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Estudio Espectroscépico y Fotométrico de las
Regiones Ionizadas Sh2-90 y Sh2-187

Genaro Suarez Castro

Resumen

Las nubes moleculares son las regiones con las temperaturas mas bajas del medio in-
terestelar, aproximadamente 10 °K, y con densidades del orden de 10* moléculas/cm?.
Estas se encuentran en presencia del polvo interestelar, lo que favorece la formacion de
estrellas una vez que la nube se fragmenta al volverse gravitacionalmente inestable. Los
restos de la nube envuelven parcial o completamente a la estrella, y si ésta tiene la tempe-
ratura necesaria para emitir fotones que ionicen al hidrégeno, se formara una regién HII o
nebulosa de emisién. El objetivo de esta tesis es determinar qué tipo espectral tienen las
estrellas que estan ionizando las regiones HII conocidas como Sh2-90 y Sh2-187, y ana-
lizandolos, podremos estimar la temperatura y la edad de las estrellas, para determinar si

en las nubes moleculares asociadas a estas regiones existe una formacion activa de estrellas.

Trabajando con datos obtenidos en el Observatorio Astronémico Nacional de San
Pedro Martir, Baja California, y usando las técnicas de imagen directa, fotometria y es-
pectroscopia, estudiamos las regiones Sh2-90 y Sh2-187, enfocdndonos en estrellas que
muestran una distribucion en el espacio en forma de trapecio y que se localizan en la
frontera de las zonas ionizadas de estas regiones. Encontramos que Sh2-187 es una region
activa en la formacién estelar, en la cual existe un ctimulo de estrellas calientes que posi-
blemente sean las que estan ionizando la mayor parte de la region visible. Nuestro estudio
fotométrico de Sh2-90 indica que las estrellas del trapecio son estrellas de pre-secuencia
principal llamadas T-Tauri, lo que nos indica que en esta region HII hay una actividad

importante en la formacion de estrellas.

Palabras clave: Nubes moleculares, medio interestelar, polvo interestelar, formacion

de estrellas, region HII, tipo espectral.



Indice general

Dedicatoria 111
Agradecimientos \%
Resumen VII
1. Introduccién 1
1.1. MotivaciOn . . . . . . o 1
1.2 Objetivo . . . . . . o 2
1.3. Estructura dela Tesis . . . . . . . . . . . 3

2. El Medio Interestelar 4
2.1. Gas Interestelar . . . . . . . . 5
2.1.1. Gas AtOmico . . . . . . . 5

2.1.2. GasIonizado . . . . . . . . 7

2.1.3. Gas Molecular . . . . . . . . . 9

2.2. Polvo Interestelar . . . . . . . . ... 13

3. Espectros Estelares 16
3.1. Cuerpo Negro . . . . . . . . . 16
3.2. Leyes de Kirchhoff . . . . . .. .. .. .. .. 18
3.3. Sistema MK (Morgan-Keenan) . . . . ... ... .. ... ......... 19

4. Descripcion de las Regiones Sh2-90 y Sh2-187 24
4.1. La Region Sh2-90. . . . . . . . .. . 25

VIII



INDICE GENERAL
4.2. La Region Sh2-187 . . . . . . . . . .

5. Obtenciéon y Reduccién de los Datos
5.1. Imagen Directa . . . . . . . . . ..
5.2. Fotometria . . . . . . . ..

5.3. Espectroscopia . . . . . . ...

6. Resultados
6.1. Region Sh2-187 . . . . . . . . . .
6.1.1. Espectroscopia . . . . . . . . ...
6.2. Region Sh2-90 . . . . . . . L
6.2.1. Espectroscopia . . . . . . . . ...
6.2.2. Fotometria . . . . . . . . . ..

7. Conclusiones

IX

28

31
32
40
43

50
20
50
60
60
61

65



Capitulo

Introduccion

“The beginning is the most

important part of the work”
Plato

En una noche oscura y despejada, en un lugar apartado de la contaminacion luminica
producida por las luces de las ciudades, el cielo estrellado puede admirarse en su maxi-
mo esplendor. Vemos estrellas como puntos luminosos que brillan en un aparente espacio
vacio. Pero el espacio interestelar no esta vacio, contiene grandes nubes de polvo y gas,
principalmente hidrégeno. En zonas densas y frias de estas regiones es donde, por pro-
cesos que aun no se conocen suficientemente, se forman las estrellas, que una vez que
comienzan a producir energia, su radiacién ultravioleta interacciona con el gas frio de la
nube que les dio origen, produciendo asi las llamadas regiones HII o regiones ionizadas.
Las nubes moleculares son opacas a la parte visible del espectro electromagnético, por lo
que su estudio se hace en la regién infrarroja y en ondas de radio, que pueden penetrar
y mostrarnos parte de la estructura de esas nubes. Trabajar con radiacién en el visible
permite el estudio en las regiones ionizadas, pues la radiacién ultravioleta producida por

las estrella, ioniza al hidrégeno, que al recombinarse emite en la parte visible del espectro.

1.1. Motivacion

Existen catdlogos astronémicos de estrellas, nebulosas, galaxias, etc. En particular, el

catélogo Sharpless consta de 313 regiones HII con declinaciones mayores a -27°. Las regio-
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nes Sh2-90 y Sh2-187 son nebulosas de las que se tiene poca informacién en la literatura y
no se ha determinado cudles estrellas son las que estan ionizando éstas zonas. Respecto a
Sh2-187 sélo se tiene referencia de una estrella que posiblemente sea la que estd ionizan-
do la regién (Joncas et al., 1992; Russeil et al., 2007), mientras que de Sh2-90 no existe
referencia alguna sobre posibles ionizadoras. En ambas regiones, en la parte centro de
las nebulosas, existen estrellas que muestran una distribucion espacial en forma de tra-
pecio, que suponemos estan unidas gravitacionalmente, y que posiblemente sean las que
producen los fotones ionizantes. Sobre estas estrellas de los trapecios no existen estudios
previos. Lo poco que se conoce de estas nebulosas ha sido obtenido, en su mayoria, por
medio de la fotometria (Georgelin et al., 1973; Georgelin, 1975; Rossano, 1978; Lafon et
al., 1983; Forbes, 1989; Joncas et al., 1992; Zavagno et al., 1994; Russeil et al., 2007), por
lo que aplicar la espectroscopia a estas regiones es un trabajo que ayudaria a comprender

lo que sucede en sus interiores.

Analizar las estrellas de estos trapecios para confirmar si en realidad son los que estan
ionizando las regiones Sh2-90 y Sh2-187 es la razén que motivé a trabajar sobre este tema
de astronomia observacional en esta tesis, aunado al interés de determinar si en la nube

molecular asociada a estas regiones HII existe una activa formacién estelar.

1.2. Objetivo

No todas las estrellas producen fotones con suficiente energia como para ionizar al
atomo de hidrogeno, se requiere que estos fotones tengan energias mayores a la energia
de ionizacion del hidrégeno, que es de 13.6 eV. Solo las estrellas mas calientes, de tipos
espectrales O y B, tienen la temperatura superficial necesaria para generar fotones ul-
travioleta, que al encontrarse con un atomo de hidrégeno, liberan al electrén, dejando al
atomo ionizado. Al recombinarse el electréon liberado con otro ion positivo, la radiacion
que domina es la transicion del nivel n=3 al nivel n=2, en la llamada serie de Balmer; en
particular, estd emisién se conoce como H, y estd centrada en A=6563 A, por lo que las

regiones HII tienen un color rojizo, caracteristico de las nebulosas de emisién.

Trabajando con datos propios obtenidos con los telescopios 6pticos de 2.1m y de 84cm

del Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir, y empleando las técnicas
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de imagen directa, fotometria y espectroscopia, se tiene como objetivo estudiar qué tipo
espectral tienen las estrellas que estan ionizando las regiones HII conocidas como Sh2-90
y Sh2-187. Esto serd enfocandonos en las estrellas que muestran una configuracién en
forma de trapecio, y que estan presentes en ambas regiones. Analizando los espectros
podremos estimar la temperatura y la edad de estas estrellas para determinar si en las

nubes moleculares asociadas a estas regiones existe una formacion activa de estrellas.

1.3. Estructura de la Tesis

Para lograr este objetivo, el cuerpo de la tesis se ha estructurado de la siguiente mane-
ra: en el Capitulo 2, hacemos una revisién general de lo que es el medio interestelar y sus
principales componentes, centrando el estudio en las regiones moleculares y las regiones
ionizadas, que son las de mayor interés en esta tesis. En el Capitulo 3, revisamos las prin-
cipales caracteristicas de los espectros estelares; jcomo se producen?, ;qué informaciéon
obtenemos de ellos? y jcomo se clasifican?. Para identificar los espectros es indispensa-
ble revisar la clasificaciéon espectral MK (Morgan y Keenan), la cual haremos en este
capitulo. En el Capitulo 4, hacemos también una revision detallada de la informacion
existente en la literatura sobre las regiones Sh2-90 y Sh2-187; en donde mencionamos la
distancia a la que se encuentran estas regiones, la temperatura promedio, la extincion, la
densidad, etc. Ademas, mostramos dos tablas que resumen la fotometria que se ha hecho
sobre estas regiones y los autores que la han realizado. En el Capitulo 5, explicamos
cémo obtuvimos los datos, las consideraciones que tomamos en cuenta e incluso las difi-
cultades a la hora de hacer las observaciones. En este capitulo describimos como reducir
los datos, indicando cada paso, como lo hicimos y por qué. Ademds, partiendo de una
imagen cruda (recién salida del telescopio), mostramos cémo va cambiando ésta durante
el proceso de reduccién. En el Capitulo 6, presentamos los resultados, donde discuti-
mos cada espectro obtenido y las principales lineas de absorciéon y emisién presentes en
éstos. Aqui, discutimos la fotometria existente de Sh2-90 y le damos nuestra propia inter-
pretacion, que conjuntamente con nuestra fotometria, permitié estudiar las estrellas del
trapecio de esta regién. Por 1ltimo, en el Capitulo 7, presentamos las conclusiones sobre

las dos regiones ionizadas estudiadas y discutimos el posible trabajo a realizar en el futuro.



Capitulo

El Medio Interestelar

“The Interstellar Medium is

anything not in stars”
Donald Osterbrock

Hasta antes del siglo XX los astronomos creian que el espacio entre las estrellas era
esencialmente vacio. Hartmann (1904), estudiando el espectro y movimiento de la estrella
0 Orionis, se sorprendié al ver que la linea de calcio en A 3934 existente en todos sus
espectros, no participaba en el desplazamiento periédico de las lineas causadas por el
movimiento orbital de esta estrella, concluyendo que el origen de esta linea no es estelar
sino del medio que la rodea. Gracias a este trabajo se tuvieron las primeras pruebas de

que el medio interestelar (ISM) no esta completamente vacio.

El ISM contiene gas y polvo en forma de nubes o de un medio difuso, y estd en cons-
tante interaccion con campos de radiacién, campos magnéticos y particulas energéticas
llamadas rayos césmicos. En masa, estd constituido en un 99 % de gas y un 1% de polvo
(Palen, 2002). El gas interestelar estd formado por més de 100 tipos de 4tomos y moléculas
diferentes, siendo el hidrégeno el mas abundante. El polvo interestelar estd constituido
principalmente por particulas diminutas de grafitos, silicatos u otros componentes quimi-
cos similares a los que se encuentran en la Tierra y en las rocas lunares. Los gases y el
polvo interestelar de la Via Léactea se encuentran altamente concentrados en los brazos es-
pirales, donde la cantidad de estrellas y de materia interestelar es similar. Las densidades
promedio de los componentes fundamentales del ISM son de 1 4tomo de gas por cm?® y 100

particulas de polvo por km?. Toda esta materia interestelar conforma aproximadamente
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el 10% de la masa de la Via Léctea (Karttunen, 2007).

2.1. Gas Interestelar

El hidrégeno y el helio son los dos elementos més abundantes en el ISM, cerca del 91 %
de todos los atomos y moléculas son de H; el 9% restante son moléculas de He. Existe

una pequena parte de éste que corresponde a los metales, aproximadamente el 0.14 %. En
términos de la masa del ISM, el 70.6 % es de H, el 27.5% de He y el 1.9% de metales!.

