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Resumen

En esta tesis se presenta un estudio con espectroscopia de rendija larga de las
principales propiedades fisicas (morfologia, densidad y velocidad) de las regio-
nes HII gigantes extragalacticas NGC 604 y NGC 595, en la galaxia M 33,

perteneciente al Grupo Local.

La primera parte del trabajo constituye una revisiéon de las bases para el pre-
sente trabajo, es decir, las caracteristicas generales de este tipo de nebulosas,
asi como la fisica involucrada en su estudio. En la segunda parte, se discute el
procesamiento de datos y las técnicas utilizadas para la creaciéon de mapas bi-
dimensionales de las propiedades fisicas estudiadas, se presentan los resultados

obtenidos y se realiza su correspondiente analisis.



Abstract

This thesis presents a study with long-slit spectroscopy of the main physical
properties (morphology, density and velocity) of the two giant extragalactic HIT
regions, NGC 604 and NGC 595, located in the galaxy M 33 in the Local Group.

The first part of the work is a review of the basic concepts for the investigation,
it means, the general features of this type of nebulae and the physics involve in
their study. The second part presents the data processing, the techniques used
for the develop of the bidimensional maps of the physical properties studied,

the obtained results and their related analysis.
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Capitulo 1

La Fisica de las Regiones HII

1.1. Introduccién

Las regiones HII constituyen un tipo particular de nebulosas gaseosas, que in-
cluyen también como objetos las nebulosas planetarias y los remanentes de su-
pernova. La distincién mas inmediata de una regiéon HII es la que el gas presente
es fundamentalmente hidrogeno ionizado. A continuacion se presentan las pro-
piedades fisicas més importantes de las regiones HII, objetos que constituyen
nuestro estudio. Los desarrollos matemaéticos presentados en el presente capitulo

estan basados principalmente en el libro de Estalella & Anglada (1999).

Las estrellas suficientemente jovenes (de clase < B1) y con altas temperaturas
efectivas (T.ry > 25000 K) producen fotones UV que son capaces de ionizar el
medio interestelar circundante, formando una regiéon HII. Los electrones libres y
los iones creados de esta manera se pueden recombinar y emitir nuevos fotones,
o bien pueden excitar el gas por colisién con otros atomos. De esta forma, la
radiacion emitida por la estrella es transmitida al medio circundante y hace que

éste emita también radiacién.

Cuanto mayor es la distancia a la fuente ionizante central, menor es el numero
de fotones ionizantes por unidad de volumen. Ademaés, cuando se recombinan
los electrones y los iones, los nuevos fotones pueden ser dispersados en cual-

quier direccion. Todos estos procesos hacen disminuir la capacidad ionizadora
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del campo de radiacién y provocan que la extensiéon de la region ionizada sea

limitada.

La forma de la regién, o nebulosa de emisién, depende de la distribucién inicial
de gas alrededor del cuamulo estelar, y su tamano depende de la cantidad total
de energia radiada por el mismo. Si suponemos un medio homogéneo formado
por hidrogeno, la region que puede ionizar la estrella recibe el nombre de esfera
de Stromgren y su radio, el radio de Stromgren Ry, define el tamano tipico de
una region (Estalella & Anglada 1999). El volumen de la esfera de Stromgren se
calcula considerando que el nimero de recombinaciones de los iones contenidos

sea igual al niimero de fotones ionizantes producidos por la estrella,

: 4
N, = gﬂRinga(z), (1.1)

donde N; es el ntimero de fotones emitidos por la estrella por unidad de tiempo
con A\ < 912A (E > 13.6 €V), n, es la densidad de electrones y a(? es el coefi-
ciente de recombinacioén al nivel dos o superior del hidrogeno (las recombinacio-
nes al nivel uno producen un fotén ionizante, por lo que no hay que contarlas).
El valor del coeficiente de recombinacion para T. ~ 10* K es a(?) = 3 x 10713
em 3571,

En la Tabla 1.1, se ejemplifican las temperatura efectivas, flujos de fotones
ionizantes y radios de Stromgren estandar correspondientes a diferentes estrellas

O-B.

Si el campo de radiacion es suficientemente intenso, al llegar al limite de la nube,
el nimero de fotones disponibles es mayor que el nimero necesario para ionizar
el medio (en cuyo caso los fotones simplemente escapan de la nebulosa). Si se
presenta la condicién anterior se dice entonces que la regién estd limitada por
densidad. Si, por el contrario, el nimero de fotones no puede ionizar completa-
mente el medio interestelar circundante, se dice que la region esté limitada por

radiacion.

Las regiones HII se observan en un amplio rango de longitudes de onda, desde
el ultravioleta hasta el radio. Los d4tomos son ionizados continuamente por la

radiacion de la estrella central y, a su vez, los electrones libres y los iones se
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Tipo T, Log Q(H®) | Log NeN,r} r1[pc]
Espectral [T] [fotones/seg|] | [N en cm™3; (Ne=N, =
71 en pc] lem )
[ O5 ] 48000 |  49.67 | 6.07 \ 108 \
[ 06 [ 40000 |  49.23 ] 5.63 \ 74 |
[ O7 ] 35000 | 4884 | 5.24 \ 56 \
[ 08 ] 33500 | 4860 | 5.00 \ 51 \
| 09 ] 32000 | 4824 ] 4.64 \ 34 |
[ 095 | 31000 | 47.95 | 4.35 \ 29 \
| B0 ] 30000 [ 4767 | 4.07 \ 23 \
| BO5 ] 26200 [ 4683 | 3.23 | 12 \

Tabla 1.1: Algunas propiedades importantes de estrellas tipo O y B (Osterbrock
1989).

recombinan. En el proceso de recombinaciéon de un electréon y un ién, el electréon
va saltando en cascada hacia los estados de menor energia, emitiendo lineas de
recombinaciéon. Por otra parte, se emite también radiaciéon en el continuo, pro-
ducida por interacciones entre particulas cargadas no ligadas, y por fotones que
provienen principalmente de la recombinaciéon de electrones a niveles excitados
del hidrégeno y el helio. En el primer caso, debido a que las particulas son li-
bres, sus estados de energia no estan cuantizados y la radiacion resultante de
los cambios en su energia cinética es continua sobre el espectro. Esta emision es

conocida como radiacién libre-libre.

1.2. Lineas espectrales en regiones HII

1.2.1. Lineas de recombinacion

Las regiones HII estan compuestas principalmente de hidrégeno y helio ionizado.
En la presente discusion, nos centraremos en los procesos fisicos asociados al
hidrégeno. En las regiones HII los dtomos de hidrégeno se estan recombinando
continuamente, es decir, se vuelven a hacer neutros al recapturar un electron,
y pueden volver a ser ionizados por la radiacién ultravioleta de las estrellas
centrales. El electron no siempre pasa directamente al estado fundamental, sino

que este proceso puede ocurrir en cascada por los niveles cuanticos, perdiendo
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Figura 1.1: La caida en cascada de un electrén libre hacia el nivel electréonico
fundamental del 4tomo de hidrégeno produce una serie de lineas espectrales de
recombinacion.

energia y emitiendo fotones de longitudes de onda caracteristica, que dan lugar
a una serie de lineas espectrales llamadas lineas de recombinacion (ver Figura
1.1).

Los niveles de energia del electron en el atomo de hidrogeno (y deméas atomos
hidrogenoides, es decir, &tomos con un so6lo electrén), los cuales se muestran en

la Figura 1.2,vienen dados, en el caso no relativista, por:

22 et 72

En = n2h?

(neN), (1.2)
donde h es la constante de Planck, Z es el nimero atémico, e es la carga del

electrén y p es la masa reducida del electrén, que depende de la masa del nicleo,
M

)

meM m
G {,1*—6). 1.
b e+ M m'( (1.3)

Los niveles de energia suelen ponerse en términos de la constante de Rydberg,

22 et 2mimeet M
R= - ¢ sz(1——), 1.4
h3c h3c m.+ M M (1.4)
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Figura 1.2: Niveles de energia del hidrogeno neutro. S6lo se muestran los niveles
conn <7y L <G (de Osterbrock 1969).

donde R, es la constante de Rydberg para un d4tomo de masa infinita M = oo,

2m2met -1

La constante de Rydberg multiplicada por la velocidad de la luz tiene dimensio-
nes de frecuencia y su valor aparece en muchas expresiones. Los valores para un

dtomo de masa infinita, en los casos del hidrogeno y el helio son los siguientes:

Rooc=3.2808 x 10" H (1.6)
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Rpc= Ro, (1 - me) c=3.2881 x 10" Hz (1.7)
mp
Me 15
Rpec = Ro (1 - ) c=3.2894 x 10" Hz (1.8)
4m,,

La energia de los niveles en funcién de la constante de Rydberg resulta:

hRoocZ?
B, = -2=2  (heN), (1.9)

n2

Al pasar del nivel n 4+ An al nivel n, se emite un fotén de energia

1 1

— - ] . (1.10)

AEpiann = Fnian — En = hReZ?
o T Tmes w2 (n+ An)?

La frecuencia del fotéon seré

1 1

— - 1 . (1.11)

1
Un+Ann = EAEn—',-An = R022 2 (n n An)z

Las lineas de recombinacién aparecen en todo el espectro. Para el hidrégeno con

An =1 se tiene:

n=1, v=2.46x10'® Hz, A=1215A (UV y correspondiente a la serie de Lyman).

n=2, v=4.57x10" Hz, A=6563A (Visible y correspondiente a la serie de Balmer).
n=3, v=1.6x x10'4 Hz, A=18756A (Infrarrojo y correspondiente a la serie de Paschen).
n=10, v=5.71x10'2Hz, A=52.5um (Infrarrojo lejano).

n=100, v=6.48x10°Hz, A=4.62 cm (Radio).

Hay que destacar que para niveles cuanticos elevados, el tamano del atomo es
muy grande, casi “macroscopico”. En efecto, el radio de Bohr para el nivel n

viene dado por
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Figura 1.3: Lineas de recombinacién del dtomo de hidrégeno.

h? 5

R ——— 1.12
“ 47T2/,LZ62n (1.12)

que para el hidrégeno toma, por ejemplo, los valores siguientes:

n=1 a1=5.29x107° cm
n=2 a2=2.12x10"% cm
n=10 a10=5.29%x10"" cm
n=100 a100=5.29x107° cm
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1.3. Lineas de emision

La materia y la radiacién interaccionan entre si s6lo mediante tres procesos:
emision y absorcion de fotones y dispersion de los mismos. Los dos primeros se
subdividen en tres tipos: transiciones ligada-ligada (cuando el namero de elec-
trones de un atomo, i6n o molécula no varia), transiciones ligado-libre (cuando
se emiten electrones) y transiciones libre-ligado (si uno o maés electrones son
absorbidos).

Un sistema atomico puede cambiar su estado energético siguiendo tres proce-
sos que involucran interaccion con la radiacién (emision espontanea, absorcion
o emision estimulada de fotones) pero también al interaccionar con otras par-
ticulas (excitaciones y desexcitaciones colisionales). En el medio interestelar el
principal proceso radiativo en frecuencias dpticas es la emision esponténea. Ade-
més, la materia estd muy diluida y la mayor parte de las transiciones colisionales

son consecuencia de interacciones con electrones.

Asi un 4tomo o i6n abandona su estado fundamental cuando colisiona con un
electron, permaneciendo en un estado excitado hasta que la emisién de un fotén
0 una nueva colisién con otro electron lo devuelve a su estado fundamental.
Si consideramos un atomo con solo dos niveles, y siendo Nj la poblacion del
nivel fundamental y N5 la del estado excitado (ambos en unidades de cm™3),
suponiendo que el nimero de transiciones del nivel 1 al 2 es el mismo que el

nimero de transiciones del nivel 2 al 1, la ecuacién de equilibro estadistico es

Nonegs, + NoAoz = Nineqss, (1.13)

donde n. (en unidades de cm™3) indica el nimero de electrones (las particulas
colisionantes), ¢5; v ¢f, son los coeficientes del ritmo de desexcitaciones y exci-
taciones colisionales (en unidades de cm™3s™1) y As; el coeficiente de Einstein
de emisién espontanea (en unidades de s—!). La cantidad A" es una medi-
da del tiempo que tarda un &tomo en un estado excitado en regresar al nivel

fundamental, llamado el tiempo caracteristico.

