto son los que se
presentan en rojo y azul, dichos colores representan el corrimiento al rojo y al azul que
sufre el gas que se expande, el color rojo implica que una zona dada se aleja de nuestra
referencia mientras que el azul se acerca. El modelo se fue ajustando en velocidades,
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inclinaciéon y dimensién para hacerlo coincidir con las observaciones, tanto de imagen
como de espectros.
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Figura 35: Diagramas P-V de las rendijas A, B, C, D y E
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Figura 36: Diagramas P-V de las rendijas F, G, H, I, J y K
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Figura 37: Diagramas P-V de las rendijas L, M, N, O

4.5. Velocidad de expansiéon
Una vez que llegamos satisfactoriamente a un modelo que coincide en imagen y espectros
con las observaciones, pasamos a determinar parametros. Para obtener las velocidades

de expansién de nuestra nebulosa se hizo pasar la rendija por varias partes de nuestro
modelo para obtener diagramas nuevos diagramas P-V y obtener dichas velocidades ya

deproyectadas.
II |
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Figura 38: Modelo con el eje de la bipolar inclinado a 90° con respecto a la linea de visién
en el cual se muestra la posicion de las diversas rendijas
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Figura 40: Diagramas P-V para R1, R2, R3 y R4
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Figura 41: Diagramas P-V para R5, R6, R7 y R8

Para las diferentes rendijas se obtuvieron los siguientes valores de velocidades de expansion

Nombre Rendija | Velocidad de expansién (km/s)

Rendija ecuatorial R1 11
Primera rendija lobular sureste R2 19.5
Primera rendija lobular noreste R3 19.5
Segunda rendija lobular noreste R4 23
Segunda rendija lobular sureste R5 23
Rendija longitudinal R6 22

Rendija transversal del 16bulo noreste R7 23
Rendija transversal del l6bulo sureste RS 23

Tabla 2: Velocidades de expansién obtenidas a partir del modelo propuesto

4.6. Tamano y distancia

La paralaje (6) medida por el satélite espacial GAIA es de 0.78 +0.27 en milisegundos de
arco (mas), por lo que con lo visto en la seccién 2.3 se pueden derivar las distancias de la

Tabla 3.
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Angulo (mas) | Distancia (pc) | Distancia (afos luz)
0.78 + 0.27 952 3100
0.78 1282 4200
0.78 - 0.27 1960 6400

Tabla 3: Distancias obtenidas con sus errores superiores e inferiores

Por otro lado el tamano angular de la estructura bipolar final de NGC 2346 fue de 30
arcsec de didmetro ecuatorial y 120 arcsec de longitud polar.

Figura 42: Tamanos angulares estimados con DS9

Esto se traduce en una didmetro de 0.19 + % pcy 0.76 + % pc respectivamente.
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4.7. Edad cinematica

De acuerdo al valor de la distancia y sus errores se puede obtener el tamano real utilizando
la ecuacién 24, (seccién 2.4).

(30 arcsec)(1.282kpc) 9956.75

— 4744 — 16,711.06 + o012
T=AT (11kms—) 0. 7106 = o5 087"

(27)

5. Discusion

Con las imagenes CCD obtenidas y las tomadas por el telescopio espacial Hubble, deduci-
mos que la NP NGC 2346 tiene una estructura bipolar abierta. Por lo que para ello segin
estudios y modelos recientes en su centro deberia haber una estrella binaria la cual le dio
dicha geometria a la nebulosa.

El modelo propuesto reproduce consistentemente la morfologia y la cinematica de los
diagramas P-V por lo que podemos decir que al menos la estructura bésica estd bien
fundamentada. A partir de eso se obtuvieron diversas velocidades de expansién, en cuanto
a la rendija R1 el valor fue vy, = 11km/s mientras que en los 1ébulos va desde 19.5km/s a
23 km/s esto dependiendo de la posicién en la que tomemos el espectro. Dichas variaciones
se deben a que en el centro de nuestro objeto se colocé un toroide que le da una forma de
reloj de arena a la nebulosa funcionando como una especie de “faja” para el objeto, por
lo que la velocidad de expansién en esa zona es menor que en los l6bulos.

Por otro lado el tamano ecuatorial fue de 0.19 + %pc la edad cinematica obtenida fue
de ~ 17 mil anos. En arcsec el tamano a lo largo fue de 120 arcsec lo cual se acerca a
lo estimado anteriormente de 140 arcsec (Walsh, 1983). La distancia que utilizamos fue
de 1282 pc mientras que lo reportado por Walsh es de 700 pc, dichas diferencias pueden
deberse a la calidad de los instrumentos utilizados pues, las mediciones para la distancia
en este caso, se obtuvieron con GAIA cuyos datos fueron tomados en 2016 teniendo una
mayor calidad en los mismos. Por tdltimo nuestro valor estimado de inclinacion respecto
al plano del cielo fue de 20° lo cual es similar lo que Walsh reporté de 30°.

Los datos obtenidos son de gran interés cientifico debido a que hoy en dia se desconoce con
precisién por qué ocurre la formacion de un toroide circunestelar en las NP’s. Ademas las
clasificaciones de las NP’s se solia ser, hasta hace unos anos, por medio de estructuras en
dos dimensiones. Con trabajos como este serd posible realizar clasificaciones mas adecua-
das pues podemos asegurar de qué tipo de estructura se estd observando debido a que se
obtuvo un modelo tridimensional. Por tltimo hay que destacar que la edad cinematica se
asume suponiendo que la expansion ha sido constante lo cual podria no ser del todo cier-
to, si existieran aceleraciones, desaceleraciones, etc, por lo que un modelo que conozca a
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ciencia cierta la evolucion del viento de la estrella central podria ser mas certero al obtener
la edad cinematica de las NP’s, asi pues existen diversas teorias de formacién de dichos
objetos celestes sin embargo cada NP es al menos un poco diferente de las demas por
lo que al adquirir mayor cantidad de informacién respecto a estos parametros es posible
generar nuevos modelos que expliquen el pasado, presente y futuro de las NP’s.

6. Conclusion

NGC 2346 es una nebulosa bipolar con un toroide circunestelar en su centro cuya velocidad
de expansién es de 11 km /s~!. Ambos 16bulos se expanden a una velocidad aproximada
de 23 km /s7!. El modelo tridimensional propuesto sugiere que los lébulos bipolares son
completamente abiertos y probablemente huecos por dentro, lo cual se asemeja al modelo
de Chavalier y Lou, sin embargo se sabe que en su interior hay una estrella binaria, lo que
podria ser la causa de la morfologia. El tiempo que ha transcurrido desde que NGC 2346
comenzo a ser una NP es de aproximadamente 17 mil anos. Tiene una inclinacion respecto
al cielo de 20° y un tamano ecuatorial de 0.19 pc y longitudinal de 0.76 pc. Finalmente
se encuentra a una distancia de 1282 pc.

El tipo de técnicas utilizadas para la obtencién de los resultados presentados demuestran
tener un gran potencial para el estudio de cualquier nebulosa planetaria como se ha visto
en el pasado (Riesgo y Lopez, 2006; Garcia, et al 2012; Vazquez 2012; Gémez, et al
2015; Rubio et al 2015; Sabin et al 2016; Miranda et al 2017). Dicho estudio y resultados
obtenidos podran ayudarnos a entender el proceso de evolucién estelar y por ende el de
formacion de NP’s de los cual aiin hay muchos misterios por resolver.
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