En el gas ISM podemos encontrar al hidrégeno en tres formas: como hidrégeno atomi-
co (H), hidrégeno ionizado (H*) o hidrégeno molecular, designados como HI, HIT y H,,
respectivamente. También se usa esta nomenclatura para denotar los diferentes grados
de ionizacién de los demds constituyentes del ISM, e.g. Hel es helio neutro (He), Hell es

helio una vez ionizado (He™) y Helll es helio dos veces ionizado (He?").

El estado del hidrégeno determina el estado del ISM, por lo que pueden existir regiones
de gas molecular, gas atémico o gas ionizado. Las principales diferencias entre estas tres

regiones son los tipos de moléculas que contienen, sus temperaturas y sus densidades.

2.1.1. Gas Atomico

El gas atomico de la Via Lactea, compuesto principalmente por HI, se encuentra en
nubes difusas conocidas regiones HI. Este es el gas mas abundante en el ISM, y consituye
cerca de la mitad de su masa total. El HII y el Hy sélo se encuentran en ciertas regiones
del espacio conocidas como nebulosas, las cuales s6lo pueden estar formadas por uno de

estos componentes.

Hasta la fecha, debido a las bajas temperaturas del ISM, las observaciones astronémi-
cas mas importantes de éste se han hecho en longitudes de onda de radio y de infrarrojo.
La radiacién que més informacién ha dado sobre este medio es la transicién hiperfina

emitida por el hidrégeno neutro a una longitud de onda de 21.11 cm. Esta radiacion fue

LEn astronomia se considera metal a todo elemento mds pesado que el helio.
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la primera linea espectral detectada en la radioastronomia, predicha en 1945 por van de
Hulst y detectada casi simultdneamente en 1951 por los astrénomos Ewen & Purcell, Mu-
ller & Oort, y Christiansen & Hindman, de Harvard, Leiden y Sidney, respectivamente.
Trabajando principalmente con esta radiacién se obtuvieron los mapas de la distribucion
del HI en el cielo, encontrando que en regiones localizadas a menos de lkpc del Sol, el
HI se caracteriza por una densidad promedio de 1 dtomo/cm?, temperatura de 80 °K y

masas del orden de 10% M.

La linea de 21 cm se produce debido a que en los atomos de hidrégeno neutro, el nivel
energético mas bajo estd caracterizado porque los espines del protéon y del electrén son
antiparalelos. Cuando este atomo adquiere una pequena cantidad de energia por colisio-
nes con otros atomos, los espines del protéon y del electron quedan paralelos y el atomo
queda en un estado exitado. Para volver a su estado de menor energia, emite la radia-

cién que adquirid, y lo hace a una longitud de onda de 21.11 cm o 1428 MHz (ver Fig. 2.1).

Linea de 21cm del HI

Estado exitado: el protén v el electrdn Emisién de un Estado base: el proton v el electron
tienen el espin alineado. foton de 2 1cm tienen el espin opuesto.

Figura 2.1: Mecanismo mediante el cual el hidrégeno neutro emite la radiacion de 21cm.
Como la energia requerida para exitar al &tomo de hidrégeno neutro es pequena, ello
significa que las temperaturas del gas atémico son bajas, lo que hace que estas regiones

sean frias, del orden de decenas de °K.

La linea de absorcién mas intensa en las regiones HI es la llamada Lyman «, localizada
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en la longitud de onda de 1216 A. Esta se debe a que la mayoria del gas interestelar se

encuentra en su estado base con el nimero cuantico principal n = 1 y se exita al n = 2

(ver Fig. 2.2).
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Figura 2.2: Principales transiciones del dtomo de hidrégeno.

2.1.2. Gas Ionizado

Cuando el HI se encuentra en su estado base y absorbe radiacién producida por es-
trellas jovenes, comprendida en el rango de longitud de onda menor que 91.2 nm, éste se
ioniza, y si hay suficiente hidrégeno alrededor de la estrella, forma las conocidas regiones
HII o nebulosas de emision. Un ejemplo comiin de estas regiones es la nebulosa de Orién
o M42, que tiene en su centro un grupo de cuatro estrellas calientes en forma de trapecio,

las cuales mantienen ionizado el gas de la nube. En la figura 2.3 vemos a M42 de un color

rojizo, caracteristico de las regiones HII.



CAPITULO 2. EL MEDIO INTERESTELAR 8

Figura 2.3: La nebulosa de Orién es un ejemplo de region HII. Se localiza en el mismo brazo espiral de

la Via Ldctea que el Sol, a 500 pc de nosotros.

Lo que sucede en las regiones HII, es que los atomos de hidrégeno que las forman,
reciben un intenso flujo de radiacion ultravioleta producido por las estrellas que se han
formado recientemente en ellas. Los fotones ultravioleta son altamente energéticos y logran
ionizar al atomo, dejando al electron libre. Al recombinarse el electrén con otro protén,
la transicién del nivel 3 al 2 emite un fotén con una longitud de onda caracteristica de
6563 A. Como este proceso de ionizacién y desexitacién estd ocurriendo constantemente,

vemos al gas ionizado que emite en el rojo.

Las estrellas que principalmente ionizan el ISM, para formar las regiones HII, son del
tipo espectral O, B y A. Estas estrellas son masivas (decenas de Mg), pero tienen un
tiempo de vida relativamente pequeno, por lo que las regiones HII sélo existen por apro-

ximadamente 10 millones de anos.

Las regiones HII tiene altas temperaturas, del orden de 10* °K, provocando que el gas
se expanda y disminuya su densidad a valores de 0.1 dtomo/cm?® (Williams, 2005). Estas

regiones se encuentran rodeadas por gigantescas nubes moleculares.

La forma de las regiones HII depende de la distribucion del gas alrededor de la estre-

lla. En un medio homegéneo la forma de éstas alrededor de una sola estrella es esférica,



CAPITULO 2. EL MEDIO INTERESTELAR 9

conocida como esfera de Stromgren. Si la estrella que ioniza el gas es del tipo B0, con una
temperatura superficial de 25000 °K, el radio de la esfera de Stromgren es de 50 pc?, y de

1 pc para una estrella A0, con temperatura de 10000 °K en su fotosfera.

2.1.3. Gas Molecular

La formacion de moléculas en el ISM es posible cuando la densidad de atomos de
hidrégeno de la regién es elevada, lo que hace que las colisiones entre atomos sean mas
frecuentes. Sin embargo, aunque se pueda formar una molécula por colisiéon entre atomos,
ésta puede ser disociada facilmente por un fotén UV. Una buena proteccion frente a la
disociacién se encuentra en el polvo interestelar, que absorbe con eficacia la radiacion
UV. Las regiones con densidades del orden de 10® d4tomos/cm?® y con polvo interestelar
favorecen la produccion y preservacion de las moléculas, y se encuentran en las zonas mas
frias del ISM, de aproximadamente 10 °K, conocidas como nubes moleculares. En estas
nubes el gas se encuentra casi por completo en forma molecular, a diferencia de las zonas

difusas, donde el hidrégeno se encuentra en forma atémica (Williams, 2005).

El estudio de las nubes moleculares de la Galaxia es importante no sélo por ser éstas
uno de los componentes principales del medio ISM, sino porque es en estas regiones don-
de tiene lugar el proceso de formacion estelar. Asi, estudiando las nubes moleculares se
pueden deducir las condiciones bajo las cuales pueden formarse nuevas estrellas, mediante
el colapso gravitacional que ocurre en escalas de miles de millones de anos. En escalas
cosmicas este es un colapso que ocurre lentamente. Asimismo, el gas molecular permi-
te también obtener informacién sobre las etapas més tempranas de la evolucién estelar,
cuando el objeto estelar joven atraviesa una fase muy energética de eyeccién de materia en
forma de un intenso viento estelar, que interacciona con el material molecular del medio

donde se ha formado la estrella.

El mecanismo fundamental de formacién de moléculas en el ISM es a través de las
reacciones en las que una de las particulas que interviene esta cargada, llamadas reacciones

ion-molécula. Este tipo de reacciones pueden producirse porque en las nubes moleculares

2El parsec es una unidad astrondmica de longitud, definida como la distancia o la que se encuentra
un cuerpo celeste para que 1 UA (distancia promedio de la Tierra al Sol) subtienda un arco de 17.
1 pc = 8.086 x 10'6 m.
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estan presentes iones producidos por la accién de los rayos césmicos que penetran en la
nube. La carga eléctrica de los iones ejerce una fuerza atractiva sobre la nube de electrones
de las moléculas existentes para formar otras nuevas moléculas, que a su vez pueden
interaccionar con electrones o la radiacién para generar diversos tipos de moléculas. Este
proceso es sumamente importante debido a que las colisiones entre iones y moléculas
son frecuentes, pues su interaccién puede darse a distancias de separacion relativamente
grandes por la atraccion eléctrica que entre ellos se establece. Un ejemplo tipico es la

reaccién de los iones del oxigeno con el hidréogeno molecular:
Ot +Hy, - OH" + H.

Las reacciones ion-molécula pueden explicar la mayor parte de las moléculas observadas
en el ISM. Sin embargo, la formacién de Hs, que es la moléculas mas abundante en el
ISM, no se puede explicar mediante este mecanismo. Podriamos pensar que el hidrégeno
molecular se forma por el choque entre dos atomos de hidrégeno, pero la probabilidad de
que ocurran estos eventos es practicamente nula debido a las bajas densidades del medio.
El tiempo necesario para que se de un choque entre dtomos de hidrégeno es de 10° s,
pues el camino libre medio, que es la distancia promedio que recorre un atomo antes de
interaccionar con otro, es de 10° km e.g. (Newton, 2007). La formacién de moléculas de
hidrégeno se lleva a cabo a través de las reacciones en la superficie de granos de polvo, de
modo que éstos actiian como catalizadores de la reaccion y absorben el exceso de energia
liberada al formarse la molécula Hy. Asi, un atomo de hidrégeno puede colisionar con un
grano de polvo y quedar adherido a su superficie. Una vez en la superficie, este atomo
espera la llegada de otro datomo para reaccionar en la superficie del grano y formar una
molécula de hidrégeno. Finalmente, el exceso de energia producido en la reaccién permite
separar la molécula recién formada de la superficie del grano. El proceso ocurre de la

siguiente manera:
H(gas) + H(gas) + grano — Hy(gas) + grano.

Existen tres clases de transiciones fundamentales en las moléculas: i) las transiciones ro-
tacionales, que se deben al movimiento de rotacién de los ntcleos de las moléculas, ii)
las transiciones vibracionales, debidas a las vibraciones de los nicleos alrededor de su
posicién de equilibrio, y iii) las transiciones electrénicas, que se deben al movimiento de

los electrones de la molécula. A diferencia de las moléculas, los &tomos sélo presentan las
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transiciones electronicas, que son las que producen las lineas de absorcion y emision de

un determinado atomo.

Cada tipo de transicién molecular requiere diferentes nivel de energia que dependen de
la temperatura de la nube molecular. Las transiciones electrénicas requieren temperaturas
de 9x10* °K, las transiciones vibracionales de aproximadamente 600 °K, y las transiciones
rotacionales de tan sélo 5 °K. Puesto que las temperaturas tipicas de las nubes molecula-

res son del orden de 10 °K, en estas regiones sélo las transiciones rotacionales son posibles

(Anglada, 1999).

La molécula de hidrégeno esencialmente no emite radiacion que permita detectar estas
regiones porque carecen de momento dipolar, por lo que los astronomos usan diferentes
moléculas, como el CO, para detectarlas. El mondxido de carbono es la molécula mas
abundante después del Hy, y emite radiacién en el rango de los milimetros (2,6 mm) del
espectro electromagnético debido a sus movimientos rotacionales. Estudios de esta linea
de emisiéon muestran que muchas de las regiones moleculares de la Via Lactea se localizan
en nubes moleculares gigantes (GMC) con tamanos tipicos de 40 pc, masas de 4x10% M,
densidades de ~ 200 particulas/cm? y temperaturas de 10 °K. Hay miles de GMC en la

Via Lactea, la més cercana es la Nebulosa de Orién.