La forma normal de regresar al nivel fundamental es por interacciones dipolares

eléctricas, que poseen altos valores para el coeficiente de Einstein As; (entre
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10* y 10 s71) y, consecuentemente, tiempos caracteristicos muy cortos. Es-
tas transiciones se denominan permitidas. Sin embargo, algunas transiciones no
pueden realizarse de esta forma, por lo que se deben emplear procedimientos al-
ternativos como transiciones dipolares magnéticas o transiciones cuadrupolares
eléctricas. Los valores de Ay para estas transiciones son mucho menores que los
de las transiciones dipolares eléctricas (entre 1y 10* s71), por lo que sus tiempos
caracteristicos son mas elevados (entre segundos y horas). Estas transiciones se
denominan prohibidas porque estan estrictamente prohibidas en términos de las

reglas de seleccion cuanticas para la emisién de radiacién dipolar eléctrica.

Por ultimo, el &tomo o0 i6n puede también regresar a su nivel fundamental si coli-
siona con un electron. Dadas las bajas densidades de las nebulosas (tipicamente
entre 10 y 10* cm™3), la desexcitacién colisional es tan baja que normalmente
en unos pocos segundos se emite un fotén creado por una transiciéon prohibida.
Asi, considerando un atomo con sélo dos niveles, y siendo N7 la poblacién del
nivel fundamental y N5 la del estado excitado (ambos en unidades de cm—3 ),
y suponiendo que el ntmero de transiciones del nivel 1 al 2 es el mismo que el

nimero de transiciones del nivel 2 al 1, se tiene que,

N €

2 eq#’ (1.14)
Ny g5+ Aai/ne

donde n, (en unidades de cm™?) indica el niimero de electrones (las particulas
colisionantes), ¢5; y ¢, son los coeficientes del ritmo de desexcitaciones y exci-
taciones colisionales (en unidades de cm™3s™1) y As; el coeficiente de Einstein

de emision espontanea (en unidades de s~1).

Asi, el nimero de fotones emitidos por unidad de tiempo y volumen es

N1qfs A1

So1 = NpAgg = ——————
21 2421 451+ Azi/ng

(1.15)

3571, Podemos estudiar los casos extremos de alta

con Ss; en unidades de cm™
y baja densidad. Para alta densidad, n. — oo, la Ecuacién 1.14 es equivalente

a la ecuacion de Boltzmann,

Ne iy _

_ 92 _AE, /KT
J20 e, 1.16
Ny QS1 g1 ( )
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donde g7 y g2 son los pesos estadisticos de cada nivel, AFs; la diferencia de
energia entre los dos niveles, k es la constante de Boltzmann y 7, la temperatura
electréonica. En esta situacion, el nimero de fotones emitidos por unidad de
tiempo para altas densidades es,

521 — Nl%e_AEm/kTﬂAgl. (1.17)
1

Sin embargo, para bajas densidades, n, — 0, la Ecuacion 1.14 se reduce a:

No _ dione (1.18)

Ny Aoy’

por lo que, para bajas densidades se tiene que,
Sgl — Nlnequ. (119)

Por lo tanto, a altas densidades el nimero de fotones emitidos es proporcional
al coeficiente de Einstein As, pero a bajas densidades So; es independiente de
él. La condicién de baja densidad define la importancia de las lineas prohibidas
de iones como OII, OIIT y NII en las nebulosas gaseosas. Para que se emitan
dichas lineas es necesario que el i6n no sea perturbado y decaiga de un estado
excitado. En el gas interestelar extremadamente difuso las colisiones son mucho
menos frecuentes y hay una posibilidad de que el i6n excitado realice la transiciéon

al nivel inferior emitiendo un fotén.

Por supuesto, también podemos detectar lineas permitidas. En la practica, casi
todas las lineas de emisién en el espectro que comprende desde el ultravioleta
al cercano infrarrojo de una regién HII son lineas permitidas producidas por
recombinacién o lineas prohibidas de excitacién colisional. Para distinguir el
tipo de linea, las producidas por transiciones prohibidas estén escritas entre
corchetes, es decir por ejemplo [NII] A6583, mientras que una linea permitida se
escribe de la forma habitual, HI \4861 (HQ3). Las lineas de [OIII] AA4959, 5007
(lineas prohibidas en un i6n de OT*) a veces son las méas intensas de todo el
espectro optico y fueron al principio atribuidas a un elemento desconocido en

la Tierra, el nebulio, hasta que se identificaron por Ira S. Bowen en 1928.
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La transiciéon entre estos dos limites se alcanza cuando la contribucién de los

dos factores en el denominador de la Ecuacién 1.14 es la misma, g5, = 42t Esta
relacion se satisface para una densidad electrénica critica de
A
Nerttica = c (120)
421

para la cual las transiciones colisionales y las radiativas tienen la misma impor-

tancia.

1.4. Ecuaciones de equilibrio estadistico

Considerar un atomo o i6n con dnicamente dos niveles no es suficiente. En
general, para conocer las poblaciones de un ién o un atomo con n niveles hay
que resolver las ecuaciones de equilibro estadistico, generalizando la ecuacién
1.13,

ZNjneqji + ZNjAji = Z Nmeqj-i + ZNiAij7 (1.21)

J#i J>i J#i J<i

donde los coeficientes de tasa colisional, ¢5;, se expresan de forma proporcional a
la fuerza de colision, §2;;, multiplicada por una funcién que depende fuertemente

de la temperatura electronica T, (Spitzer 1978),

. 8.620x 1076 e AEn/kT.
Tji = ji

m 7 (1.22)

En el analisis nebular, puesto que la mayoria de los iones observados tienen
cinco niveles inferiores (configuraciones electrénicas de p?, p® o p* en el nivel

fundamental), pueden considerarse Gnicamente estos cinco niveles. Los niveles
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superiores no se pueblan significativamente a través de colisiones, recombina-
ciones u otros mecanismos. La denominada aproximaciéon de &tomo con cinco
niveles se emplea para resolver las ecuaciones de equilibrio estadistico y obtener
las poblaciones de los niveles y las emisividades de las linea. Shaw & Dufour
(1995) desarrollaron un paquete de aplicaciones para IRAF, denominado “ne-
bular” (basado en el programa Fivel presentado por Robertis et al. 1987) para
estimar las condiciones fisicas en un gas de baja densidad dados los flujos de
las lineas de emision, la densidad electrénica y la temperatura electronica. Los
datos atomicos independientes de la temperatura electronica (A;j, g; y Ej;) se
tabulan dentro del c6digo, en cambio los datos atémicos dependientes de la tem-
peratura electronica (£2;;, q;fi), se calculan cada vez que se ejecuta el programa

para una temperatura electrénica dada.

La intensidad por unidad de volumen de una linea (en unidades de erg cm=3s~1)

resultante de una transicion desde un nivel n a un nivel n’ es

jl = hVnn’Snn’ = hVnn’Ni,nAnn’ = Ni’fleﬁl, (123)

donde introducimos la emisividad de la linea, ¢; (en unidades de erg cm=3s~!)

como

Ni,nAnn’
Nine -

€ = hvpy (1.24)
donde N; es la densidad total de un i6n ¢ y N; , la poblacién de un nivel n. La
densidad critica para este nivel se define ahora (en analogia a la Ecuacién 1.20)

como:

Zn’<n A”n/

Ncrz’tica(n) - Z qe .
n'#n Ann’

(1.25)

1.5. Radiacién en el continuo

En un medio ionizado (plasma) los electrones y los protones experimentan una

aceleracion debido a la interaccion electrostatica (Coulombiana) cuando pasan
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Figura 1.4: Interaccion Coulombiana entre un electréon y un protén libres, con
emisién de un foton.

uno cerca del otro, tal como se ilustra en la Figura 1.4. Durante cada uno de
estos encuentros o choques parte de la energia cinética es radiada. Esta radia-
cion se conoce como radiacion libre-libre (“free-free”), o también bremsstrahlung

(radiacion de frenado) térmico.

La interaccién mas importante es:
e~ +pt — e +pt+ fotén.

Para determinar el coeficiente de absorcion (y la profundidad optica) de la ra-
diacion libre-libre se tiene que modelar no sélo la interaccién entre las particulas
con carga, sino también la distribuciéon de particulas en funcion de la velocidad.
Para el caso de la radiaciéon emitida en el dominio de radio, los calculos pueden
simplificarse puesto que la emisién corresponde a los choques relativamente dis-
tantes (parametros de impacto grandes) con fuerzas de Coulomb relativamente
pequenas, de forma que se puede considerar que después del choque las par-
ticulas siguen moviéndose en linea recta. El coeficiente de emisién se calcula
integrando la emisién producida en cada choque para la distribucién de veloci-
dades de las particulas (que se toma maxwelliana). Se consideran ademés que la
energia radiada es pequena en comparaciéon con la energia cinética del electrén

(el choque es adiabéatico).

Con dichas suposiciones, el coeficiente de absorciéon libre-libre, en el dominio

radio, es
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nen; 822e% ,m\1/2 (m, 3/2

donde n, es la densidad de electrones, n; la de iones, Z la carga de los iones,
m. la masa del electrén, T¢ la temperatura cinética de los electrones y gy es el
factor de Gaunt que, para T < 10°K es

grp o< T2y =01 (1.27)

1.6. Equilibrio de fotoionizacién en regiones HII

Baker & Menzel (1938) identificaron dos casos extremos de profundidad optica:
el Caso A, en el que la cantidad de gas neutro es tan pequenia que los fotones
de Lyman pueden escapar sin interaccionar (es decir, todas las profundidades
opticas son pequerias) y el Caso B en el que los fotones de Lyman son absorbi-
dos en la nebulosa, produciendo un fotén de Lyman « y uno o varios fotones de
series superiores. El Caso A representa una buena aproximaciéon para nebulo-
sas opticamente delgadas para todas las lineas de resonancia de hidrégeno, sin
embargo, tales nebulosas contienen sélo una pequena cantidad de gas y usual-
mente son demasiado difusas para ser observadas. Las nebulosas que contienen
grandes cantidades de gas observables usualmente tienen profundidades épticas
grandes, por lo que el Caso B es una mejor aproximacion al analizar regiones
HII. Siguiendo esta aproximacion, como cada emisién de un fotén de Lyman
se cancela por una absorcién, el &tomo de hidrégeno puede tratarse como si no
tuviese estado fundamental.

Si cada punto de la regiéon HII mantiene un balance entre fotoionizaciones y
recombinaciones de electrones, se alcanza el equilibrio de fotoionizacién. Supo-
niendo la aproximacién idealizada de que la estructura de una nebulosa es una
nube de hidrégeno puro alrededor de una tinica estrella caliente, la ecuacién del

equilibrio de ionizacién es

oo 4 L
n(H) / Zi a, (H®)dy = nenya(H®, T) (1.28)
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donde J, es la intensidad media de la radiacion (en unidades de energia por uni-
dad de area, por unidad de tiempo, por unidad de &ngulo sélido por intervalo
de frecuencia). 47.J, /hv es el numero de fotones incidentes por unidad de érea,
por unidad de tiempo por intervalo de frecuencia, a, (H) es la seccion eficaz
del hidrogeno para fotones con energia hv > hiyy y vy la frecuencia de ioni-
zacion del hidrogeno. Asi, la integral representa el nimero de fotoionizaciones
por atomo de hidrégeno por unidad de tiempo. Las cantidades ngo , ne y np
son las densidades de a&tomos de hidrégeno, electrones y protones por unidad de
volumen (en unidades de cm~3), y a( H?, T,) es el coeficiente de recombinacién
efectivo, por lo que el término derecho de la ecuacién proporciona el niimero de

recombinaciones por unidad de volumen y tiempo.