Aunque la molécula de CO es muy ttil para el estudio de nubes moleculares, donde
las densidades son generalmente bajas, para estudiar las zonas de formacion estelar con
densidades del orden de 10% moléculas/cm?, esta molécula no es la adecuada, ya que seria
similar la informacion proveniente de la direccion hacia donde se encuentra la regiéon densa
que de la del resto de la nube. Para estudiar las regiones de formacion estelar es conve-
niente trabajar con moléculas que tengan emision a altas densidades para poder notar el
contraste entre los lugares densos y el resto de la nube. La molécula mas utilizada para

este tipo de analisis es NHs.

No todo el gas de las nubes moleculares se encuentra en las GMC, también existen
pequenas nubes moleculares llamadas nubes oscuras, debido a que provocan una gran
extincion en el visible, por lo que aparecen como regiones oscuras que ocultan las estre-
llas. Puesto que las GMC también presentan una alta extincién, el término nubes oscuras

no refleja lo que en realidad son estas regiones, por lo que algunos astronomos prefieren
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llamarlas nubes moleculares enanas. Las masas tipicas de estas nubes son de 10® Mg, con

didmetros de 3 pc, y con densidades y temperaturas similares a las GMC (Anglada, 1999).

A pesar de que existen miles de GMC en el ISM, es mas numeroso el niimero de nubes
oscuras. El nimero de nubes moleculares aumenta al disminuir su masa de acuerdo con
la relacién N oc M~1?. Es dificil determinar una masa a partir de la cual a una nube se
le denomina oscura o GMC, pero es importante indicar un valor aproximado, mismo que
corresponde a 10* M. En las vecindades del Sistema Solar, a aproximadamente un 1 kpc,
se ha observado que las GMC son regiones de formacion estelar mas activas que las nubes
oscuras. Aproximadamente el 90 % de las estrellas se forman en las GMC. Pero no toda la
masa de una nube molecular se contrae para formar una estrella, sino que la perturbacion
que origina el colapso solo afecta una parte la nube, provocando que ésta se fragmente.
Observacionalmente se ha encontrado que en las GMC la eficiencia de formacion de estre-
llas es muy baja, menos del 5% de la masa se condensa en estrellas. En nuestra galaxia
es similar la cantidad existente de Hy y HII, aunque existe una region entre 4 y 8 kpc
del centro galactico que esta dominada por el hidrégeno molecular, formando el llamado
anillo molecular donde se encuentra la mayor concentracion del Hy. La distribucién de las
nubes moleculares en la Via Lactea es dominada por dos tipos diferentes; las nubes mo-
leculares calientes, que constituyen aproximadamente la cuarta parte del total de nubes
moleculares asociadas con regiones HII y se concentran en los brazos espirales. El segundo
tipo son las nubes moleculares frias, que constituyen tres cuartas partes del total, y se

localizan en todo el disco galactico.

En las nubes moleculares existen zonas con densidades mas altas que el resto de la
nube, del orden de 10* particulas/cm?, que se les denomina nticleos densos. Los ntcleos
de baja masa son caracteristicos de las nubes oscuras, alcanzan masas maximas de 10 Mg
en un diametro de 0.5 pc, asumiéndose que son las zonas de formacién de estrellas de
baja masa. En las GMC los nticleos son mds masivos y calientes, alcanzando masas de 103
Mg en didmetros de 3 pc, siendo estos nicleos mas densos que los de las nubes oscuras
(Anglada, 1999).
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2.2. Polvo Interestelar

Una de las primeras aserciones histéricas sobre la existencia de polvo interestelar es
debida a Herschel, a principios del siglo XIX, quien se preguntaba si las nebulosas oscuras
que se observaban en el cielo del disco galactico, conocidas previamente como “agujeros
en el cielo”, eran realmente regiones sin estrellas o regiones oscuras que ocultaban las es-
trellas. El descubrimiento observacional del polvo interestelar fue a través del estudio de
la relacién entre el brillo aparente y el didmetro angular de los ciimulos abiertos (Trum-
pler, 1930), como se muestra en la figura 2.4). A pesar de que era natural esperar una
relacion lineal entre el brillo del cimulo y el cuadrado de su didmetro angular, Trumpler
encontré que los cimulos mas lejanos eran menos brillantes de lo esperado, por lo que

debia existir algin tipo de polvo interestelar que bloqueara la luz de éstos.

lejos

previsto

brillo aparente

observado

cerca

campo angular

Figura 2.4: Descubrimiento de la extincion de la luz estelar por Trumpler (1930). Los cimulos mds

lejanos son menos brillantes de lo esperado.

El polvo interestelar representa el 1% de la masa del ISM. Sus principales constitu-
yentes son grafitos, silicatos, olivina y cuarzo (ver Tabla 2.1). Existen tres maneras de
detectarlo: i) por su emisién en el infrarrojo debido a su baja temperatura, ii) por la
extincion de la radiacién en longitudes de onda cortas y iii) por las nebulosas de refle-
xion. La primera tiene su origen en el hecho de que los granos de polvo calentados por la
radiacién ultravioleta comienzan a emitir como un cuerpo negro con un pico de emision

en el infrarrojo. En el segundo, los granos de polvo absorben completa o parcialmente
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Material Radio (pm) Temperatura (°K)
grafitos 0.05 45
silicatos 0.1 42

olivina 0.05y 0.1 22y 20
cuarzo 0.05y 0.1 19y 14

14

Tabla 2.1: Principales componentes de las particulas del polvo interestelar.

la radiacién de las estrellas, ocultandonos lo que hay detras de ellos (ver Fig. 2.5). Por
ultimo, en las nebulosas de reflexién el polvo existente dispersa la luz de las estrellas,
dando un color azul caracteristico a estas nebulosas, a diferencia del color rojizo de las
nebulosas de emisiéon. Por ejemplo, en la figura 2.6 se observan las Pléiades, que es un
cimulo abierto® temprano donde estdn presentes restos de la nube que las origind, los
cuales reflejan la luz de sus estrellas. Conocer la temperatura de los granos es vital para
determinar su papel como catalizadores en la formacién de moléculas. Eales et al. (2010)

han elaborado mapas del ISM usando la emisién del polvo en el continuo.

radio continuum (408 MHz)

-

atomic hydrogen

radio continuum (2.5 GHz) |
: .

molecular hydrogen

infrared
mid -infrared

near infrared

muyaod eseuaysdope;sding !

optical

X=ray
.

gammg ray
e &

Figura 2.5: La Via Ldctea vista en diferentes regiones del espectro electromagnético.

3 Grupo de estrellas, formado por cientos o miles de éstas, unidas gravitacionalmente y que no presenta
una estructura definida, a diferencia de los cumulos globulares.
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Figura 2.6: Las Pléiades es un cimulo joven formado por mds de 3000 estrellas situadas a 120 pc de
nosotros. La nube presente refleja la luz de éstas, ddandole el color azulado, caracteristico de las nebulosas

de reflexion.

En la Via Lactea la mayoria del polvo interestelar se localiza en el plano galactico,
donde la extincién en el visible es de 2 mag/kpc (Karttunen, 2007). Como consecuencia
de que el diametro de nuestra galaxia es de 60kpc, la luz de las estrellas a estas distancias
es absorbida antes de llegar a nosotros, por lo que las galaxias hasta hoy catalogadas se

localizan fuera del plano galactico.

Las particulas de polvo dispersan la radiacién con mayor eficiencia en la luz azul que
en la luz roja. Como resultado de esto las estrellas aparecen con un color mas rojo del
que tendrian si su luz no atravesara por el polvo interestelar, fenémeno conocido como
enrojecimiento. A una distancia de 3 kpc a través del disco galdctico, sélo el 2.5 % de la
luz azul llega a nosotros, a diferencia del 6 % de la luz roja que nos alcanza. La eficiencia
de dispersion es proporcional a la frecuencia de la luz. Esto significa que podemos ver
a través del plano galactico usando ondas de radio o radiacién infrarroja, pero no con

radiacion ultravioleta. Esto puede observarse en la figura 2.5.
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Espectros Estelares

“La 1maginacion es mds importante

que el conocimiento”
Albert Einstein

Gran parte de la informacién sobre las propiedades fisicas de las estrellas se ha obteni-
do a través del andlisis de sus espectros. Estos se obtienen dispersando la luz por medio de
un prisma o una rejilla de difraccion. El espectro de una estrella tiene tres componentes:

el continuo, las lineas de absorcién y, en ocasiones, las lineas de emision.

3.1. Cuerpo Negro

A los cuerpos que absorben o emiten con el 100 % de eficiencia se les conoce como

cuerpos negros e.g. las lamparas, las estrellas, la radiacion de fondo cosmico, etc.

Las propiedades de estos cuerpos son:

1. Todos los cuerpos negros con temperatura por encima del cero absoluto emiten

radiacién en todas las longitudes de onda.

2. Un cuerpo negro con una alta temperatura emite mas energia que uno que tiene

una temperatura menor.

3. La méxima intensidad de los cuerpos negros se alcanza a una frecuencia mayor entre

mas alta sea su temperatura.
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Figura 3.1: Una estrella emite radiacion como cuerpo negro. En la imagen se ilustran curvas de tres
estrellas con diferentes temperaturas, siendo la mds caliente la mds intensa y con su pico de emision en

una longitud de onda menor que las demds.

Para cada una de las caracteristicas de cuerpo negro hay una ley fisica asociada. La
ley de Planck (3.1) nos dice que todos los cuerpos con temperatura por encima del cero
absoluto emiten radiacién en todo el espectro electromagnético. A la representacion grafica
de la ley de Planck se le conoce como planckiana (ver Fig. 3.1). La cantidad de energia
emitida por un cuerpo negro por unidad de tiempo por unidad de area es proporcional a
la cuarta potencia de su temperatura. Esta relacién es conocida como la ley de Stefan-
Boltzman, expresada en la ecuacién 3.2, y nos describe la segunda caracteristica de un
cuerpo negro. A la tercera propiedad se le asocia la ley de desplazamiento de Wien,
ecuacion 3.3, que establece que la longitud de onda del pico de emisiéon de un cuerpo

negro, es inversamente proporcional a su temperatura;
2h13 1
- h 9
c err —1

F =0T (3.2)

B,(T) (3.1)
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b
)\ma:r = F .
U 33)

donde:

h = 6.63x1073* Js = Constante de Planck

k = 1.38x10"2JK~! = Constante de Boltzmann

b = 0.0028978 Km = Constante del desplazamiento de Wien
o = 5.67x10*Wm~2 K~* = Constante de Stefan-Boltzmann

3.2. Leyes de Kirchhoff

La generacién de los diferentes espectros de un objeto o medio es descrita por las leyes

de Kirchhoff, mostradas en la figura 3.2:

1. Un gas u objeto caliente y denso emite un espectro continuo.

2. Un gas caliente y difuso emite lineas de emision brillantes. Estas lineas de emisién
se producen cuando un electrén hace una transicion de un nivel alto a un nivel bajo

dentro de un atomo o ion.

3. Un gas frio y difuso delante de una fuente de un espectro continuo produce lineas
de absorcion oscuras en el espectro continuo. Los electrones de los atomos e iones
del gas frio y difuso pueden absorber fotones del espectro continuo a determinadas
longitudes de onda para realizar una transicién desde un nivel bajo a un nivel mas

alto dentro del atomo o idn.

La tercera ley es la que corresponde a una estrella. El espectro continuo de una estrella
puede pensarse como proveniente de su superficie (ver Fig. 3.3a). Las lineas de absorcién
y emision se producen en los atomos e iones presentes en la atmésfera de la estrella. Si
el espectro solo presenta absorciones, indica que la atmodsfera estelar esta constituida por
un gas frio a baja presiéon, por el contrario, si el espectro estd en emision, nos indica que
la estrella esta compuesta por un gas caliente a baja presién. En la figura 3.3b y 3.3c se
muestran, en el rango del visible, las emisiones y absorciones respectivamente, del &tomo

de helio.
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Figura 3.2: Esquema de las leyes de Kirchhoff.

3.3. Sistema MK (Morgan-Keenan)

Las estrellas pueden clasificarse a partir de la temperatura efectiva!, T.;f, que tienen
sus fotosferas, segin la clasificacién espectral de Harvard, que comenzé Edward Charles
Pickering de la Universidad Harvard en 1890, y que perfeccion6 Annie Jump Cannon de la
misma universidad en 1901. Esta clasificacion es la maés utilizada en astronomia y surgi6 de
manera empirica. En un inicio, los colegas de Harvard agruparon cientos de espectros por
semejanzas en sus lineas de absorcion, clasificandolos alfabéticamente. Posteriormente,
notaron que las estrellas de un mismo grupo tenian en comin su temperatura. Entonces,
organizaron las estrellas de las mas calientes a las mas frias, respetando la letra que le

habian asignado al grupo al que pertenecian, obteniendo la tabla 3.1.

Principales caracteristicas de cada clase:

O Son las estrellas mas calientes, emiten principalmente en el ultravioleta. Sus espectros
muestran lineas de varios elementos ionizados, e.g. Hell, CIII, NIII, OIII, SiV. El
Hel también es visible, igual que las lineas de HI. Puesto que estas estrellas son

muy luminosas, generan una gran cantidad de energia, consumiendo rapidamente

! Temperatura que deberia tener un cuerpo negro con el mismo radio que la estrella para que emita la
misma luminosidad.
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()

Figura 3.3: a) Espectro continuo de una luz blanca. b) Espectro de emision de un dtomo de helio. c)

Espectro de absorcion del helio. Vemos que las absorciones y emisiones estan en la misma longitud de

onda.

su hidrégeno, por lo que su tiempo de vida es corto ~ 10% ands. La estrella :Orionis

es un ejemplo de este tipo espectral.

B Absorciones de Hel y lineas intensas de la serie de Balmer. Las lineas de Hell han
desaparecido. En las estrellas tipo B2 el Hel alcanza su méaxima intensidad, después
comienza a disminuir hasta desaparecer en las B9. Empiezan a aparecer lineas de

Call. Como ejemplo de este tipo espectral tenemos a la estrella Rigel.

A Las lineas de la serie de Balmer son muy intensas en las A0 y son las dominantes
en el espectro, después comienzan a debilitarse. Las lineas de Call se intensifican.

Aparecen lineas de metales neutros. Un ejemplo de esta clase es Sirio.

F  Las lineas de HI se debilitan y las de Call se intensifican. Se distinguen claramente
lineas de metales e.g. Fel, Fell, Crll, Till. La estrella Fomalhaut es una ejemplo de

esta clase.

G El Sol es el mejor ejemplo de esta clase. Las lineas HI siguen debilitdndose, mientras

que las de Call alcanzan su maximo en las GO. Las lineas de los metales son mas
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Clase Color Temperatura (°K)
O  Azul-violeta 28’000 - 40’000
B Azul 11°000 - 28’000
A Azul-blanco 7’500 - 11°000
F Blanco 6’000 - 7’500
G Amarillo 5’000 - 6’000
K Naranja 37500 - 5’000
M Rojo < 3’500

Tabla 3.1: Clasificacion de las estrellas segin su temperatura efectiva. En las estrellas frias existen dos

ramas que abren de la clase M, llamadas R,N,S

intensas. En las gigantes aparecen lineas de CN.

K  Las lineas de HI apenas se distinguen en un espectro dominado por las lineas de
los metales. Aparece el Cal\ 4227 y, en las K5, la banda molecular TiO. La estrella

Arturo es caracteristica de esta clase.

M Son las estrellas mas comtines. Su espectro tiene muchas lineas de elementos neutros
y bandas moleculares intensas. La linea de Cal\ 4227 es muy intensa. Una estrella

representativa de esta clase es Betelgeuse.

Para precisar esta clasificacién, se dividen las diferentes clases siguiendo los niimeros
arabicos del 0 al 9. Asi, por ejemplo, A0 especifica las estrellas mas calientes de la clase
A, mientras que A9 se refiere a las mas frias. En la figura 3.4 mostramos cémo varian las

intensidades de las lineas espectrales como funcién de su tipo espectral.

Posteriormente, en 1940 en el Observatorio Yerkes, William W. Morgan, Phillip C.
Keenan y Edith Kellman, iniciaron un nuevo proyecto de clasificaciéon estelar segin su
luminosidad, que complementaria la clasificacion de Harvard. Esta subdivision la repre-
sentaron con numeros romanos, como indica la tabla 3.2. Este trabajo proporcioné un
sistema de clasificacion espectral estelar en dos dimensiones, consistente con la informa-
cién fisica disponible. Conociendo la temperatura efectiva y la luminosidad de una estrella,
la podemos localizar en el diagrama H-R (ver Fig. 3.5). Este diagrama es el resultado del
estudio realizado por Ejnar Hertzsprung y Henry Norris Russell en 1910. Ellos analizaron

la relacién entre la magnitud absoluta? y el tipo espectral de las estrellas. Analizar este

2Brillo que nos llegaria de una estrella si estuviera localizada a 10 pc de distancia de nosotros. Este
valor nos indica la luminosidad intrinseca de la estrella.
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Figura 3.4: Intensidades de las principales lineas de cada tipo espectral.

diagrama tiene gran importancia en el estudio de la evolucién estelar.

H Tipo Estrella H
Ia  Supergigantes luminosas
Ib Supergigantes
IT Gigantes luminosas
11 Gigantes
v Sub-gigantes
\Y Enanas
VI Sub-enanas
VII Enanas blancas

Tabla 3.2: Clasificacion de las estrellas segin su luminosidad.

Las estrellas permanecen la mayor parte de su vida en la secuencia principal. Durante
esta etapa, en el nicleo de la estrella se genera energia por las fusiones de los atomos de

hidrégeno para convertirse en helio, lo que mantiene a la estrella en equilibrio hidrostati-
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Figura 3.5: Diagrama H-R con estrellas de las vecindades del Sistema Solar. El Sol es una estrella de

secuancia principal, con temperatura superficial de 5’700 °K, siendo su tipo espectral G2.5V.

co®. Una vez que la estrella sale de la secuencia principal, evoluciona segin sea su masa
e.g. el Sol pasara a ser una gigante roja, después una nebulosa planetaria y, finalmente,

una enana blanca.

3La fuerza debida a la presion de la radiacion contrarresta la fuerza gravitacional, manteniendo a la
estrella en equilibrio.
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Descripcion de las Regiones Sh2-90 y
Sh2-187

“Lo que sabemos es una gota de agua;

lo que ignoramos es el océano”

Isaac Newton

En este capitulo haremos una revision de la literatura existente sobre las regiones Sh2-

90 y Sh2-187, centrandonos en la informacion fotométrica y espectréscopica.

Estudios de la emisién de la molécula CO, muestran que la mayoria de las regiones
HII estan asociadas con nubes moleculares de dimensiones mucho mayores que la region
ionizada (Liszt, 1973; Wilson et al., 1974; Blair et al., 1975). A partir del descubrimiento
de que las nubes moleculares caen en la direccion de las regiones HII, principalmente, y
desde la publicacién del modelo de la nebulosa de Orién (Zuckerman, 1973), se ha aban-
donado el escenario de las regiones HII como esferas en expansién. Israel (1978) mediante
comparaciones entre regiones HII y nubes CO, mostré que la mayoria de las regiones
HII se localizan en las fronteras de las nubes moleculares, en un modelo conocido como
“modelo blister”. Tenorio-Tangle (1979) mostré cémo una regiéon HII, incialmente esférica
y envuelta por una nube molecular, en su evolucién puede limpiar su entorno para con-

vertirse en una regién HII tipo “blister”. Este efecto se conoce como “efecto Champagne”.
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4.1. La Region Sh2-90

Sh2-90 es una nebulosa de emisién con un ntcleo brillante y una envolvente, carac-
teristicas de las regiones HII evolucionadas. Se localiza en direccién de la constelacion de
Vulpécula, a una distancia cineméatica de 2.4 kpc y tiene un tamano de 1.5 pc. La tem-
peratura en el centro de la nube es de 30 °K. La nube molecular asociada a esta region
tiene un tamafo de 8 pc. Una nube neutra con una masa total de ~ 10* M aparece
parcialmente delante de esta regién (Lafon et al., 1983). Sh2-90 es una regién HII 6ptica
tipo “blister”, cuyo flujo a lo largo de la nube molecular asociada, llega a través del efecto
“Champagne”. Esta nebulosa se encuentra en presencia de polvo, con extinciones Ay =
8.8 mag y Ay = 7.5 mag en lo mas denso de la nube molecular y en direccion de la regién

Optica respectivamente.

Se han buscado las estrellas responsables de la excitacién de esta region, pero en la li-
teratura sélo se ha reportado una posible estrella ionizante. Georgelin (1975) encontrd que
la estrella a (Fig. 4.1), en el centro de la nebulosa, no es una estrella caliente, mientras
que la estrella b, llamada LS II 26°.6, es de la clase O9.5I11 (Georgelin et al., 1973), por
lo que la consideré la estrella ionizante. Por otro lado Lahulla (1985) determind que la
estrella LS II 26°.6 estd a una distancia de 4.8 kpc. Sin embargo, Lafon et al. (1983) no
coinciden con Georgelin, porque la razén [OIII]' /Hg = 2, obtenida a 2.5” hacia el N-NE de
la estrella b, sugiere una estrella excitante de un tipo espectral mas caliente. Ademads, sus
fotografias monocromaticas del [OIII]A 5007 muestran emisién proveniente del centro de
la nebulosa y no de las vecindades de la estrella b. Ellos proponen que la estrella ionizante
debe estar cerca del centro de la envolvente. El estudio hecho por Forbes (1989) indica

que la estrella 3’ es de clase espectral B5V, y concluye que ésta no es la estrella ionizante.

L Los corchetes indican que son lineas prohibidas. Para observarlas, se requieren densidades muy bajas
que solo en el ISM se alcazan.
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Figura 4.1: Imagen de la region Sh2-90 tomada por nosotros, con el filtro de azufre prohibido ([SII]\
6717). Esta figura se obtuvo combinando 5 imdgenes de 1200s de exposicion cada una. La estrella b es
del tipo O9.5III y la posible ionizante de la region. La motacion de las letras en mayusculas es la que

nosotros introdujimos. Se ha respetado la convencion astronomica para presentar imdgenes, N arriba y E
a la izquierda.
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4.2. La Region Sh2-187

Sh2-187 es una pequena region HII localizada en el brazo de Orién de nuestra galaxia.
Su aspecto es casi circular, con un didmetro de 9’, tiene un nicleo brillante de cerca de 1’,
con una masa de 7 Mg, y estd parcialmente envuelta por una nube de hidréogeno neutro

de 70 Mg con un tamano mayor a 0.8 pc, de acuerdo a Joncas et al. (1992).

Estudiando la linea de recombinacién H109«, Rossano (1978) encontré una tempera-
tura de 6200 £ 1200 °K para esta region. Apoyando este trabajo con informacién previa
tomanda en el continuo de 6 cm, determind que Sh2-187 es una region caliente localiza-
da a una distancia cinematica de 1 kpc. Ademas, Rossano encontré que la densidad de
electrones de esta regién es de 67 particulas/cm?, aumentando por un factor de 10 en el
nucleo, cuya masa es de 0.1 M®. Por los parametros determinados, Rossano propone que

una estrella del tipo B0.5 es la que esta ionizando la nube.

Joncas et al. (1992) mediante interferogramas midieron la velocidad de 192 puntos en
Sh2-187 y el resultado fue Vi3, =-17.8 £ 0.9 km/s. Con ello estimaron la edad de la regién
HII en 2x10° afios. Ademaés, hicieron fotometria V, R e I de las estrellas A, C, D, Ey F
(Fig. 4.2), con lo que estiman que la estrella ionizante es de tipo B0 y posiblemente sea
la estrella E. Aunque tambien esta la posibilidad de que la ionizacién sea producida por
un cumulo estelar, que en conjunto contribuya con los fotones ionizantes necesarios para

ese tipo espectral.