El equilibrio de ionizacién determina el grado de ionizacion del hidrégeno. Su-
poniendo que la intensidad media es s6lo la radiacién emitida por una estrella
06 (T.rf = 40000 K ) reducida por la dilucién geométrica, 4wJ, = L, /4wr?,
un punto a 5 pc con densidad n. = 10 cm ™3 tiene una fraccién de hidrégeno
neutro de z ~ 4 x 10~*. La fracciéon de hidrégeno ionizado en ese punto es
(1—2) ~ 0.9996, esto es, el hidrogeno esta practicamente ionizado. El grosor de
la zona de transicién entre el gas neutro y el ionizado es del orden del recorrido
libre medio de un fot6n ionizante, d ~ 0.01 pc, que es mucho méas pequeno que

el radio de la nebulosa ionizada.

Como se habia mencionado con anterioridad, el tamano de una nebulosa si-
métricamente esférica limitada por radiacién se denomina radio de Strémgren.
Puede encontrarse igualando el nimero total de recombinaciones en el Caso B
con la tasa total de emision de fotones ionizante por la(s) estrella(s) central(es):

* L, 4
Quo(N,Tess, L) :/ odv = gRi’engaB(HO,Te) (1.29)

1

donde Qo es el nimero de fotones ionizantes (en unidades de s~!) en funcién del
ntmero de estrellas (IV), de la temperatura efectiva (Tcsf)! y de su luminosidad

(L). Suponemos que una fraccion e del volumen (el factor de llenado) posee

11a temperatura efectiva de una estrella es una medida de la temperatura de la superficie
estelar derivada del total de energia emitida, asumiendo que las estrellas emiten como cuerpos
negros. Esta temperatura se relaciona con la luminosidad y con el radio de la estrella mediante
la ecuacion, Tepy = (4Wé20)1/4, donde L es la luminosidad de la estrella, R es su radio y o
es la constante de Stephan-Boltzman.
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una densidad electrénica uniforme n. y una densidad de protones n,~n.. La
cantidad ap es el coeficiente de recombinacion total en el Caso B, que varia
lentamente con la temperatura electrénica, R es el radio de Stromgren y 47 R3 /3

el volumen de la esfera de Stromgren.

El hidrégeno se encuentra completamente ionizado dentro de esta esfera ideali-
zada. Como ejemplo de objetos reales, el tamafio de la Nebulosa de Orion (que
no puede considerarse como una esfera ideal de Stromgren) es de unos pocos
parsecs, mientras que el de una regién HII gigante como 30 Doradus en la Gran
Nube de Magallanes es del orden de 370 pc (Shields 1990). Pueden encontrarse
regiones HII mayores en galaxias espirales ricas en gas o en galaxias enanas con

alta formacién estelar, especialmente en las denominadas galaxias HII.

Los electrones generados por fotoionizacién colisionan muchas veces con otros
electrones antes de que se recombinen, por lo que redistribuyen su energia al-
canzando una distribucion Maxwelliana de velocidad. Los procesos colisionales
ocurren en una escala de tiempo lo suficientemente rapida que puede decirse
que el proceso es casi instantaneo. Ademés, las colisiones transfieren energia de
una especie a otra siguiendo un proceso jerarquizado: los electrones transfieren
energia a los protones hasta que alcanzan la equiparticién y luego la energia se
transfiere a los atomos neutros por las colisiones entre protones. De esta forma,
se puede referir a la temperatura del gas como la temperatura electrénica 7. El
equilibrio térmico se alcanza a temperaturas electronicas entre 5000 K y 20 000
K , dependiendo de la temperatura estelar, la composicion quimica (7, incre-
menta al disminuir la abundancia ya que hay menor cantidad de refrigerante) y

el parametro de ionizaciéon UZ2.

2Es el cociente que representa el nimero de fotones ionizantes por nimero de dtomos de
hidrégeno en una regién nebular emisora. Se encuentra dado por la siguiente expresion:

1 > L
= 427/ v (1.30)
mrieng Jy, hv

donde L, es la luminosidad de la fuente por unidad de intervalo de frecuencia y r es la
distancia de la fuente.



Capitulo 2

Estructura de las Regiones
HII

2.1. La naturaleza de las regiones HII

El descubrimiento de que grandes regiones de la Via Lactea tienen espectros de
lineas de emision (en particular, las lineas de Balmer del hidrogeno) se atribuye
a Struve & Elvey (1934). Dicho descubrimiento proporcioné una clara indicacion
de que una fraccion considerable del hidrégeno, el elemento méas abundante en

el medio interestelar, debia estar ionizado.

Stromgren (1939) realiz6 el primer modelo de regiones HII, haciendo la suposi-
cion de que una estrella masiva y caliente (de tipo espectral O o B temprano)
se encuentra inmersa en un medio interestelar de densidad constante. De esta
forma, Strémgren descubri6 que en esas circunstancias la radiacion estelar ultra-
violeta ionizaria la mayor parte del hidrégeno en una regioén esférica concéntrica
con la estrella. Alrededor de tal regiéon se encontraria otra de hidrégeno neutro,
por lo que un observador deberia percibir un borde bien definido entre ambas

(ver secciéon 1.1), como se puede ver en la Figura 2.1.

Posteriormente, otros estudios realizados (véase Aller 1984, Kennicutt 1984 y

referencias citadas en los trabajos) ampliaron dicha visién, encontrdndose que

18
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Figura 2.1: Modelo de regiones HIT de Stromgren (1939) para una tunica estrella
caliente y masiva en el centro.
(Imagen tomada de http://www.astrofisicayfisica.com /img261.jpg).

las regiones HII se forman practicamente después del nacimiento de la estrella
ionizante. Tiempo después se produce una lenta expansién de la regiéon debida
a la diferencia de presiones entre la region ionizada y la region neutra. De esta
forma, puesto que la expansion es lenta, las regiones HII pueden considerarse

en ese sentido como estructuras cuasiestaticas.

Una complejidad anadida al modelo clasico es el hecho de que las estrellas O y
B inyectan grandes cantidades de energia cinética al medio circundante a través
de fuertes vientos que se desplazan a velocidades del orden de 10%km s~' . Tales
vientos crean una estructura con dos capas diferenciadas alrededor de la estrella
(Shields 1989).

Aproximadamente el 98 % del espacio interestelar se encuentra permeado por
gas difuso el cual no es lo suficientemente denso para formar nubes de gas inter-

estelar. Dicho gas difuso, el cual se encuentra entre las nubes de gas interestelar,
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se divide en dos categorias de acuerdo a su temperatura: el medio difuso caliente
(warm intercloud medium) cuya temperatura es de ~ 8000K, y el gas coronal
(Figura 2.2') cuyo nombre se debe a que su temperatura es comparable a la
de la corona solar, es decir, de ~ 105 K (Weaver et al. 1977). Los fotones son
capaces de atravesar el gas difuso para ionizar el medio circundante, el cual
se encuentra en expansion a velocidades de decenas de kilémetros por segundo
debido a la presion ejercida por el gas coronal (Richmond 2001). Asi pues, la
introduccion de vientos estelares cambié el concepto que se tenia de las regiones

HII, las cuales pasaron a ser objetos claramente dindmicos.

HII10* K ~10"km/s

gas coronal ~10° K

Figura 2.2: Modelo de regiones HII con vientos estelares para una tnica estrella
caliente y masiva.
(Imagen tomada de http://www.astrofisicayfisica.com /img262.jpg).

Imagen tomada de http://www.astrofisicayfisica.com
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En las ultimas décadas el estudio en diferentes longitudes de onda y el aumento
de la resolucion espacial, resultado de telescopios como el Hubble Space Teles-
cope, han producido una revolucién en el estudio de la formacién de estrellas
masivas y de su efecto en el medio interestelar circundante. Las estrellas masi-
vas se forman en cimulos dentro de nubes moleculares, regiones frias, de forma
irregular y muy densas, cuya emisién no es por completo detectable en el visible
(Figuras 2.2 y 2.3).

gas coronal ~10°K +
gas ionizado difuso ~10‘ K

Figura 2.3: Modelo de regiones HII para un cimulo de estrellas calientes y
masivas. La mayor parte de la radiacién procedente de la region HII se origina
en el cascarén ionizado incompleto (en rosa palido) situado entre el camulo y la
nube molecular fria (en azul oscuro) aunque una cierta fraccion procede del gas
ionizado difuso y extendido.

(Imagen tomada de http://www.astrofisicayfisica.com /img263.jpg).
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Una vez formadas las estrellas, el efecto conjunto de los vientos de las estrellas
del cimulo crea cavidades de gas coronal dentro de la nube molecular®. Las
cavidades crecen hasta perforar la nube molecular progenitora, la cual es final-
mente destruida por su propia descendencia (Weaver et al. 1977). En este caso
los fotones procedentes de las estrellas calientes primero disocian el hidrogeno
molecular de la nube para convertirlo en hidrégeno atémico y luego ionizan és-
te para crear la region HII. A diferencia del modelo clasico, el cascarén no se
expande a velocidades de decenas de kilémetros por segundo sino que lo hace
mucho mas lentamente debido a la presion de la nube molecular (Garcia Segura
& Franco 1996).

Una vez perforada la nube molecular, la apariencia de la regiéon HII cambia. En
la direcciéon contraria a la nube molecular el gas puede expandirse con facilidad
y los fotones ionizantes recorren distancias considerables antes de encontrar
hidrégeno neutro para ionizar. El resultado es una regién muy extensa cuyo
brillo superficial disminuye al alejarse del camulo estelar. Las zonas mas alejadas
de una regiéon HII dejan de considerarse como parte de la misma constituyendo

el medio interestelar ionizado difuso (Spitzer 1978).

En el remanente de la nube molecular los fotones ionizantes solo recorren dis-
tancias de decenas de pérsecs hasta encontrarse con gas molecular denso, el
cual es primero disociado y luego ionizado en una capa delgada delimitada por
burbujas de gas y el propio gas molecular. De esta forma, se obtiene un casca-
ron delgado, brillante e incompleto (Figura 2.3) que destaca sobre el fondo de

radiacion difusa circundante (Weaver et al. 1977).

Asi pues, la nube molecular es destruida por la combinacion de dos procesos:
en primer lugar la nube es ionizada por la radiacién ultravioleta extrema y
después es dispersada con la ayuda de la presién ejercida por el gas generado

por los vientos estelares. Por dltimo, las estrellas més masivas explotan como

2Las nubes moleculares son zonas densas y frias de materia interestelar en la que los 4tomos
se unen principalmente como moléculas en lugar de dtomos libres o particulas ionizadas. Las
nubes moleculares representan la fase méas fria y més densa del medio interestelar. Se componen
principalmente de hidrogeno molecular (Hz), con temperaturas en el rango de 10-100 K. El
hidrégeno molecular no es observable de forma directa en la mayoria de nubes moleculares.
Asi, gran parte de la informacion de las propiedades de las nubes moleculares ha sido deducida
a partir de observaciones de moléculas tales como el mondxido de carbono (CO), que tienen
fuertes lineas de emisiéon principalmente en la parte milimétrica del espectro electromagnético.
Los granos de polvo en las nubes moleculares juegan un papel crucial en la formaciéon de las
moléculas. Las nubes moleculares son los principales lugares donde se forman las estrellas.
(Osterbrock, 1989; Walch et al., 2012)
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supernovas, lo que acaba produciendo la dispersién de la mayor parte del gas

restante.