Sh2-187 es una regién joven y activa en la formacion estelar. Zavagno et al. (1994),
usando espectroscopia de alta resolucién, descubrieron que la estrella 20 de la figura 4.2
es un objeto estelar con fuerte emision H,, localizada en los bordes de la regién HII. Este
objeto es una estrella que ain no cae a la secuencia principal, probablemente una estrella
Herbig Be tardia o una estrella Ae temprana. Ademads, ellos hicieron fotometria de todas
las estrellas de la figura 4.2, obteniendo que la estrella ionizante de la regién HII Sh2-187

sea, probablemente, la estrella C, y deberia tener un tipo espectral B1V.

Russeil et al. (2007) trabajaron, fotométrica y espectroscopicamente, con 23 estrellas
de diferentes regiones ionizadas, incluyendo Sh2-187, pero su objetivo no era clasificarlas,

sino determinar a qué distancia se encuentran, para estudiar el movimiento de rotacion
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del los brazos de Perseo y del Cisne de nuestra galaxia. Ellos observaron 3 estrellas de
Sh2-187, pero sélo clasificaron la E como B2.5V. Usando los datos fotométricos, deter-
minaron que Sh2-187 tiene una extincién en el visible de 4.78 mag y se encuentra a una

distancia de 1.44 + 0.26 kpc, precisando el valor obtenido por Joncas et al. (1992).

Figura 4.2: Sh2-187 tomada con el filtro [SII]6717, resultado de la combinacién de 4 imdgenes con 1200s
de exposicion cada una.

Las tablas 4.1 y 4.2 resumen la informacién de mayor importancia sobre las regiones

ionizadas en estudio que resulta relevante para nuestro trabajo.
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Capitulo

Obtencion y Reduccion de los Datos

“Las teorias se pueden derrumbar, pero las

buenas observaciones nunca se desvanecen”

Harlow Shapley

Como se vid en el capitulo anterior, aunque Sh2-90 y Sh2-187 han sido estudiadas por
varios autores, sigue sin conocerse cuales son las estrellas que las excitan, principalmente
porque la espectroscopia hasta ahora publicada es insuficiente. Por esa razon decididimos

estudiarlas desde este punto de vista.

Los datos con los que trabajamos fueron obtenidos en dos temporadas de observacién,
usando los telescopios épticos de 2.1 m y 84 cm del Observatorio Astronémico Nacional de
San Pedro Martir, dependiente de la Universidad Nacional Auténoma de México, admi-
nistrado a través del Instituto de Astronomia. Para obtenerlos aplicamos las técnicas de
imagen directa, fotometria y espectroscopia. En este capitulo detallamos el uso de estas

técnicas y el ojetivo con las que fueron usadas.

Una vez que se otorgaron las temporadas de observacion, una en octubre y la otra
en diciembre de 2011, planeamos qué objetos estelares estudiar. Seleccionamos las re-
giones ionizadas Sh2-90 y Sh2-187 porque en su regién central muestran un grupo de
estrellas con forma de trapecio, similar al que presenta la conocida nebulosa de Orién, lo

que hace pensar que son estrellas jovenes y calientes que estan ionizando esas dos regiones.

Debido al alto costo de una noche de observacién y a lo sofisticado del equipo, asi como
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a lo corto de las temporadas asignadas, es importante tener informacion precisa sobre las
regiones que se van a observar, lo que implica contar con mapas que permitan identificar
con facilidad las estrellas que se observaran y tener toda la informacién posible sobre las

regiones.

Las coordenadas astronémicas ecuatoriales® de la regién Sh2-90 o LBN 144, son: awggo
= 19" 49™ 14.72°, 69900 = 26° 51’ 13.3”. Se localiza en direccién de la constelaciéon de
Vulpécula, entre las estrellas Deneb y Altair, justo sobre la mancha de la Via Lactea. El
gas ionizado abarca en el cielo un campo de 8 x 3’, pero es necesario tomar imagenes de
un campo mas amplio para ver las regiones oscurecidas por el polvo. Un campo de 20’

cuadrados es adecuado para nuestros fines.

Sh2-187, también conocida como LBN 630, se localiza en la constelacion de Cassiopeia.
Tiene por coordenadas: asmgy = 017 23™ 10.71%, Jy000 = 61° 51’ 50.8”. En un campo de
15" cuadrados se abarca la region ionizada y parte de la nube molecular asociada. De esta
region, al igual que para Sh2-90, no encontramos en la literatura las magnitudes aparentes
de sus estrellas, que nos ayudarian para estimar los tiempos de exposicién que hay que

dar para obtener las imagenes.

5.1. Imagen Directa

La temporada de observacién durante la cual hicimos imagen directa fue del 10 al 13
de octubre de 2011. Durante estas tres noches trabajamos con el telescopio reflector de
84cm de didmetro, con el instrumento SOPHIA (Sistema Optico para Hacer Imégenes
Amplias), con el detector CCD SITe4, con el sistema de filtros nebulares galacticos de

banda angosta y con los filtros del sistema de Jonhson, que son de banda ancha.

El telescopio de 84cm tiene un disenio tipo Ritchey-Chretien, sus espejos principal y

secundario tienen forma hiperbdlica. El espejo principal fue disenado y pulido por per-

LSistema de coordenadas utilizado para localizar objetos astronémicos. La coordenada declinacion ()
mide el dngulo (en grados) que forma la posicion del cuerpo respecto al ecuador celeste (proyeccion del
ecuador terrestre sobre la bdveda celeste). La coordenada asencidn recta («) indica el dngulo (en horas)
que se forma respecto al equinoccio de primavera (interseccion del plano ecuatorial con el plano de la
ecliptica).
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sonal del Instituto de Astronomia de la UNAM. La razén focal del espejo secundario
es f/15. La montura sobre la cual estd el telescopio es de tipo ecuatorial. Este telescopio
estd a una altura de 2,790 msnm y se encuentra en el OAN-SPM desde 1972 (ver Fig. 5.1).

Figura 5.1: Telescopio de 84cm del OAN-SPM. a) Edificio del telescopio; tiene tres niveles. Sobresale la

cupula del telescopio. b) Telescopio reflector tipo Ritchey-Chretien. Se aprecian sus telescopios buscadores.

Del sistema de filtros nebulares galdcticos utilizamos sélo tres: [OIII]A 5007, H, y
[SIT]A 6717. Estos filtros se caracterizan por ser angostos, con un ancho de banda < 50
A, y estar centrados en las principales lineas de emisién de objetos nebulares. En la tabla

5.1 aparecen las caracteristicas principales de estos filtros.

Filtros Nebulares Galacticos. Serie 1
H Linea ‘ Meentral (A) ‘ Ancho (A) H

[OII]A 5007 | 5016 51
H, 6564 11
[SII]A 6717 6717 10

Tabla 5.1: Caracteristicas principales de los filtros usados en la imagen directa.

Es importante mencionar que, principalmente, esta temporada fue otorgada para ha-
cer arreglos técnicos en el instrumento SOPHIA| en las llamadas noches de ingenieria, por
lo que no nos fue posible obtener imdgenes en mas filtros, lo que ocasioné que la obtencion

de los datos, y por tanto, su reduccion, fuera mas complicada.
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Del objeto Sh2-90 tomamos 5 imagenes en H, con un tiempo de exposicion de 600s
cada una, 5 en [SII]A 6717 con tiempos de exposicién de 1200s cada una y 7 en [OIII]A
5007 de 600s de exposicién cada una. De Sh2-187 obtuvimos 6 imagenes en H, con ex-
posiciones de 600s cada una, 7 en [OIII]JA 5007 con 300s de exposicién cada una y 4 en
[SIT]A 6717 de 1200s de exposicién cada una. A estos datos se les conoce como imégenes
objeto (ver Fig. 5.2).

iy

Figura 5.2: Region Sh2-90 tomada con el filtro H, con tiempo de exposicién de 600s. Esta es un ejemplo
de una imagen objeto antes de reducir. En la esquina superior izquierda vemos claramente la traza dejada

POT UM TAYO COSMICO MUY ENETGELICO.

Al tomar estas imagenes, el detector no sélo almacena la informacion de los objetos de
interés, sino que también esta presente la contaminacién luminica, los rayos césmicos, la
distorsion de la senal debido a nuestra atmoésfera, el ruido electronico propio del detector
por la temperatura a la que esta (-110 °C), las imperfecciones y lo sucio que estén los

filtros, espejos del telescopios y CCD, etc. Para eliminar esta informaciéon no deseada, se
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hace todo un proceso de reduccién de datos. Para ello, a parte de las imagenes objeto,

tomamos una cantidad considerable de imagenes bias y flat.

Los bias son imagenes que, practicamente, tienen tiempo de exposicién de Os y nos
sirven para eliminar el ruido térmico del detector. La figura 5.3 es un ejemplo de bias.
Los flats se utilizan para restar lo sucio de los instrumentos utilizados y para corregir
las diferencias de sensibilidad del CCD, e.g en las imagenes objeto aparece proyectado el
diafragma del CCD a la hora que se abre, lo cual se corrige con los flats (ver Fig. 5.4).
Los flats tienen tiempos de exposicién de unos cuantos segundos y se toman apuntando
el telescopio hacia una fuente de luz uniforme, preferentemente hacia la direccién este del
cielo al atardecer o hacia el oeste al amanecer. Al momento de tomar los flats es impor-
tante mover un poco el telescopio para que si hay alguna irregularidad en nuestra fuente

homegénea, atenuarla cuando saquemos el flat promedio.

Figura 5.3: Bias promedio que se utilizé en la reduccion de los datos.
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Figura 5.4: Ejemplo de imagen flat tomada con el filtro H, con un tiempo de exposicién de 5s. Se

aprecian manchas debidas a lo sucio y al reflejo de los instrumentos. También se observa la proyeccion

del diafragma a la hora de la apertura del CCD.

Para el preceso de reducciéon de datos utilizamos el programa IRAF (Image Reduc-
tion and Analysis Facility), soportado por la National Optical Astronomy Observatories
(NOAO) en Tucson, Arizona. También utilizamos la aplicacion SAOImage DS9 para vi-

sualizar las imagenes astrondémicas.

Lo primero que hicimos para reducir nuestros datos fue quitarle el bias a las imagenes
objeto y flat, utilizando la tarea imarith. Para ello sacamos el bias medio y se lo restamos
a cada una de las imagenes. En seguida, con ayuda de la tarea cosmicrays, les extraemos
los rayos césmicos a las imagenes. En algunas imagenes con tiempos de exposicion mayor
a 300s, cayeron rayos cosmicos muy energéticos que no quité cosmicrays, entonces, los
limpiamos individualmente con la tarea imedit (ver Fig. 5.5). Precisamente para evitar
estos rayos cosmicos decidimos tomar varias imagenes de un mismo objetos en vez de

tomar una sola con el tiempo de exposicién equivalente a la suma de las demads. A parte,
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se hace esto para evitar que el CCD se sature.

Figura 5.5: Imagen de Sh2-90 en el filtro H, después de quitarle el bias y los rayos césmicos.

A la hora de tomar los flats es importante registrar el filtro que se utilizo, a diferen-
cia de los bias. Aclarado lo anterior, identificamos el flat correspondiente a cada imagen
objeto para dividirlo entre cada una en el proceso de aplanado. Al trabajar con los flats,
primero los normalizamos a uno, con la tarea normflat, para que no alteren la informa-
cién de la imagen. En la figura 5.6 vemos un ejemplo de imagen aplanada. Aqui termina
el proceso de reduccién y tenemos los datos listos para analizarlos. Aunque éste pareciera
muy automatizado, requiere de la inspeccion directa de cada imagen obtenida, ya que
cada una presenta diferentes aspectos, lo que hace que el trabajo de reduccién no sea un

simple acto repetitivo y mecéanico, requiere de experiencia y tiempo.
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Figura 5.6: Imagen final de Sh2-90 en H, después de la reduccion.