Existen dos factores adicionales que contribuyen a que la diversidad de la mor-
fologia de las nebulosas. El primero es la orientacion: dependiendo de la posicién
relativa del observador con respecto al caimulo y a la nube molecular, la aparien-
cia de la region HII puede presentar variaciones notables. Si la nube molecular
se halla entre nosotros y el cumulo, probablemente sélo se conseguiria observar
las partes difusas de la nebulosa en el éptico (Tenorio-Tagle 2000). La region de
fotoevaporacion® estaria oscurecida por el polvo de la nube molecular presente
en la linea de visién y para observarla deberiamos recurrir a observaciones en
infrarrojo o radio. Si por el contrario, la nube molecular se encuentra detras del
cumulo estelar entonces la superficie de fotodisociacién podra observarse, y ésta

aparecerd como un objeto brillante y extenso en el cielo (Heiner, 2009).

El segundo factor que contribuye a la diversidad morfologica de las regiones
HII es la inhomogeneidad de la nube molecular. Donde existen zonas de mayor
densidad la fotoevaporacion es més lenta, por lo que el gas puede permanecer
en la fase molecular mas tiempo que en las zonas circundantes. Ademés, esas
concentraciones de gas denso crean zonas “de sombra” detrés de si, hasta donde
la radiacion de las estrellas masivas no puede penetrar. Este fenémeno da lugar
a la aparicién de “pilares” o "dedos" de gas, de los cuales los més conocidos son
los de la nebulosa del Aguila (Figura 2.4).

Cuando se estudian este tipo de estructuras en forma de “pilar” la orientacion
juega un papel importante. Para poder ser observadas con facilidad el cimulo
ionizante y la nube molecular han de estar aproximadamente paralelos al plano
del cielo; esto es, la nube molecular ha de estar a un lado del ciimulo ionizante
y no delante o detras. Un efecto secundario de la fotoevaporacion de las zonas
de mayor densidad de la nube molecular es que se puede generar una onda de
choque que se propague hacia el interior del nodo y favorezca el nacimiento
de nuevas estrellas. Dado que algunas de estas nuevas estrellas son masivas,
también contribuyen a la destruccién de la nube molecular y a la produccion de

lineas de emisiéon (Ivanov, 1991).

3La fotoevaporacion es un proceso que ocurre en la superficie de una nube molecular en
el cual el material ionizado es disipado por accion de los fotones ultravioleta de los cumulos
estelares cercanos. (Heydari-Malayeri 2005)
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Gaseous Pillars - M16 "~ HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA

Figura 2.4: Imagen de M16, también conocida como Nebulosa del Aguila (Hester
et al. 1996). Tomada con la cAmara WFPC2 del Hubble Space Telescope (HST).
El rojo corresponde a la emision de [SII], el verde a la emision de Ha y el azul
a la emision de [OIII]. Constituye un claro ejemplo de la formacion de pilares
Zaseosos.
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La vision de la morfologia de las regiones HII ha cambiado radicalmente en los
altimos sesenta anos, pasando de ser objetos con una simetria esférica simple a
estructuras complejas y asimétricas. No obstante, aiin quedan bastantes pregun-
tas sin respuesta, por ejemplo, cuestiones acerca de la fracciéon de la formacion
de estrellas masivas que tiene lugar en los episodios de segunda generacion, de la
morfologia fundamental en una regiéon de formacion estelar relativamente débil
(como la nebulosa de Orion) y en una region de formacion intensa (como en una

galaxia "starburst"), entre otras.

2.2. Distribuciéon de las Regiones HII en la Via

LActea

Las lineas de recombinaciéon en radio han resultado muy ttiles para estudiar
las regiones HII de la parte interna de la nuestra galaxia (bulbo), que no son
observables en el 6ptico al estar totalmente oscurecidas por el polvo interestelar.
De esta forma se descubri6 la existencia de una region anular comprendida entre
unos cuatro a ocho kiloparsecs de radio, en la que hay una gran actividad de
formacién estelar y donde se encuentran regiones HII gigantes, que necesitan
unas mil veces el ntimero de fotones ionizantes que necesita Orion (Georgelin &
Georgelin 1976). La distribucion de regiones HII en la Galaxia traza a grandes

rasgos su estructura espiral, tal como puede verse en la Figura 2.5.

En dicha figura se muestra que el patrén espiral resultante presenta dos pares de
brazos simétricos (i.e. cuatro en conjunto). Georgelin & Georgelin clasifican los
brazos de la siguiente forma: No.l brazo mayor: brazo Sagitario-Carina. No.2
brazo intermedio: brazo Scutum-Cux; No.1’ brazo interno: brazo Norma; No.2’
brazo externo: brazo Perseo. Las areas sombreadas corresponden a las zonas con

méximos de intensidad en el continuo de radio e hidrégeno neutro.

2.3. Distribucién General de las Regiones HII

Estudios realizados (Ho, Filippenko & Sargent 1997; Rubin 1989; Diaz et al.

1987) muestran que esencialmente todas las galaxias espirales cercanas contienen
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Figura 2.5: Distribucién a gran escala de las regiones HII de la Galaxia (Geor-
gelin & Georgelin 1976).
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un gran numero de regiones HII. Por otra parte, las galaxias elipticas y SO

tipicamente no contienen regiones HII (Osterbrock 1989).

En las galaxias espirales, las regiones HII estdn concentradas a lo largo de
los brazos espirales, siendo de hecho los principales objetos que los definen.
Comunmente no hay regiones HII en el bulbo de las galaxias espirales. Diferentes
galaxias tienen diferentes cantidades de polvo y diferentes tipos de regiones HIT
a lo largo de los brazos espirales, pero la concentraciéon de las mismas a lo largo
de los brazos espirales relativamente delgados es una caracteristica general de

las galaxias espirales.

En las galaxias irregulares la distribucion de las regiones HII estd mucho menos
organizada. En general en dichas galaxias la distribucién de las regiones HII se
encuentra lejos de ser simétrica: una o mas areas pueden contener numerosas

regiones HII mientras que otras pueden estar esencialmente vacias de ellas.

2.4. Morfologia y Cinemaitica

Las formas y tamafios de las regiones HII son bastante variadas y sus estruc-
turas internas complejas. El gas en emision ocupa una pequena fraccion del
volumen nebular, y puede llegar a moverse en algunas regiones a velocidades
supersonicas. Las propiedades estructurales de las regiones HII en galaxias cer-
canas han sido analizadas por Kennicutt (1984), quien emplea las siguientes

categorias morfologicas para clasificarlas:

Clasicas: Habing & Israel (1979) las definen como aquellas regiones de for-
macién estelar con tamanos del orden de 10 pc y con medidas de emisiéon en
un rango de 102-103pc e¢m®. Tipicamente presentan luminosidades en Ha de

~103%erg s~1. Un claro ejemplo de este tipo de objetos es la Nebulosa de Orién.

De alto brillo superficial: Como su nombre lo indica son aquellas con el mayor
brillo superficial y, por tanto, poseen luminosidades en Ha altas (~10%0erg s—1).

Su tamaiio es del orden de 102-103 pc.

Difusas: Suelen tener medidas de emisién bajas. Su forma es, como lo indica
su nombre, difusa con tamafos del orden de 10? pc. N19 en la Nube Menor de

Magallanes (SMC) es un claro ejemplo de este tipo de regiones HII.
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Con forma de anillo: Tienen simetria esférica, con medidas de emisiéon bajas
y tamaiios del orden de 10? pc. N70 en la Nube Mayor de Magallanes (LMC)

es un buen ejemplo de una regién HII con forma anular.

La Tabla 2.1 muestra ejemplos de la clasificacién anterior y algunas de las prin-

cipales caracteristicas asociadas.

’ Objeto ‘ Galaxia ‘ Distancia ‘ Tipo ‘ Didametro ‘ log(ne) ‘
| | C o0 [ [ 09 [ em ) |
[ Ohon [ MWG | 05 [ ¢ | 5 | 35 |
] W49 | MWG | 15 | H [ 150 | 20 |
y N70 | tMCc [ 50 | s [ 1o [ — |
[ 30Dor [ LMC | 50 | H | 370 | 25 |
y N19 | sMmc | 70 | D [ 220 [ 12 |
| NGCe604 | M33 | 800 [ H | 400 | <18 |
’ Objeto ‘ Galaxia ‘ EM ‘ log(Q(H?)) ‘ M(H™) ‘ N(O5 V) ‘
| | [eem® | D [ Gy | |
[ Orion | MWG | 6.2 | 488 | 15 | 02 |
[ W49 | MWG | 5.4 | 5120 | 46 | 21 |
[ N70 | LMC | 3.0 \ — | — 1 1 ]
[ 30 Dor | LMC | 5.5 | 5205 | 58 | 230 |
[ N19 | SMC | 3.6 | 5020 | 47 | 3 |
NGC M33 5.1 51.50 5.8 65
604

Tabla 2.1: Propiedades importantes de algunas regiones HII seleccionadas.*
*Tabla proveniente de Shields (1990). N(O5 V) indica el ntmero equivalente de estrellas O5 V
necesarias para coincidir con la luminosidad ionizante de la regién. Tipos morfoldégicos: C, clasica;

H, alto brillo superficial; D, difusa; S, con forma de anillo.

Existen, sin embargo, otras clasificaciones como por ejemplo la realizada por
Dyson & Franco (2001). En esta se toma como principal referencia el tama-
no promedio de la regién, proporcionando distintas caracteristicas como son el
tamano promedio, luminosidad, nimero de estrellas ionizantes, entre otros. La
clasificacién es la siguiente: regiones HII superultracompactas, ultracompactas,
compactas, clasicas o extendidas, gigantes y supergigantes. Las regiones grandes
(gigantes y supergigantes) se encuentran principalmente en galaxias externas,
mientras que en nuestra galaxia, abundan principalmente las regiones HII de los
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primeros cuatro tipos antes mencionadas. La Tabla 2.2 muestra algunas caracte-
risticas de acuerdo a la clasificaciéon de Dyson & Franco. Como puede apreciarse
en la tabla, la densidad es inversamente proporcional al tamano de la region; es
decir, para regiones més grandes la densidad es més pequena. Las regiones més
grandes tienen un mayor ntimero de estrellas ionizantes, por lo que es claro que

tendran una mayor cantidad de masa ionizada; de esta forma, la masa ionizada

es directamente proporcional con el tamano de la regién.

Tipo de Regiéon | Tamano n, Masa Ionizada Nimero de
estrellas
ionizantes
o) | (m 9 (o) N,
SUCHII ~ 0.003 > 10° ~ 1073 1
UCHII <0.1 > 10% ~ 1072 1
Compacta <05 | >5x10° ~ 1
Clasica ~ 10 ~ 100 ~ 10° Pocas
Gigante ~ 100 ~ 30 103 —10° ~ 10°
Supergigante > 100 ~ 10 10% — 108 ~ 10°

Tabla 2.2: Clasificacion de Regiones HII de acuerdo a Dyson y Franco (2001).**

**Los valores han sido estimados considerando que cada estrella produce 10*® fotones ionizantes

por segundo [Dyson y Franco 2001].

2.5. Importancia de su estudio

El estudio de las regiones HII tiene varios campos de interés. En primer lugar
estéd el hecho de que estas regiones poseen alta formaciéon estelar. Las regiones
HII gigantes (ver seccién 2.6) permiten realizar estudios de grandes grupos de
estrellas jovenes masivas como las asociaciones OB. Usualmente, la distribucién
de energia asociada a las estrellas se compara con la distribucién teérica de
energia, que depende en primer lugar de la edad y distribucién de masa del
cimulo (Rosa y Benvenuti 1994; Wilson y Matthews 1995; Bresolin et al. 1996).
A partir de dicha comparacion, puede estimarse la edad y la distribucion de

masa para asociaciones de estrellas OB.