Trabajando con las imagenes aplanadas de cada regién, mezclamos la informacién to-
mada en los tres filtros angostos para obtener una imagen a color llamada RGB. En estas
imagenes cada color primario representa ciertas emisiones de la nebulosa. En nuestro caso,
el color rojo representa H,, el verde [SII|A 6717 y el azul [OIII]A 5007 (ver Fig. 5.7).
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5.2. Fotometria

La misma temporada que trabajamos la técnica de imagen directa también tomamos
las imagenes para hacer fotometria. En la obtencién y reduccion de datos estas dos técni-
cas son muy similares, la diferencia esta en los filtros que utilizamos en ellas. En cuanto
al analisis de los datos, las diferencias son més notorias. Para la fotometria trabajamos
con los filtros anchos UBVRI del sistema fotométrico de Jonhson, los cuales enfatizan la
informacion proveniente de las estrellas. En la tabla 5.2 mostramos las caractéristicas més

importantes de estos filtros.

Filtros UVBRI
| Banda | Acentrar (A) | Ancho (A) |

U 3600 1100
B 4470 2000
\Y 9560 1500
R 6400 1350
I 7900 1650

Tabla 5.2: Principales caracteristicas de los filtros anchos que usamos en la fotometria.

A lo largo de estas tres noches obtuvimos los siguientes datos: de Sh2-90, 7 imagenes
en el filtro R con tiempo de exposicién de 120s cada una, 5 imégenes en I con exposiciones
de 90s cada una, 5 imagenes en V de 120s de exposicién cada una y 4 imagenes en U con
exposiciones de 600s cada una, de Sh2-187 s6lo 5 imégenes en R de 5s de exposicién cada
una. También tomamos bias y los respectivos flats. Como mencionamos antes, debido al
trabajo de los ingenieros en SOPHIA, y por lo corto de la temporada, no nos fue posible
obtener iméagenes en los demas filtros. Para obtener estas imégenes trabajamos con el

mismo telescopio y detector que para la imagen directa.

El proceso de reduccién de estas imagenes fue el mismo que se explica en la seccion de
imagen directa. Antes de la reduccion de estas imédgenes, usando la tarea imshift, des-
plazamos las que tomamos en las noches dos y tres para que coincidieran con las estrellas
de las iméagenes de la primera noche, debido a efectos provocados por los ajustes técnicos
en el instrumento. En la figura 5.8 mostramos una imagen reducida de la regién Sh2-90
en el filtro R.
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Figura 5.8: Sh2-90 en el filtro R después de la reduccion. En la parte del centro oscurecida (en esta

imagen invertida, la zona mds clara), se aprecian las estrellas que forman el trapecio en esta nebulosa.

Una vez aplanadas la imagenes, hicimos la fotometria. Lo primero fue marcar cada
estrella, como se muestra en la figura 5.9. Después, centrandonos en cada estrella y usando
la tarea qphot, les calculamos su magnitud. Como no contamos con alguna magnitud de
refencia, la tarea qphot toma como cero la magnitud de referencia, por lo que las magni-
tudes que obtuvimos son instrumentales. Si conocemos la magnitud aparente? de alguna
de las estrellas, es posible editar el valor del cero de referencia, calculando las magnitudes
aparentes del resto. Una vez que calculamos las magnitudes en los diferentes filtros an-
chos, construimos los diagramas color-magnitud o diagramas H-R. Estos diagramas nos

ayudan a encontrar la fase evolutiva de las estrellas (ver Fig. 5.10).

2 Medida de qué tan brillante es una estrella. Entre mds pequerio sea su nidmero, mds brillante es la
estrella, incluso existen valores negativos, por ser una cantidad logaritmica.
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Figura 5.10: Diagrama color-magnitud de las estrellas de la region Sh2-90. La resta de la informacion

en dos filtros distintos define a lo que llamamos color.
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5.3. Espectroscopia

Los datos para hacer espectroscopia los obtuvimos durante la temporada del 5 al 9
de diciembre de 2011, trabajando con el telescopio reflector de 2.1m, con el espectrégrafo

Boller & Chivens y con el detector CCD Marconi2.

El instrumento Boller & Chivens es un espectrégrafo clasico de resolucién baja e inter-
media. Al inicio tiene una rendija que alcanza un grosor minimo de 150 micras, a través
de la cual vemos un campo donde sélo aparecen las estrellas seleccionadas de los trapecios
estelares que se observaran. Este espectrografo cuenta con una rejilla de dispersion de 600
lineas/mm para separar la luz que incide en ella. Es posible orientar esta rejilla a diferen-
tes angulos, dependiendo de la parte del espectro que se quiera analizar. En nuestro caso,

buscamos centrar la emision H,, para lo cual, orientamos la rejilla a un angulo de 11° 10’.

El telescopio de 2.12m es el mayor telescopio del OAN-SPM (ver Fig. 5.11). Fue cons-
truido entre 1974 y 1979 e inaugurado el 17 de septiembre 1979. El disenio es del ti-
po Ritchey-Chretien. Sus espejos secundarios tienen las siguientes razones focales: /7.5,

f/13.5 y £/30. Este telescopio se encuentra a una altura de 2,800 msnm, en las coordena-
das: longitud = 115° 27" 49” oeste y latitud = 31° 02’ 39” norte.

Durante estas cuatro noches tomamos espectros del trapecio de Sh2-90. Obtuvimos 3
espectros de la estrella A y 2 espectros de las estrellas B, C y D, con tiempos de exposicion
de 1800s cada uno. En la figura 5.12a aparece el trapecio de esta regiéon con el nombre
que le asignamos a cada una de sus estrellas. A lo largo de esta temporada obtuvimos los
siguientes espectros de la regién Sh2-187: 4 espectros de la estrella A, 3 espectros de las
estrellas B, C, E, F y G, y 5 espectros de la estrella D, con exposiciones de 1800s cada
uno. La figura 5.12b muestra esta region y el nombre con el que manejamos a las estrellas

del trapecio y sus alrededores.

Ademas, tomamos espectros de las estrellas 10Lac, SCMI, dSex, 29Vul, nLeo, 6Gem,
BC3881, nUMa, mLeo, de las cuales se conoce su tipo espectral, y nos seran ttiles en la
clasificacién de los espectros de Sh2-187 y Sh2-90. En la tabla 5.3 mostramos los datos,

que para nuestros fines, son importantes.
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Figura 5.11: Telescopio de 2.12m del OAN-SPM. a) Edificio que alberga al mayor telescopio de este
observatorio. b) El telescopio es del tipo reflector con un diseno Ritcher-Chretien. Su montura es ecuato-

rial.

Hicimos espectroscopia de las estrellas de los trapecios porque su configuracion da
indicios de su juventud por la fuerte atraccién gravitacional que atin las mantiene unidas.
Adicionalmente a los espectros, obtuvimos bias y flats en las cuatro noches para tener un
buen promedio. A diferencia de la imagen directa y la fotometria, en espectroscopia los
mismos flats sirven para aplanar todos los espectros. En esta técnica no basta con apla-
nar los espectros, tuvimos que calibrarlos en longitud de onda, i.e. pasar el espectro de
pixeles a unidades de longitud; en nuestro caso, a angstroms (A), para lo que utilizamos
un nuevo tipo de imagenes llamadas iméagenes arco, conocidas también como espectros
de comparacién (ver Fig. 5.13). Para tomar estas comparaciones usamos la lampara de
calibracién de CuHeArNe. En las imagenes arco es importante tomar una cada vez que el

telescopio apunte hacia coordenadas distintas.
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(a) o W)

Figura 5.12: Trapecios de las regiones HII de interés. a) Estrellas de Sh2-90 de las cuales hicimos
espectroscopia. b) Estrellas de Sh2-187 de las que obtuvimos espectros.

Figura 5.13: Imagen arco del espectro de la estrella A de la region Sh2-187.

El proceso de reduccion, hasta aplanar los espectros, fue el mismo que para las dos
técnicas anteriores (ver Fig. 5.14). Para calibrar los datos, lo primero fue extraer el espec-
tro de la imagen aplanada, para ello utilizamos la tarea apall (ver Fig. 5.15). También
aplicamos esta tarea a la respectiva comparacion e identificamos las lineas usando la ta-

rea identify basandonos en el espectro de comparacion tomado con la misma lampara
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Tabla 5.3: Datos de la literatura sobre las estrellas estindares de las que tomamos sus espectros

Estrella Q20125 020125 Tipo Espectral
10Lac 22" 39 49.5”  39° 06’ 527 o9V
BCMi 07" 27 49.7"  08° 15 48” B8V
dSex 10" 30’ 06.8” -02° 48’ 127 B9.5V
29Vul 20" 39’ 04.97 21° 14’ 447 A0V
nLeo 10" 08’ 00.8” 16° 42’ 05” AOI
0Gem 07" 20’ 52.17  21° 57" 30” FOV

BC3881 09" 49’ 23.4”  45° 57" 47" G0.5V
puUMa 10" 237 04.2”7  41° 26’ 10” MOIII
nLeo 10" 00’ 52.4” 07° 59’ 027 M2III

Informacién tomada del Astronomical Almanac for the Year 2012.

de calibracién que nosotros de la base de datos del OAN-SPM, obteniendo la imagen
de la figura 5.16. Teniendo esta imagen como referencia, y depués de haber identificado
con precision algunas de las lineas mas brillantes del espectro de comparacién, usando
las tareas ccdhedit y dispcor, editamos los parametros de nuestro espectro e hicimos el
cambio de pixeles a angstroms, resultandonos la imagen de la figura 5.17, en la cual el

espectro aparece normalizado a uno gracias al manejo de la tarea normalize.

Figura 5.14: Espectro bidimensional de la estrella A de la region Sh2-187 ya aplanado. Aparecen muy

intensas ciertas lineas de emision de la atmdsfera terrestre.
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Figura 5.15: Espectro de la estrella A de Sh2-187 después de extraerlo. Las unidades hasta ahora son
pizeles. Las cuentas nos indican la cantidad de fotones que detecta el CCD. Aproximadamente a mds de
60000 cuentas se satura el dectector CCD.
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Figura 5.16: Imagen de comparacion extraida para calibrar la estrella A de Sh2-187.

En el espectro de la figura 5.17 aparecen emisiones muy intensas causadas por nuestra
atmosfera que impiden apreciar lineas débiles generadas en la estrella. Para eliminar esta
informacion no deseada, de la base de datos del OAN-SPM conseguimos el espectro de las

emisiones de la atmésfera terrestre en el mismo rango de longitudes de onda que estamos
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Figura 5.17: Espectro normalizado a uno de la estrella A de Sh2-187. La curva que se genera estd de-

terminada por la ley de Planck.

trabajando (ver Fig. 5.18). Teniendo identificadas estas emisiones, se las restamos a nues-
tro espectro, obteniendo la imagen de la figura 5.19. Si s6lo nos interesan las emisiones y
absorciones de nuestro espectro, usando la tarea continuum, ajustamos la mejor curva

al espectro para restarle la radiacion del continuo (ver Fig. 5.20).
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Figura 5.18: Espectro de la atmdsfera terrestre normalizado a uno. La emision mds intensa estd centrada
en 5576 A.
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Figura 5.19: Espectro final de la estrella A de Sh2-187 después de quitar las lineas de emision de la

atmdsfera terrestre.
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Figura 5.20: Espectro final de la estrella A de la region Sh2-187 después de restarle el continuo.
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Resultados

“Nuestros cuerpos estdn hechos
de las cenizas de estrellas que

murieron hace mucho tiempo”

James Jean

6.1. Region Sh2-187

6.1.1. Espectroscopia

Una vez reducidos los espectros, identificamos las principales lineas de emision y de
absorcién presentes en los espectros de esta region. Primero, medimos la longitud de onda
en la que se encuentran dichas lineas. Posteriormente, encontramos a qué elemento quimi-
co y qué grado de ionizacion corresponden a las lineas medidas, para ello, utilizamos como
referencia la clasificacién espectral de Gray et al. (2009) y las tablas de Moore (1945),
obteniendo la figura 6.1. Encontrar lineas identificadas en el rango de nuestros espectros
(= 4600 — 7000 A) fue una tarea complicada, debido a que la mayorfa de la informacién
se tiene en la parte azul del espectro, que es la zona a la que eran sensibles las placas
fotograficas, originalmente utilizadas para establecer los sistemas de clasificacion espectral
de Harvard y el MK.