La determinacién de abundancias en el medio interestelar de elementos a partir
de sus lineas de emisién es otro campo de gran importancia. De dichas lineas

pueden determinarse propiedades fisicas del gas ionizado como su temperatura,
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densidad, y morfologia, asi como gradientes de metalicidad galacticos y extraga-
lacticos (Kewley et al. 2010; McCall et al. 1985). A partir de esta informacién se
construyen modelos que describan la evolucion quimica de las galaxias (Stang-
hellini et al. 2010; Matteucci & Francois 1986; Pagel 1986). Las regiones HII
proporcionan también informacion sobre la cinematica y la turbulencia del gas
ionizado, informacién que se consigue mediante la obtencién del centro y el

ancho de las lineas de emision (Osterbrock 1989).

Dada la posibilidad de una clara identificacién, muchos de estos estudios se
pueden realizar no sélo con regiones cercanas sino también en objetos a alto
corrimiento al rojo. De esta forma, las regiones HII constituyen importantes
objetos de estudio de entre las cuales sobresalen algunas debido a sus caracte-
risticas particulares. Las regiones estudiadas en el presente trabajo constituyen
ejemplos de tales objetos. El capitulo siguiente se encuentra dedicado a hablar

con mayor profundidad de ellas.

2.6. Regiones HII Gigantes

Las regiones HII gigantes poseen caracteristicas distintivas que las distinguen
de las regiones HII comunes. Son objetos mucho més extendidos y luminosos,

0%%rg s~ y tamafios del orden de un

con tipicas luminosidades en Ha de ~1
centenar de parsecs. Cabe mencionar que las referencias a tamanos de un orden
de magnitud mayor en la literatura se refieren a regiones multiples, las cuales
pueden resolverse en varias componentes (Bosch et al., 2002). Las regiones HII
gigantes tienen dindmicas complejas. Tal caracteristica da lugar a varios eventos

de formacion estelar (nuevas generacion de estrellas) durante sus vidas.

Estas pueden ser observadas en los discos de galaxias espirales, irregulares y
galaxias enanas compactas azules (BCDs, Blue Compact Dwarfs). Pueden ser
clasificadas en una escala intermedia entre regiones de formacién estelar de
menor escala, como Orién en nuestra galaxia, y regiones con violentos procesos
de formacion estelar que ocurren en las galaxias con brotes estelares intensos
(Searle & Sargent, 1972).

Uno de los principales propésitos para estudiar este tipo de regiones estriba en

ampliar el conocimiento sobre la formacion estelar. Tal informacién es, desde
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diversos enfoques astrofisicos, esencial para comprender desde la evolucion de
las galaxias, a través del enriquecimiento quimico de las estrellas masivas, hasta
la formacion planetaria (entender las condiciones iniciales de los discos proto-
planetarios). Otro punto de gran importancia lo constituye el estudio de la
formacion estelar, dado que es muy probable que la formacién de la mayoria
de las estrellas haya sucedido en condiciones muy similares a las de las regiones
HII gigantes a diferencia de las condiciones méas apacibles en las que se forman

hoy en das las estrellas en nuestra vecindad galactica.

2.7. Poblacion Estelar

Las estrellas masivas que albergan las regiones HII gigantes afectan la evoluciéon
quimica de las galaxias pues los vientos entregan material procesado en las estre-
llas que se reincorpora el medio interestelar. También presentan la posibilidad de
explosiones de supernovas, uno de los procesos energéticos méas impresionantes
del Universo. Ademaés de la presencia de estrellas jovenes masivas tipo O y B,
también se encuentran estrellas mas evolucionadas como estrellas Wolf-Rayet
(WR) y supergigantes rojas. A continuacién se presentan las caracteristicas
principales de tales tipos de estrellas:

Estrellas tipo O: Se trata de estrellas luminosas, calientes y azules cuyo es-
pectro es dominado por lineas de hidrégeno, helio atémico y helio ionizado.
Constituyen el tipo espectral méas joven y el tinico de la secuencia principal en
el que hay presencia de helio ionizado. Las temperaturas efectivas de estas es-
trellas se encuentra en un rango de 30 000 K a 50 000 K, con luminosidades de
5x10* a1x10% Ly y masas de 20 a100 Mg . Las estrellas tipo O més calientes
presentan alta emision de fotones ionizantes. Se dividen en subtipos, desde 02
para las més calientes hasta O9, para las méas frias. Tienen vidas cortas del

orden de 10° afios en la secuencia principal (Heydari-Malayeri, 2005).

Estrellas tipo B: Se trata de estrellas jovenes cuyo espectro se encuentra ca-
racterizado por lineas de absorcién del hidrégeno, asi como de la presencia de
lineas de He neutro (principalmente Hel A\4471 A). Tienen temperaturas efecti-
vas altas que van desde los 10 000 K (subtipo B9) hasta los 30 000 K (subtipo
B0). Presentan masas de entre 3 a 20 Mg (Heydari-Malayeri, 2005).
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Estrellas Wolf-Rayet: Son estrellas masivas, calientes y evolucionadas casi
al final de su ciclo. Poseen una intensa pérdida de material asociada a fuertes
vientos estelares. Este tipo de estrellas tienen temperaturas superficiales en un
rango de 30000 K a 200000 K (Sander et al. 2012), elevadas luminosidades, y
son muy azules, con su pico de emision situado en el ultravioleta. Sus espec-
tros muestran bandas de emisién brillantes correspondientes a hidrégeno o helio
ionizado. La superficie estelar también presenta lineas de emisién anchas de car-
bono, nitrégeno y oxigeno. Constituyen el tipo espectral W, el cual se divide a
su vez en dos tipos: WN (si abunda el nitrogeno) y WC (si abunda el carbono).
Las estrellas Wolf-Rayet mas brillantes son del primer tipo. A menudo suelen
formar parte de sistemas binarios en los cuales la otra estrella suele ser también
una estrella masiva de tipos espectrales O y B, o en algunos casos un objeto

colapsado como una estrella de neutrones o un agujero negro (Crowther, 2007).

Estrellas supergigantes rojas: Son estrellas con tipos espectrales K o M.
Constituyen el tipo de estrellas més grandes en el Universo conocido, pero no
necesariamente las mas masivas. Betelgeuse y Antares son los ejemplos mas co-
nocidos de estrella supergigante roja (se encuentran del orden de 10° afios en la
secuencia principal (Heydari-Malayeri, 2005). Son estrellas frias con temperatu-
ras superficiales en un rango de 3450 K a 4100 K, con masas de aproximadamente
entre 10 Mg y 25 Mg y luminosidades de 20 000 a 300 000 L (Chiavassa 2009,

71)-



Capitulo 3

Objetos de Estudio: NGC 604
y NGC 595

3.1. Ma33, la Galaxia del Tridngulo

M33 es la tercera galaxia espiral mas grande dentro del Grupo Local, después
de Andréomeda (M31) y la Via Lactea. Se la conoce también como Galaxia del
Tridngulo. M33 es el nombre que recibe en el Catalogo Messier. También esté
catalogada como NGC 598, de acuerdo a New General Catalogue, asi como
UGC 1117 de acuerdo al Uppsala General Catalogue. La Figura 3.1 muestra
una imagen de esta galaxia. y la posicién de las dos regiones HII estudiadas,
NGC 604 y NGC 595.

A pesar de que la constelacion del Tridngulo no es muy grande y es algo tenue
(sus estrellas més importantes tienen un brillo méximo de aproximadamente
magnitud tres), ésta constelacion fue observada ya desde la antigiiedad; aparece
incluso en el catalogo de 48 constelaciones clasicas de Ptolomeo en el siglo II
a.C. Excluyendo a M33, ésta carece de objetos de gran interés. La referencia
mas antigua que se tiene de la Galaxia del Tridngulo se encuentra en la obra
“De Orbis systemate cometici; deque admirandis caracteribus Coeli” publicada
en 1654, por Giovan Battista Hodierna. En dicha obra se menciona una enig-

matica nebulosa cerca del Tridngulo. La principal indicacién de que Hodierna

33
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fue su primer observador, es que la magnitud visual del objeto observado por él

coincide con la de M33.

Figura 3.1: Imagen ilustrativa de M33 y de la posicion de NGC 604 y NGC
595 en ella (fuente: http://www.robgendlerastropics.com/M33-Subaru-Gendler-
Portrait.html).

Tiempo después fue observada por Charles Messier durante la noche del 25 al
26 de agosto de 1764. El la describe como una nebulosa sin estrellas (pues en
aquella época no se conocia el concepto de “galaxia”) entre la Constelacion de
Piscis (el Pez Boreal) y el gran Triangulo. También fue observada y clasificada
por William Herschel y por William Parsons (conocido como Lord Rosse). Este

altimo la incluyé en 1850 entre las nebulosas espirales.

M33 es, segun la clasificacion de Hubble, una galaxia tardia tipo Sc. Esto es,
una espiral con un niicleo central poco acentuado, exenta de barra central, con
sus brazos bien definidos y bastante separados del centro de la galaxia. Presenta

ademés baja luminosidad, es unas veinte veces menos luminosa que la Via Lactea



CAPITULO 3. OBJETOS DE ESTUDIO: NGC 604 Y NGC 595 35

(Robles-Valdez, Carigi & Peimbert 2012; Regan & Vogel 1994) y se encuentra a
una distancia de 840 kpc de nuestra galaxia (Freedman, Wilson & Madore 1991;
Freedman et al. 2001).

Debido a su proximidad y su poca inclinacién, M33 permite la observacion deta-
llada de su metalicidad, tasa de formacion estelar y de su poblacién estelar. De
este forma, provee un buen objeto para la verificaciéon de modelos de evolucion
quimica (Kang et al. 2012). Su radio es de aproximadamente 9kpc (Corbelli
2003). Garnett (2002) concluye que esta galaxia espiral con una velocidad de
rotacién V,.; <125 km s~!, puede haber perdido una cantidad importante de
gas mediante vientos producidos por explosiones de supernova. Tremonti et al.
(2004) han confirmado tal conclusion. Su nicleo es una poderosa fuente de emi-
sion de rayos-X y contiene al agujero negro supermasivo M33 X-7.

Mediante diversas observaciones (fundamentalmente las correspondientes al 6p-
tico) se ha revelado la existencia de mas de medio millar de regiones HII. Las
dos més grandes entre ellas son NGC 604 y NGC 595 (Figura 3.2), regiones que
constituyen nuestro objeto de estudio y de las que se hablard a continuacion.

3.2. NGC 604

NGC 604 (Figura 3.3) es una region de formacion estelar al noreste de M33.
Un aspecto importante en el estudio de NGC 604 es el hecho de que provee un
vinculo entre las regiones HII gigantes galacticas cercanas, las cuales pueden
estudiarse con gran detalle, y las regiones HII gigantes lejanas, de las que s6lo
pueden estudiarse sus propiedades globales. Tanto la observacién como el estudio
de NGC 604 resultan esenciales en la comprension de los procesos astrofisicos
asociados con estrellas masivas, particularmente en la formacion de estrellas
masivas y el medio donde ésta ocurre. La regién constituye un excelente objeto

para el estudio del nacimiento y formacién estelar.