No todas las lineas que aparecen en nuestros espectros provienen de las estrellas mis-
mas. Las emisiones NalAX 5890,5896, [NII]A\ 6548,6584, H, 6563 y [SII]AN 6717,6731

se originan en la nebulosa. Las conservamos para no perder el contexto del andlisis de
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Figura 6.1: Espectros de las estrellas de Sh2-187. Identificamos las lineas mds intensas, incluyendo las
nebulares y las atmosféricas terrestres. El espectro de abajo corresponde a la estrella A y conforme vamos

subiendo tenemos los espectros de las demds estrellas en orden alfabético, hasta llegar a la G.
estrellas ionizantes.

En todos los espectros estan presentes en absorcién las bandas moleculares Oy & A
6276 y Oy @ X 6867, que se producen en la atmédsfera terrestre y son llamadas lineas
teluricas. El resto de las lineas identificadas son de origen estelar y se producen en las
atmésferas de las mismas, a excepcién de la situada en A = 5780 A, cuya procedencia
hasta el momento no ha sido identificada, pero se asocia con el ISM, en particular, a las
regiones ionizadas (Destree et al., 2007). En la parte azul destaca la absorcién de la serie
de Balmer Hg 4861. En el otro extremo de los espectros, la linea H, 6563 cambia notoria-

mente de un espectro a otro, incluso algunos la presentan en absorcién y luego en emision.

Ningun espectro presenta bandas moleculares y las absorciones de metales son escasas,
lo que nos indica que tenemos espectros de estrellas relativamente calientes. La intensidad
de las lineas de HI reduce nuestros espectros a una clase mas caliente que la F, excepto

para la estrella G, donde la absorciéon del Hg practicamente ha desaparecido.

En el espectro A destacan las absorciones del HeIA\ 4921,5876,6678. Ademas, en esta
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estrella fue en la tnica que identificamos HelIA\ 4686,5411, en emision, presentes en las
estrellas de tipo O, pero tenemos una inconsistencia entre la presencia de éstas y la de
los FelA\ 6926,6949,6978. Mas adelante detallamos sobre esto peculiar. La linea H, 6563
estd en absorcién y en emision, en un aspecto conocido como perfil P Cygni, debido a

que el gas que rodea a la estrella se esta expandiendo. Como parte de la nebulosa, este
espectro presenta los [SII]AX 6717,6731, [NII]A 6584 y NalAX 5890,5896.

Las lineas de Hel en el espectro B son tan intensas como en el espectro A. Por el
contrario, el espectro B no presenta las lineas de Hell, indicindonos que su clase espectral
es mas fria que el A. Ademas, los Fel han desaparecido. Destacan las lineas interestelares

del Nal en absorcién, a diferencia del espectro A que las presenta en emision.

En el espectro de la estrella C nuevamente tenemos el problema entre la presencia de
los Hel y los Fel, pues a pesar de que las lineas de Hel son débiles, las absorciones MgIAA
5167,5184' son muy profundas, con intensidades comparables al Hg, cuya profundidad
disminuye notoriamente respecto al espectro B. La ausencia de lineas nebulares en este

espectro indica que la estrella C esta menos envuelta por la nebulosa que el resto.

El espectro D muestra las absorciones de Hel muy débiles. Los magnesios estan pre-
sentes igual que en la estrella C. En la parte roja del espectro estan presentes los FelA\
6929,6949, ademas del Fel\ 5270. La linea H,, presenta un aspecto de absorcion y luego se
invierte para alcanzar una intensidad similar a la del continuo. La parte de la absorcion
de esta linea se origina en la atmosfera de la estrella, mientras que la emision de la ne-

bulosa invierte la absorcién. Los NaIAX 5890,5896 y [NII]A 6584 se encuentran en emision.

En la estrella E nuevamente aparecen los Hel y se intensifica la absorciéon Hg. La linea
H,, tiene un aspecto similar a la de la estrella D, pero es mas marcada la inversion. Como
lineas nebulares destaca [NIIJ\ 6584.

En el espectro F han desaparecido las lineas de Hel y la intensidad del Hg disminuyd,
mientras que los Mg se intensificaron, alcanzando la misma profundidad que el Hz. En

este espectro estan muy intensos los Nal, incluso aparecen como una sola emision.

' De hecho es el triplete MgI N\ 5167,5172,5184, donde la linea mds azul es la mds profunda y la que
aculta la situada en N\=5172A.
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El espectro de la estrella G es el que presenta una sefal a ruido? mayor, debido a que
es la estrella mas débil. Las emisiones de la nebulosa son mas intensas en este espectro,
indicandonos que esta estrella estd mas envuelta por la nube. La absorcién Hz apenas se
distingue y los Hel han desaparecido, mientras que las lineas de MgIA\ 5167,5184 y Fel A\
5270,6929,6949,6978 son las mas intensas, por lo que la estrella G es la mas fria de las

estudiadas.

La inconsistencia encontrada entre la presencia de lineas caracteristicas de estrellas
calientes y lineas de estrellas frias en un mismo espectro, principalmente en las estrellas
A, Cy G, probablemente se deba a que tenemos la informacién mezclada entre las es-
trellas en estudio y el Sol, debido a que en la fecha de obtencién de los datos, mas de la
mitad de la superficie de la Luna reflejaba luz y estaba cerca de las regiones de interés.
Para la clasificacion de nuestros espectros no consideramos criterios que tuvieran que ver

con lineas de metales, porque son caracteristicas de estrellas de tipo solar.

Una vez que identificamos las principales lineas presentes en nuestros espectros, los
comparamos con los espectros estandares que se obtuvimos la misma temporada de obser-
vacion y de los cuales conocemos su clasificacion espectral, con el fin de ver las semejanzas
entre ellos y estimar el tipo espectral de las estrellas en estudio. La figura 6.2 muestra los
espectros patron que utilizamos para clasificar las estrellas de Sh2-187, donde identifica-

mos las lineas caracteristicas de cada uno.

Observando que sélo en la estrella 10Lac estdn presentes las absorciones del Hel y
Hell, es de esperar que la mayoria de nuestros espectros sean de una clase mas fria que
éste. En el espectro SCanisMinoris ya no aparecen los Hel, por lo que las estrellas en
estudio que presentan absorciones de Hel deben tener clase espectral entre O9V y B8V.
Para mostrar cémo comparamos nuestros espectros, tomamos el A, debido a que tiene
bien definidas las lineas de Hel y emisiones de Hell, y lo encajonamos entre los espectros

10Lac y fCanisMinoris, como se muestra en la figura 6.3.

2 Variaciones de la intensidad en todo el espectro respecto al continuo.



CAPITULO 6. RESULTADOS 54

|

< < Hel 4921 4
Hell 54114

Hel 5876

086276

4 H.6563
He 6676 =

? 006867

T X XX

<

Clll 4652 j
Hell 4686
H“4861<

T
<
P
Ml 51674
L
Fell 5316
B
-

744

i

1

gl 518

I
'Nal 5890
Nal 5896

5000 5500 6000 6500
Angstroms

Figura 6.2: Espectros estindares tomados por mnosotros. De arriba hacia abajo: 10Lac 09V,
B CanisMinoris B8V, 6Sex B9.5V, 29Vul A0V, 30Leo AOIV, §Gem FOV, BC3881 GOV, uUMa MOIII

y mLeo M2I1Iab. Estan presentes las lineas teliricas.
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Figura 6.3: Espectro A comparado con 10Lac O9V (arriba) y §CanisMinoris B8V (abajo).

El espectro A es mas similar a 10Lac. Una diferencia importante es que en A ya
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no aparece la linea de CIII, indicindonos que, efectivamente, el espectro A es mas frio
que 10Lac. Otra diferencia entre estos espectros es que A presenta las lineas de HelA\

4686,5411 en emisién, contrario a la mayoria de las estrellas, ddndole un caracter especial®.

Con los espectros estandares que tenemos no es posible precisar el tipo espectral de A,
debido a que no tenemos estrellas B tempranas®. Existen catélogos de cientos de estrellas
con su tipo espectral. Nosotros, para continuar con la clasificacién de A (y de las demds
estrellas), utilizamos el catdlogo de Jacoby et al. (1984) que cuenta con 161 espectros
identificados, y van desde las O hasta las M, con luminosidades V,III y I. Lo utilizamos,

entre otras caracteristicas, porque cubren el rango espectral que tienen los nuestros.

Ya sabemos que la clasificacién del espectro A estd entre una estrella O9V y una B8V,
y mas cercano a la O9V. En el catdlogo de Jacoby et al. encontramos espectros de estrellas
09V, 09.5V, BOV, B1.5V, B3V, B4V, B6V y B8V. Tomamos los cuatro primeros para

compararlos con la estrella A, como se muestra en la figura 6.4.

Enfocando la comparacién en las abosorciones del HelAX 4686,5411 y en las lineas de
HelIA\ 4686,5411, y enfatizando que A tiene los Hell en emisién, vemos que el espectro

09.5V es idéntico al A, concluyendo que la estrella A tiene un tipo espectral 09.5Ve.

Como ya discutimos, el espectro de la estrella B corresponde a una clase mas fria que
la A, pero ain presenta las absorciones del Hel, por lo que es mas caliente que la B8V que
tenemos en los espectros estandares que tomamos nosotros. Para clasificar el espectro B,
nos pasamos directamente al catalogo de Jacoby et al., comparandolo con las clases BOV,
B1.V, B3V y B4V, resultandonos la figura 6.5.

3 Las estrellas con este comportamiento, al asignarles su tipo espectral, al final se les agrega la letra e,
para indicar que presentan lineas en emision.

4Dentro de cierto tipo espectral, se les llama estrellas tempranas a las mds calientes de ese grupo i.e.
las subdivisiones 0, 1 6 2. Por el contrario, las que tienen la subdivision 7, 8 ¢ 9 se les conoce como
estrellas tardias.
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Figura 6.4: Comparacion del espectro A con los del catdlogo de Jacoby et al.. De arriba hacia abajo:
09.5V, estrella A, BOV y B1.5V.
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Figura 6.5: Estrella B comparada con las del catdlogo de Jacoby et al.. De arriba hacia abajo: BOV,
B1.V, estrella B, B3V y B4 V.

En el espectro B4V son muy débiles los Hel y en el BOV son débiles. El espectro A es
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muy similar al B1.5V y al B3V, pero la relacién de intensidades entre la abosorciéon Hg
4861 y Hel\ 4921 es menor en la estrella A, indicindonos que el Hel alcanza una mayor
intensidad en ésta. Desafortunadamente, en el catdlogo de Jacoby et al. no hay espectros
de estrellas B2V, pero recordando que en éstas el Hel alcanza su méaxima intensidad,

tenemos que la estrella A es de un tipo similar a éste.

El la figura 6.1 vemos que el espectro E tiene més intensos los Hel que el B, respecto
a la absorcién Hg. Entonces para tener consistencia entre estos dos espectros, concluimos
que la estrella B es del tipo B2.5V y la E es B2V.

De las estrellas de Sh2-187 que restan por analizar, en la figura 6.1 vemos que la es-
trella C es la Unica que presenta lineas de Hel, indicAndonos que es la mas caliente de las
restantes, pero mas fria que la estrella B. Recordando que en la clase B9 practicamente
han desaparecido los Hel, comparamos la estrella C con las B3V, B4V, B6V y B8V del

catélogo de Jacoby et al., resultandonos la figura 6.6.
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Figura 6.6: Comparacion de la estrella C con las del catdlogo de Jacoby et al.. De arriba hacia abajo:
B3V, B4V, estrella C, B6V y BS8V.

El espectro C tiene mas similitud con el B6V y B8V, por lo débil de los Hel. La con-
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clusion sobre la estrella C es que tiene una clase espectral B7V.