Tiene una luminosidad de Lz,=2.6 x 10%? erg s~! (Bosch et al. 2002), resultan-
do asi, la segunda region HIT més luminosa después de 30 Doradus en el Grupo
Local. Comparada con la Gran Nebulosa de Orion, NGC 604 es cuarenta veces
mayor y unas 6 300 veces mas luminosa, de manera que si estuviera situada a

la misma distancia resultaria ocupar la tercera posicion en el orden de brillo en
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Figura 3.2: Posicion y distribucion estelar de las principales regiones HII en M33. La imagen de fondo es una imagen del UIT
(Ultraviolet Imaging Telescope) en el filtro FUV-0496 (1500A), donde las elipses corresponden a diferentes radios galactocéntri-
cos del disco interior de M33. Cada una de las imagenes individuales de las regiones fueron tomadas con el HST en el mediano
ultravioleta con 45” por lado. (Keel et al. 2004).
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el cielo, siendo superada solamente por el Sol y la Luna, estando por delante
de Sirio, de Jupiter e inclusive de Venus. A una distancia de 840 kpc, presenta
una excelente localizacion para su estudio, de forma que se encuentra lo sufi-
cientemente lejos como para poder observar las caracteristicas globales pero lo
suficientemente cerca para resolver sus objetos individuales y otras pequenas

estructuras, donde 1” ~ 4 pc (Lagrois & Joncas 2009).

Se ha determinado que contiene en su centro un cimulo de alrededor de 200
estrellas de entre 15 y 60 masas solares en la que abundan las estrellas de
tipo espectral O y algunas estrellas tipo Wolf-Rayet. La poblacién de estrellas
Wolf-Rayet en NGC 604 se encuentra indicada en la Figura 3.4. La poblaciéon
de estrellas WR fue identificada y clasificada por primera vez por Conti &
Massey (1981). Posteriormente se ha confirmado y ampliado tal clasificaciéon en
los estudios de D’ODorico & Rosa (1981), Rosa & D’Odorico (1982), Diaz et
al. (1987) y Massey & Johnson (1998). En el estudio de Drissen et al. (1993) se
identifican también estrellas WR, por medio de imagenes del Telescopio Espacial
Hubble (HST), y en el trabajo posterior de Drissen et al. (2008) se presenta
una clasificaciéon precisa de las estrellas WR conocidas. Maiz-Apellaniz (2004),
senala que a diferencia de 30 Doradus, NGC 604 es mucho menos compacta y
mucho més parecida a una gran asociacién estelar, constituyendo el prototipo
de las Asociaciones OB de Gran Escala (Scaled OB Association, SOBA). Maiz-
Apellaniz concluye que NGC 604 tuvo un gran brote estelar (starburst) hace

3.0 — 3.5 Myr, el cual di6 lugar al ciimulo ionizante principal en la region.

Otros autores han examinado algunos objetos particulares dentro de la poblacion
estelar. Por ejemplo, Terlevich et al. (1996) estudiaron espectroscopicamente
dos objetos: uno de ellos se trata de una estrella en transicién, de una variable
azul luminosa (luminous blue variable, LBV) a una WR, mientras que el otro
objeto se trata de una supergigante roja. Por otra parte, Bruhweiler et al. (2003)
proporcionan una clasificacion espectral bastante precisa de cuarenta estrellas
OB, tres de las cuales exhiben senales de tratarse de estrellas Of/WR (puesto
que presentan perfiles con lineas de emisién de NV, CIV y SilV en el ultravioleta,

ademés de una fuerte linea de emision de Hell a A1640).

Eldridge & Relafio (2011) han estudiado la poblacion estelar evolucionada co-
nocida en la region por medio de su distribucion espectral de energia (SED).
Estos autores utilizaron las mediciones fotométricas en el ultravioleta de Hunter

et al. (1996) y realizaron también fotometria en el cercano infrarrojo utilizando
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imagen del archivo del HST-NICMOS (NIC2) en los filtros F110W, F160W y
F205. Barba et al. (2009) realizaron un estudio fotométrico de la region donde
se encontraron cinco candidatas a estrellas supergigantes rojas y una docena de
candidatas a estrellas jovenes masivas, utilizando por primera vez los datos més
recientes del HST. Su contenido estelar ha sido estudiado también utilizando
fotometria ultravioleta por Hunter et al. (1996), los cuales sugieren la existencia

de varias estrellas masivas candidatas a supergigantes rojas.

Respecto a la edad de la poblacién estelar principal, ésta ha sido estimada por
varios autores. Hunter et al. (1996), por medio de la realizacién y analisis de
diagramas color-magnitud obtenidos mediante fotometria ultravioleta del HST-
WFPC2, fijaron isocronas y consideraron restricciones para la edad impuestas
por la presencia de las estrellas WR candidatas. Concluyen que las edades pro-
medio para las estrellas en NGC 604 se encuentran en un rango de 3 a 5 Myr,
y que la presencia de las supergigantes rojas podria sugerir la existencia de una

subpoblacién mas vieja.

Gonzalez-Delgado & Pérez (2000) mediante espectros en ultravioleta tomados
con el International Ultraviolet Explorer, analizaron lineas de resonancia de los
vientos estelares, ademés de considerar las lineas de emisién nebulares y los
términos de mayor orden de la serie de Balmer y las lineas de absorciéon del Hel
obtenidos de espectros en el 6ptico del Telescopio William Herschel. En dicho
estudio se aplicaron tres técnicas diferentes de sintesis evolutiva y modelos de
ionizacion (optimizados para regiones de formacion estelar joven), concluyendo
que el cimulo ionizante principal tiene una edad de ~ 3 x 10 afos. Cabe
mencionar, en consideraciéon de la distribucién espacial de la poblaciéon estelar
de NGC 604, que las estrellas no se encuentran concentradas en el centro (como
en el caso de 30 Doradus) sino que se encuentran distribuidas en una amplia
area proyectada de ~ 10000 pc? (Hunter et al. 1996).

Informacion sobre el contenido de gas molecular en regiones HII gigantes puede
obtenerse a partir de observaciones en CO. La existencia de nubes moleculares en
la zona de emision en el 6ptico esta bien establecida, a través de observaciones en
12C0 por Viallefond et al. (1992) y Wilson & Scoville (1992). Mas recientemente,
Miura et al. (2010) han realizado las observaciones con mayor resolucion espacial
en emisiéon CO, identificando 10 nubes moleculares individuales.

Las zonas maés brillantes de NGC 604 presentan perfiles cineméticos que pueden
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ser bien caracterizados por gaussianas (Sabalisck et al. 1995; Maiz-Apellaniz
2000), lo que representa una fuerte indicaciéon de que la dindmica general de NGC
604 esta dominada por la energia cinética depositada por los vientos estelares y
explosiones de supernova (Tenorio-Tagle et al. 1996). Por esta razon se originan
cavidades dentro de las regiones HII; en particular para NGC 604, las estrellas
masivas y calientes contenidas en ella forman, en su mayoria, un extenso cimulo

dentro de una de las cavidades cercanas al centro de la region.

El trabajo pionero de Smith & Weedman (1970) contiene un espectro global de
NGC 604. A partir de este articulo podemos encontrar estudios sobre la cinema-
tica global de la region, sea utilizando espectroscopia Fabry-Perot (Arsenault
1986; Arsenault 1988; Melnick 1977; Smith & Weedman 1970; Melnick 1987;
Terlevich et al. 1981; Hippelein 1984), o bien con espectroscopia convencional
de rendija (ODell & Townsley 1988). En ambos casos es posible obtener la ve-
locidad radial del objeto, asi como también la dispersion interna (turbulencia)

del gas ionizado, a partir del ancho de la linea observada.

Una mayor comprensién sobre el comportamiento de la cinemética del gas pro-
viene del estudio de la variaciéon de la velocidad radial punto a punto. Uno de
los primeros trabajos que tratan sobre la variacién radial del campo de velo-
cidades de NGC 604 es el de Rosa & Solf (1984), utilizando espectroscopia de
rendija de alta resolucion (coudé), observando las lineas de [NII], Ha y [SII].
Este trabajo les permitié verificar la existencia de movimientos supersénicos en
el gas ionizado. Al mismo tiempo, se detectd gas a alta velocidad moviéndose

en las zonas cercanas a los cimulos de estrellas Wolf-Rayet.

En el mismo ano, Hippelein & Fried (1984) utilizaron espectroscopia Fabry-
Perot para realizar mapas de la velocidad radial y dispersién de velocidades,
detectando un gradiente en velocidad del norte a sur del orden 5 km s~!. Tam-
bién observaron la expansiéon de céscaras de gas ionizado en escalas de 60 pc.
Sabalisck et al. (1995) obtuvieron mapas bidimensionales con espectroscopia
Fabry-Perot, con alta resolucién espacial, en las lineas de Ha y [OIII]. Encon-
traron que las lineas presentan zonas con asimetria, que indicaria la accién de
los vientos estelares producidas por los camulos de estrellas masivas que ioni-
zan la region. La contribucion al perfil global del espectro de emision se debe
fundamentalmente a las zonas mas brillantes del objeto, que tienen un comporta-
miento gaussiano. Yang et al. (1996) realizaron estudios cinematicos detallados

en los que se encontré que el ancho del perfil de velocidad integrado requiere
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Figura 3.3: Imagen del HST y la cAmara WFPC2 en la linea de emisiéon en Ha y
la emisiéon ultravioleta de las estrellas en NGC 604. Tomada de la revista TAA:
Informacién y Actualidad Astronémica, R. Gonzélez-Delgado.
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Figura 3.4: Mosaico F110W (HST NICMOS F110W, infrarrojo cercano, longitud
de onda central de 11220A) de NGC 604. La poblacion estelar WR. (circulos
azules) tomada de Hunter et al. (1996) y las supergigantes rojas (Circulos rojos)
identificada por datos de NICMOS (Eldridge & Relafio 2011).
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de la contribucién de movimiento virializado, ensanchamiento térmico y vientos
estelares. Medina-Tanco et al. (1997) realizaron un estudio de la dindmica de
la regién por medio de mapas de la velocidad radial en Ha, a través del célculo
de las funciones de autocorrelacion y estructura en el campo de velocidades. En
su trabajo concluyen que unas pocas decenas de estrellas WR, serian suficien-
tes para alimentar la energia cinética presente en la region. Munéz-Tunén et al.
(1996), con el mismo conjunto de datos de Medina-Tanco et al., examinaron dia-
gramas de dispersion de velocidades vs. intensidad de la linea de emisién, lo que
les permite, por ejemplo, identificar en los diagramas las zonas correspondientes
a estructuras como cascarones, bucles, o burbujas, los cuales son generados por

la interaccién de los vientos estelares con el medio interestelar.

Los estudios con resolucién espacial llevan a inferir que los perfiles gaussiano
observados en los espectros integrados son el resultado de integracién sobre
diferentes componentes de velocidad radial, cada una de ellas con distinta emi-
sividad. En las observaciones de Arsenault & Roy (1988) se puede inferir que
el campo de velocidades es complejo, pues el espectro global de la regién tiene

una forma de funcién de Voigt, apartandose de la gaussiana esperada.

3.3. NGC 595

La segunda region HII més luminosa en la galaxia espiral M33 es NGC 595
(Figura 3.5). Mediante un estudio fotométrico, Galleti et al. (2004) dan una
distancia de 847+ 60 kpc a NGC 595. Sin embargo, en otros estudios la distancia
que suele adoptarse para la regiéon es la misma que a M33, es decir, 840 kpc.
Adoptando la distancia dada por Galleti et al. (2004), Lagrois & Joncas (2009)
estiman para el didmetro de NGC 595 un valor de 425 pc. Se encuentra al
noroeste de M33 (Figura 3.2).

En el trabajo de Viallefond et al. (1983) se analiza la morfologia de NGC 595
y se concluye que la morfologia en Ha es de tipo nicleo-halo (core-halo) con
ausencia de indicaciones de emisién no-térmica en radio, lo que indica que no han
ocurrido supernovas recientes en la region. Viallefond & Goss (1986) realizaron
una estimacion de las masas totales de HI y HII en la nebulosa para un didmetro
de 110 pc (dimensiéon correspondiente al &rea que contiene la mayor cantidad

de emision de dicho material) obteniendo valores de My; = 1.2 x 106 Mg, y
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Figura 3.5: Imagen de NGC 595 obtenido con un filtro de banda estrecha en Ha
(Bosch 2002).
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de My = 4.6 x 10° Mg en NGC 595, con las correcciones asociadas a la
distancia de la galaxia. Estudios como el de Courtés et al. (1987) y el de Relano
& Kennicutt (2009) indican que el halo difuso de la nebulosa presenta estructuras

ricas en filamentos (Figura 3.6).

El estudio de Drissen et al. (1990) estima para NGC 595 una edad de 4 — 6 Myr,
edad consistente con otros trabajos como el de Malumuth et al. (1996) quienes,
mediante observaciones fotométricas del HST-WFPC2, obtuvieron una edad de
4.5+ 1.0 Myr. NGC 595 resulta estar un poco mas evolucionada que otras GHRs
similares como NGC 604 (Pellerin 2006) y 30 Doradus (Hunter et al. 1995).

El contenido de sus estrellas Wolf-Rayet ha sido revelado principalmente me-
diante dos formas diferentes. Por una parte, la poblacion estelar de NGC 595
ha podido resolverse y sus estrellas WR han podido identificarse mediante ob-
servaciones de He IT A 4686 realizadas con el Telescopio Espacial Hubble (HST).
La poblaciéon estelar en NGC 595 consiste de ~ 250 estrellas tipo OB, ~ 13
Supergigantes (Malumuth et al. 1996), 9 WR, confirmadas por espectroscopia
(Drissen et al. 2008), ademas de otra estrella WR localizada lejos del resto de
las otras WR (Relafio et al. 2010) y descubierta mediante espectroscopia de
campo integral (IFS). Por otra parte, observaciones espectroscopicas realizadas
en longitudes de onda épticas y ultravioleta han permitido la determinacién de
algunos subtipos espectrales, y estudios como el de Malumuth (1996) y el de
Lagrois & Joncas (2009) han permitido, mediante técnicas fotométricas, hacer
la determinacién espectral de subtipos con alta resolucién angular. Drissen et
al (2008) identifican 10 estrellas Wolf-Rayet (nueve de ellas de tipo WN y una
WC) localizadas cerca del brillante nucleo central de la region. Integrando su
funcién de masa inicial, Malumuth et al. (1996) obtienen una masa estelar de
7.35 x 103 M, hasta un limite de masa inferior de 4 M, correspondiente a las
estrellas tipo B y mas pesadas. Este resultado es bastante similar al valor de
7 x 103 Mg, obtenido por Kennicutt (1984).

Se calcula que la region tiene una temperatura electrénica T, ~ 7670 + 116 K
(Relafio et al. 2010) y su densidad electrénica (N.) es consistente con el limite
de baja densidad. Tiene un rango de metalicidad estimada de 12+ log[O/H| =
8.4 — 8.6 (Vilchez et. al 1988; Esteban el al. 2009). La luminosidad ionizante del
ctimulo estelar estd estimada en 5.0x 1059 erg s~ (Viallefond & Goss 1986). En el

estudio de Malumuth et al. (1996) se presenta una tabla con datos fotométricos
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Figura 3.6: Composicion de NGC 595 con el siguiente c6digo de color, rojo: Ha,
verde: 8um, azul: 24 ym. La emision en 8um delinea los cascarones (shells) y los
filamentos a través de las caras de las regiones HII, la emisién en 24 ym es més
compacta y corresponde especialmente a los puntos mas intensos en Ha dentro
de las regiones. En ambos paneles el norte esta arriba y el este a la izquierda

(Relano & Kennicutt 2009).
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(filtros: F170W, F336W, F439W, F547M) de cerca de 600 candidatas a estrellas
en NGC 595.

Deul & van der Hulst (1987) realizaron un estudio en la linea de 21 cm de M33
con una resolucion de 127 x24” x8.2 km s~!. En tal estudio se ubica la presencia
de un cascarén de HI parcialmente abierto, eliptico y vacio, rodeando la posiciéon
de NGC 595. Deul & den Hartog (1990) realizaron un estudio de dicha estructura
y calcularon una velocidad del gas de HI con una variacién de entre los -202 a los
-164 km s~ . Se calcula que el cascarén de H I tiene una velocidad de expansion
de 18 km s~!. Lagrois & Joncas (2009) calculan una densidad de HI de ~ 0.3
em®y una masa de 5.0 x 10* My para el cascarén. Wilson & Scoville (1992)
realizaron observaciones interferométricas de emision de la transicion CO (1-0)
en NGC 595, y con base en ellas realizaron un mapa de intensidad integrado
sobre todo el rango en velocidad de la emision de CO, el cual revela dos ntcleos
cercanos etiquetados como N595-1 (aggoo = 01733™33%.87, dagoo = 30°41/22".3)
y N595-2 (aan00 = 01733™33%.16, dagoo = 30°41722”.3). Wilson & Scoville (1992)
dan una posicién estimada para el centroide de la linea para cada nicleo (knot),
obteniendo valores de velocidad de -186 km s~* para N595-1 (al este) y de -189
km s~! para N595-2 (al oeste).

En forma de resumen, se presenta la Tabla 3.1 con las propiedades mas impor-

tantes de las dos regiones estudiadas en el presente trabajo.



Parametro NGC 604 NGC 595
Distancia ~840 kpc ~840 kpc
Diametro 490 pc 425 pc
Poblacion estelar ~200 0B, 6 RSG, 10 WR ~250 08B, 13 RSG, 9 WR
Temperatura 8350+ 330K 7670+ 116K
Edad 3.2+1.0 Myr 3.5+0.5 Myr
Flujo:

21 cm (mly) 6414 24+3

6.3 cm (mly) 62+4 715 3¢ &3

2.8 cm (mly) 55ERE 27+4

100 pum (Jy) 54.5

60 um (ly) 33.6 12.8

25 um (Jy) 4.6 1.9

12 pm (Jy) 0.81 0.37
Ha (ergs cm™ sY) 33x10™ 1.0x 10!
12 + log (O/H) 8.51+0.03 8.44+0.09
M;:(Mg) 3.5 x 10° 5-8x 10°
M;; (Mg) 1.6 x 108 5.5x10°
MH”{M@} 90x 105 23x 105
SFR (M yrY) 0.044 0.020

Tabla 3.1: Tabla comparativa de propiedades de NGC 604 y NGC 595. *Tabla modificada (se ha afiadido informacién y
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Capitulo 4

Observaciones y Reducciéon de

datos

4.1. Generalidades y breve historia de la

espectroscopia

El uso de la espectroscopia en Astronomia se inici6 en 1801 con el cientifico
britanico William Wollaston, quien construy6 un instrumento que le permitio
observar la luz solar, esperando poder separar los distintos colores del espectro.
Su instrumento hacia pasar la luz a través de una rendija, colocando detras de la
misma una lente en la que la luz pasara como un haz de rayos paralelos, atrave-
sando un prisma y finalmente dispersdndose. Las lineas oscuras observadas en el
espectro fueron interpretadas por Wollaston como los “limites” de los distintos

colores.

Tiempo después, en 1814, el alemén Fraunhofer construyé un espectrografo con
el que estudié en detalle las lineas observadas por Wollaston, clasificando 574
de ellas. Sin embargo, no pudo determinar la causa que las originaba. No fue
sino hasta 1859 que Kirchhoff y Bunsen consiguieron solucionar el problema.
Kirchhoff desarroll6 una técnica para determinar la composiciéon quimica de la

materia utilizando un anélisis espectroscopico, el cual, con ayuda de Bunsen, fue

49
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utilizado para determinar la composicién quimica del Sol, encontrando que el
espectro continuo se debia a la radiacién que emite un cuerpo sélido denso o un
gas denso al ser calentados. Descubrieron también que cada elemento tenia un
espectro propio de lineas brillantes, las cuales al ponerse delante de un emisor

de continuo maés caliente se detectaban como lineas oscuras.

El fin del siglo XIX y el principio del siglo XX estuvieron llenos de distintos
esfuerzos significativos para cuantificar y explicar el origen del fenémeno espec-
tral. Estudiando el modelo de 4&tomo més sencillo, es decir el del hidrégeno,
cientificos como Balmer y Rydberg desarrollaron ecuaciones capaces de explicar
el espectro de frecuencia del d&tomo. Pero no fue sino hasta 1913, cuando Bohr
desarrollé su famoso modelo atémico, que finalmente se pudieron calcular de
forma precisa los distintos niveles de energia en el espectro del hidrégeno. Sin
embargo, el modelo de Bohr no fue exitoso para explicar otros atomos a excep-
cién del hidrégeno. Se necesito del trabajo de Heisenberg y Schrédinger, es decir
del inicio y desarrollo de la mecéanica cuéntica, para explicar el espectro de la

mayoria de los elementos.

Las Figuras 4.1' y 4.22, muestran montajes clasicos de espectrografos de rendija.
En cada uno de ellos, tras atravesar la rendija, la luz es colimada por una lente
(lente 1), tras la cual los rayos paralelos atraviesan el elemento dispersor y una
vez dispersados son enfocados por una segunda lente (lente 2) sobre el detector
donde se puede observar el espectro. El elemento dispersor de la Figura 4.1 se

trata de un prisma, mientras que el de la Figura 4.2 es una red de difraccion.

Prisma O 4%~ Espectro
Lente 1 Lente 2 oS ~ 

- \Rendija

Figura 4.1: Montaje clasico de un espectrégrafo de rendija con prisma.

lde http://www.ucm.es/info/ Astrof/users/
*1bid.
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" Rendija

Espectro /

Figura 4.2: Montaje clasico de un espectrografo de rendija con red de difraccion.

4.2. Técnica espectroscopica

Un espectrografo es un instrumento 6ptico que tiene como finalidad dispersar
la luz en sus diferentes longitudes de onda para posteriormente poder analizar-
se. Una pieza fundamental de un espectrografo es su elemento dispersor. Los
principios 6pticos primordiales por los que la luz puede ser dispersada son la
refraccion diferencial y la interferencia. Los espectrografos de prisma funcio-
nan bajo el principio de la refraccion diferencial mientras que los de redes de
difraccion bajo el de interferencia. Hay, sin embargo, elementos dispersores hi-
bridos, los cuales suelen ser una combinacién de un elemento de cada uno de los

anteriores.

De manera independiente al disenio del espectrografo y de su elemento dispersor,
la caracteristica esencial de ellos es la resolucion espectral (R), pardmetro que
indica la capacidad del espectrografo para separar dos longitudes de onda muy

préoximas. La resolucion espectral esta dada por:

R= "
X

donde X es la longitud de onda en la que se esta trabajando y d\ es la diferencia

més pequena que puede ser resuelta en dicha longitud de onda A; d) se encuen-
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tra en funcion del sistema 6ptico que vaya a ser utilizado, asi como de la calidad
que tenga el elemento dispersor. La Figura 4.3 muestra un ejemplo de perfil ins-
trumental. A la izquierda se ilustra un espectro de entrada, representado como
una funcion del tipo delta de Dirac. A la derecha, el espectro resultante de la
respuesta instrumental del espectrégrafo. Existe un perfil instrumental intrinse-
co dependiendo del instrumento. Ademaés, existen otros factores que afectan la
forma y ancho de la linea, como el ancho térmico, el ancho debido a movimien-
tos turbulentos, y movimientos en gran escala del gas emisor, que puede generar

asimetrias en una linea originalmente gaussiana.

Figura 4.3: Representacion del perfil instrumental de un espectro. A la izquierda
se encuentra una linea idealizada (delta de Dirac) mientras que a la derecha el
perfil que realmente seria observado.

Ante este escenario debe entonces determinarse un criterio para definir cuando
dos lineas se encuentran realmente separadas. El criterio més frecuentemente
utilizado para este proposito es el llamado criterio de Rayleigh (Figura 4.4%). De
acuerdo a éste, dos lineas serdn independientes cuando la diferencia de longitud
de onda de los maximos, A\, resulte ser mayor o igual a la menor diferencia

que puede ser resuelta en la longitud de onda, es decir, d\. Asi,

31bid.
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0

Figura 4.4: Representacion esquemética del criterio de Rayleigh.