Para clasificar el espectro D nos basamos en el hecho de que las absorciones del Hel
estan practicamente al nivel del ruido, por lo que lo comparamos con uno B8V y uno AIV
del catatolo de Jacoby et al., obteniendo la figura 6.7. En el espectro B8V la absorcion HelA
5876 esta presente, a diferencia de la estrella D y la A1V, pero el Hel\ 4921 aparece en

la B8V y en la estrella D. Entonces, concluimos que el tipo espectral de estrella D es AOV.

Nal 5890
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Nal 5896
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Mgl 5184

Hﬁ4861

5000 5500 6000 6500
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Figura 6.7: Comparacion de la estrella D con las del catdlogo de Jacoby et al.. De arriba hacia abajo:
B8V, estrella D, A1V.

Para analizar el espectro F, notamos en la figura 6.1 que es muy similar al D, pero los
Hel, por arriba del nivel del ruido, se perciben mejor. Esto nos indica que la estrella F es
mas caliente que la D por una o dos subdivisiones, concluyendo que el tipo espectral de
la F es B9V.

La clasificacion de la estrella G se dificulté porque ya no presenta Hel, ademés de que

el Hg es muy débil, indicdndonos que G es una estrella F tarfa o G temprana.

Finalmente, mostramos en la figura 6.8 los espectros de las estrellas del trapecio de
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Sh2-187 ordenados del mas caliente al més frio. Vemos cémo el Hg va disminuyendo su
intensidad hasta practicamente quedar al nivel del ruido, como era de esperarse. Lo mismo
sucede para las lineas de Hel A\ 4921,5015,5876,6678, pero éstas si desaparecen al final. En
la tabla 6.1 se resume la informacion obtenida de las estrellas estudiadas. La temperatura

se relaciona con cada tipo espectral segun la tabla 3.1.

11 4686

ﬁ4561
Hel4921
Hell 5411
Hel 5876
Hel 6678

H

5000 5500 6000 6500 7000

Angstroms

Figura 6.8: Espectros de las estrellas del trapecio de Sh2-187. El orden es del mds caliente al mds frio,
comenzando de arriba: 9.5Ve, B2V, B2.5V, B7V, B9V, A0V y F tardia o G temprana.

Tabla 6.1: Tipos espectrales finales de las estrellas de Sh2-187

Estrella Temperatura (°K) Tipo Espectral

A 30000 09.5Ve

E 23000 B2V

B 22000 B2.5V

C 14400 B7V

F 11000 B9V

D 10500 A0V

G ~ 6000 F tardia o G temprana
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6.2. Regiéon Sh2-90

6.2.1. Espectroscopia

Al igual que para los espectros de la regién Sh2-187, identificamos las principales lineas
presentes en las estrellas A, B, C y D, mostrados en la figura 6.9. Vemos que sobresalen
las lineas de metales neutros e.g. MgIA\ 5167,5172,5184 y FelA\ 5279,6929,6949,6978. La
linea del hidrégeno de la serie de Balmer Hg aparece muy débil, apenas por arriba del

nivel del ruido.

Nal 5890
| 5896
NI 6564

Fel 6926
Fel 5949
Fel 6978

(SN 6717
[SI16731

H,6563

Mgl 5167
Fel 5270

HB4861

5000 5500 6000 6500 7000
Angstroms

Figura 6.9: Identificacion de las principales lineas de los espectros de las estrellas con configuracién en
forma de trapecio de Sh2-90. De arriba hacia abajo: A, B, C'y D.

Los espectros de Sh2-90 tienen el mismo problema que los de Sh2-187, debido a la

complicacion mencionada sobre la fase de luna llena.

Enfocandonos en la linea de absorcién Hg, vemos de la figura 6.1 que los espectros
de Sh2-90 son similares a los de la estrella G de Sh2-187, por lo que concluimos que los
espectros de las estrellas en configuracion de trapecio de la regién Sh2-90 son del tipo F
tardias o G tempranas. Por ser los espectros de baja calidad no podemos abordar mas en

su clasificacién.
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6.2.2. Fotometria

Comenzamos el estudio fotométrico con la suposicién de que las estrellas en estudio
de la region Sh2-90 son de secuencia principal. Primero, trabajamos con la fotometria
recopilada de la literatura sobre las estrellas asociadas a Sh2-90, para ello, del catalo-
go de Schmidt-Kaler (1982) tomamos los valores de los colores intrinsecos, que resultan
importantes para nuestros fines, de las estrellas ZAMS® de tipos espectrales O y B, re-
sultandonos la tabla 6.2. La quinta columna se la agregamos para indicar el valor del

indice Q% que se define como la ecuacién 6.1.

Q=(U-B)-0.72(B-V) (6.1)

Tabla 6.2: Magnitudes absolutas y colores intrinsecos de las estrellas ZAMS de tipo espectral O y B.

Tipo Espectral My* (B-V)o™* (U-B)o™* Qo**

04V -3.2 -0.33 -1.20 -0.96
09.5V -3.6 -0.305 -1.10 -0.88
BOV -3.25 -0.30 -1.08 -0.86
B0.5V -2.6 -0.28 -1.00 -0.80
B1.5V -2.1 -0.25 -0.90 -0.72
B2.5V -1.5 -0.22 -0.80 -0.64
B3V -1.1 -0.20 -0.69 -0.55
B6V -0.2 -0.15 -0.50 -0.39
B8V +0.6 -0.10 -0.30 -0.23
B9.5V +1.1 -0.05 -0.10 -0.06

* Magnitud absoluta en el visible.
** Valores intrinsecos de las estrellas.

En la tabla 6.3, resumimos los datos méas importantes de todo el andlisis fotométri-
co contenido en la tabla 4.1, para ello sacamos los valores promedios de los obtenidos
por cada autor. En estos valores esta presente el efecto de extincién, relacionado direc-

tamente con el exceso de color” segiin la ecuacién 6.2, llamada ley de extincién interestelar.

®Estrellas que acaban de entrar en la secuencia principal (Zero Age Mean Sequence).

8Bl valor de Q nos indica que tan caliente es una estrella, entre mds negativo es su valor, mds alta es
la temperatura de la estrella.

" Diferencia entre el valor de un indice de color observado y el intrinseco de la estrella.
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Ay =31E(B V) (6.2)

Tabla 6.3: Fotometria recopilada de la literatura sobre Sh2-90.

Estrella V. (B-V) (U-B)

1 14.00  1.05 0.45
13.61  0.92 0.49
13.70  0.82 0.40
11.39 0.81  -0.20
14.32  0.88 0.52

Q0 O = N

Con la fotometria de la tabla 6.2 y la relacion 6.1, calculamos el indice QQ de estas
estrellas, incluido en la segunda columna de la tabla 6.4. Inspeccionando los valores de
Qo v Q determinamos el tipo espectral fotométrico de estas estrellas (tercer columna de
esta tabla). De las magnitudes aparentes corregidas por la absorcién interestelar my-A
y de las magnitudes absolutas M), segin su tipo espectral, determinamos la distancia a
estas estrellas, para ello utilizamos la expresion 6.3. Como vemos, esta relacién depende

de la longitud de onda. Nuestros calculos se centran en el visible V (5560A).
5logD—5:m,\—AA—M>\ (63)

Tabla 6.4: Resultados fotométricos sobre algunas estrellas de Sh2-90.

Estrella ~ Q  Tipo Espectral* Distancia (pc)

1 -0.31 b7V 1168
2 -0.17 b8.5V 1152
4 -0.19 b8.5V 1191
6 -0.78 b0.5V 1325
8 -0.11 bV 1262

* El tipo espectral se escribe con letra mintscula para indicar que se obtuvo con fotometria y no con
espectroscopia.

La distancia a la que se encuentran estas estrellas es practicamente la misma, el error
es del 12%, lo que nos indica que forman un ctimulo situado a una distancia promedio

de 1180 + 142 pc. Las estrellas del trapecio de Sh2-90 muestran estar en la regién de gas
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ionizado y polvo (ver Fig. 5.7a), lo que nos hace suponer que éstas pertenecen al ctimulo.

Con la fotometria BVRI tomada por nosotros, hicimos el diagrama color-magnitud
mostrado en la figura 6.10, graficando la magnitud visual V contra el indice de color V-I
(observacional). Del diagrama apreciamos cémo se forma la secuencia principal que pasa
por las estrellas del ciimulo de Sh2-90. Las estrellas del trapecio, con los valores fotométri-
cos dados por la tabla 6.5, quedan por encima de la secuencia principal, indicAndonos que
son estrellas de pre-secuencia principal que atin no comienzan la fusion del hidrogeno.
A este tipo de estrellas se les conoce como T-Tauri®. Las estrellas que estdn por debajo
de la secuencia principal son estrellas de campo que estan a una distancia mayor a la
que encuentra Sh2-90, mientras que las estrellas por arriba son estrellas mas cercanas a

nosotros que el cimulo asociado a Sh2-90.

Tabla 6.5: Fotometria instrumental de las estrellas del trapecio de Sh2-90.

Estrella  V*  (V-I)*

A 15.15  2.40
B 15.66  2.79
C 15.32  2.30
D 14.72  2.05

* Valores instrumentales.

Es importante mencionar que nuestra fotometria esta en el sistema natural u obser-
vacional. Para trabajar parametros fisicos es necesario pasarla al sistema fotométrico de
Johnson, pero el efecto de este cambio en el diagrama color-magnitud es lineal, por lo
que tendriamos un desplazamiento horizontal méas uno vertical, manteniendo la misma

configuracion de las estrellas que definen la secuencia principal.

Las estrellas T-Tauri son estrellas de tipo solar jovenes que se encuentran evolucio-
nando hacia la secuencia principal y que llegan a ésta en tiempos tipicos de 10°-10° afios,

lo que esta en consistencia con los espectros de estrellas frias que tenemos.

8 Las estrellas T-Tauri deben su nombre al prototipo de esta clase, la estrella variable T-Tauri.
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Figura 6.10: Diagrama color-magnitud hecho con las estrellas localizadas en direccion de Sh2-90. Las

estrellas del trapecio quedan arriba de la secuecia principal definida por las estrellas del cimulo.
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Conclusiones

“Dile a un hombre que hay 300 billones
de estrellas en el Universo, y te creerd...
Dile que un banco estd recién pintado,

y tendrd que tocarlo para asequrarse”
Albert Einstein

= Las estrellas A, E y B, con tipos espectrales 09.5V, B2V y B2.5V respectivamente,
son las mas calientes del las estudiadas en la regiéon Sh2-187. Estas estrellas estan
localizadas hacia el suroeste de la region ionizada, justo en la frontera de la zona
mas brillante, por lo que es probable que éstas generen los fotones ionizantes de

gran parte de la region HII.

= El resto de las estrellas estudiadas de Sh2-187, excepto la estrella G, pueden aportar
fotones ionizantes pero en una zona mas pequena que las estrellas A, E y B, por lo

que no son las responsables del grueso de la ionizacion de esta region.

= Las estrellas de Sh2-187 son de reciente formacion, pues en promedio tienen una
edad del orden de 10° afios, por lo que se puede afirmar que Sh2-187 es una regién

activa de formacion estelar.

= Kl estudio fotométrico de las estrellas del trapecio de Sh2-90 apunta a que éstas son

del tipo T-Tauri.

= Las presencia de estrellas T-Tauri en esta regién nos indica que Sh2-90 es también

una regién activa en la formacion estelar.
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» Fotométricamente calculamos que la region ionizada Sh2-90 se encuentra a una dis-

tancia aproximada de 1.2 kpc de nosotros.

Trabajo a futuro:

= Obtener fotométria completa de las dos regiones HII, Sh2-90 y Sh2-187, y pasarla
al sistema fotométrico de Johnson, para determinar la distancia a las estrellas de

los trapecios y confirmar que pertenecen a las regiones HII.

= Obtener espectros de las dos regiones ionizadas centrados en la parte azul para ver
las lineas de Hell y Hel en el ultravioleta, y precisar la clase de luminosidad de los

espectros clasificados.

= Dado que esta informacion no ha sido reportada en la literatura, una publicacion

de ello esta en proceso.
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