4.2.1. Espectrografos de rendija

Este tipo de espectrégrafo es uno de los mas frecuentes en los observatorios. El

montaje es basicamente el que se muestra en la Figura 4.5!.

A d1- —d2
! 4
\ | i}
]
D |— K. 3: _ b,
| AR
s
" £ " S A - f2 -

Figura 4.5: Esquema de un espectrografo de rendija.

donde D es el didmetro del telescopio en el que se encuentra colocado el es-
pectrégrafo y f su distancia focal. En la entrada del instrumento se encuentra
una rendija de ancho w y longitud h; dicha rendija tiene como utilidad elegir
cierta region acotada del cielo. Una vez que la luz ha accedido al instrumento

por medio de la rendija es entonces colimada por una lente o prisma, llamado
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por su tarea, colimador. Este tiene distancia focal f; y didametro d;. Con el fin
de que se aproveche toda la luz con la mejor eficiencia debera satisfacerse que
la relacién focal del telescopio y del colimador sean equivalentes, de forma que
la luz propagada en cada lente o espejo coincida con el rayo central del sistema.

Asi, el haz de rayos de luz paralelos obtenido es guiado hacia el elemento disper-
sor, el cual se encargard de dispersar la luz de las diferentes longitudes de onda
en distintas direcciones. Se caracteriza al elemento dispersor de acuerdo a su
dispersion angular. Una vez dispersada la luz nuevamente se enfocarad mediante
un sistema 6ptico denominado cadmara, la cual tiene un didmetro ds y distancia
focal fy. Por ultimo, la luz es recolectada por un detector (CCD). La imagen

obtenida de la rendija en el detector tendra una anchura, w’, y una longitud, A’.

En la actualidad uno de los elementos dispersores mas utilizados es la red de
difraccién. Esto se debe al gran poder dispersor que posee y al hecho de que
el espectro generado mediante ésta no sufre deformaciones como ocurre con un
prisma, teniéndose como resultado una dispersiéon maés lineal con la longitud de

onda.

Otro factor que tiene un papel importante en la resolucién del espectro a ana-
lizarse es el ancho de la rendija. Seria deseable que la apertura fuese lo mas
pequenia posible con el fin de tener mejor resolucién. Sin embargo, puesto que
suele suceder que los objetos astronémicos de interés resultan ser objetos débi-
les, una rendija estrecha afectaria de manera directa sobre la magnitud limite
alcanzable en cierto tiempo de exposicion. De esta forma, puesto que no es po-
sible tener tiempos de exposicion ilimitados, debe intentarse un equilibrio entre
resoluciéon y tiempo de exposiciéon para la elecciéon del ancho de rendija. Si se
desea incrementar la resolucién del instrumento se debera elegir entre cerrar la
rendija, aumentar la distancia focal del colimador o bien, cambiar el elemento
dispersor. Los parametros modificables en el practica suelen ser la anchura de
la rendija y el elemento dispersor.

4.2.2. Espectroscopia de Rendija Larga

Los datos empleados en la tesis fueron obtenidos a partir de la técnica de es-

pectroscopia de rendija larga.
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Un espectrografo de rendija larga posee una rendija que puede abarcar varios
objetos en una misma exposicién. La componente espacial anadida resulta apro-
piada para el andlisis de espectros de objetos extendidos, puesto que posibilita
adquirir informacién de distintas zonas del objeto en una misma exposicion, lo
que implica ahorro en el tiempo de observacién, asi como permitir el estudio
de las variaciones espaciales espectrales del objeto de estudio. De esta forma, la
espectroscopia de rendija larga es una técnica que permite obtener informaciéon

tanto espectral como espacial simultdneamente.

En una imagen espectral de rendija larga, uno de los ejes de la imagen re-
presentara longitud de onda, mientras que el eje perpendicular representara la
direccion espacial. Asi que, para una fuente extendida, la imagen espectral de
rendija larga contendra varios espectros, cada uno correspondiendo a diferentes
a diferentes posiciones de la fuente a lo largo de la rendija. En lo concerniente
al estudio de galaxias y/o nebulosas, este tipo de espectrografo permite que los
espectros obtenidos puedan emplearse para trazar curvas de velocidad radial
mediante una sola exposicion. Ademaés, puede usarse también para la més facil
obtencion de espectros de cielo? cercanos al objeto, para luego sustraerlos del

espectro original.

Un punto importante a comentar es que para poder usar la rendija en la orienta-
cion que se desee, habrd que admitir que esta rote en el plano focal del telescopio,
lo que implica que el espectrografo debe rotar sélidamente con la rendija.

4.3. Datos Observacionales

Las observaciones utilizadas en el presente trabajo fueron obtenidas con el es-
pectrografo ISIS® (Figura 4.75, derecha) del telescopio William Herschel (WHT)
(Figura 4.77, izquierda) del observatorio del Roque de los Muchachos (Figura 4.6
8), en La Palma (Canarias, Espafia). Este forma parte del Grupo de Telescopios
Isaac Newton (ING).

4Ver Seccion 4.4.5
5 Acrénimo en inglés de Intermediate dispersion Spectrograph and Imaging System.

60Obtenida de http://www.iac.es
"Ibid.
8Ibid.
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El telescopio William Herschel tiene un disefio Cassegrain clasico con espejo
primario parabdlico, hecho de vitrocerdmica Cervit con coeficiente de expansion
térmica nulo, recubierto con una fina capa de aluminio®. El espejo primario tiene
una razon focal de /2.8 y cuenta con un campo de vision libre en el foco primario
de 40 minutos de arco. El espejo secundario es convexo de forma hiperbdlica,
hecho de vitroceramica Zerodur y con un metro de didmetro. Este refleja la
luz hacia el agujero central del espejo primario, en donde se encuentra el foco

Cassegrain.

El telescopio cuenta ademas con un tercer espejo, el cual es plano y es tal que,
con una inclinacién de 45 grados y colocado en la interseccién de los ejes de
acimut y altura, es capaz de desviar la luz procedente del espejo secundario a
través de los soportes de altitud y focalizar la luz en las plataformas Nasmyth
(donde pueden instalarse los instrumentos méas grandes). De esta forma, los ins-
trumentos montados en los focos Cassegrain y Nasmyth pueden ser utilizados
durante las noches de observacién en cuestiéon de minutos con sélo un desplaza-
miento conveniente del espejo terciario. La longitud focal en ambos focos es de
46.2 metros (f/11).

Cuenta con una montura de tipo acimutal, la cual requiere del control compu-
tarizado de los movimientos en los ejes de altura y acimut para guiar los objetos
celestes a observarse. El telescopio tiene un peso de 200 toneladas y se encuentra
cuidadosamente equilibrado sobre cojinetes hidrostaticos los cuales le dotan de

una gran precisiéon de movimientos.

La informacion de las observaciones aqui empleadas se encuentra disponible en
el catalogo de libre acceso del Centro de Datos de la Unidad de Investigacio-
nes Astronémicas de Cambridge (Cambridge Astronomical Survey Unit, CASU)
del Instituto de Astronomia de la Universidad de Cambridge. Estos datos in-
cluyen toda la informacién necesaria para analizar los datos, esto es, ademés
de los espectros se tienen los bias, flats, estrellas y espectros de lamparas de
calibracién'®.

Las noches de observacién de los objetos de estudio fueron en Agosto de 1992.
NGC 604 fue observada la noche del 18 al 19, mientras que NGC 595 la noche

9Datos obtenidos del sitio web del observatorio, http://www.iac.es/
10Cabe mencionar que las imagenes de los espectros tienen el formato que se utiliza por
convencion para datos astronémicos, conocido como FITS (Flexible Image Transport System).
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Figura 4.6: Vista del Telescopio William Herschel del observatorio del Roque de
los Muchachos, en La Palma, Canarias, Espana.

del 19 al 20. La rendija fue colocada en posiciones consecutivas sobre cada una
de las regiones. Para NGC 604 fueron diez posiciones mientras que para NGC
595 fueron nueve. Utilizando esta técnica es posible abarcar un rango espectral
suficientemente amplio sin perder resolucién, permitiendo ademés la obtencién
de informacion en diferentes longitudes de onda, de acuerdo a cada linea de

emision, en un misma observacion.

Los espectros se obtuvieron todos con un angulo de posicién de 90°. El ancho
efectivo de rendija para ambas regiones fue de 1”. Sin embargo los espacios entre
posiciones de rendija variaron para cada region HII. Para NGC 604 fue de 27,
s6lo con excepcion de un salto mas grande en el centro (entre las posiciones de
rendija 6 y 7) en el que fue de 3”, como puede verse en la Figura 4.8. Para NGC
595, la distancia entre cada rendija fue de 3”, salvo para las posiciones entre la

rendija 5 y 6, para las que fue de 2”.

Fueron tomados dos espectros de forma simultanea en cada posicién, uno en el
rango entre 6390A a 6840 A (en el brazo rojo) y otro en el rango de 4665 A a
5065 A (en el brazo azul), ambos con una dispersion de 0.4 A pixel~!. Como
puede verse en la Tabla 4.1, la rendija tiene una longitud de 200” de largo, con
un muestreo espacial a lo largo de la rendija de 0”.33525 pixel~! en el brazo
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Figura 4.7: Izquierda: Telescopio William Herschel de 4.2 metros (crédito: Jens
Moser Diciembre 2003). Derecha: Instrumentos Cassegrain. Configuraciéon del

espectrografo ISIS.

NGC 604 | NGC595 |
Numero de posiciones 10 9
P.A. 90° 90°
Tiempo de exposiciéon | 900 — 1000 s | 1000 — 1200 s
Masa de aire 1.15 - 1.01 1.19 - 1.00
Seeing 1.1 - 1.27 0.8” - 1.27

Tabla 4.1: Distintos parametros de observacion para NGC 604 y NGC 595.

rojo y 0”.3576 pixel ~! para el brazo azul. Se realiz6 una exposicion por posicion.

Los tiempos de exposiciéon oscilaron entre 900 y 1200 segundos, mientras que la

masa de aire entre 1.01 y 1.21.

Esta forma de observar produce zonas donde no se tiene informacién, las cuales

se deben a los saltos entre cada posiciéon de rendija, sin embargo, por tratarse

de saltos pequeiios (de 3” como maximo) pueden aplicarse métodos de interpo-

lacion sobre las areas no cubiertas para reproducir la distribucién espacial de

los diferentes parametros. Esta aproximacioén nos permite cubrir por completo

la regiones centrales de NGC 604 y de NGC 595 en menos de una noche de

observacién por cada region.
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Figura 4.8: Posiciones de rendija para NGC 604. Imagen modificada a partir de la dada por Maiz-Apellaniz et al. (2004). E
la imagen de Maiz-Apellaniz et al., el norte apunta hacia abajo y el este hacia la derecha.
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4.4. Reduccion de datos

Cualquier valor de pixel en una imagen CCD se encuentra relacionado con el
nimero de electrones colectados por el pixel durante la exposicion. Idealmente el
nimero de electrones deberia ser exactamente proporcional al nimero de fotones
para esa porcion de cielo observada por ese pixel. Sin embargo, lo que ocurre en
la practica es que el nimero de electrones es igual al nimero de electrones que
han sido liberados por los fotones que impacten contra el pixel en cuestion y
por la agitacién térmica en dicho pixel, conocida como “corriente de oscuridad”.
Mas atn, el valor de pixel cominmente estd parcialmente por encima de cero por
cierta cantidad aditiva (bias). Asimismo, el ntimero de electrones producidos por
los fotones de cielo es dependiente de la sensibilidad de cada pixel a los fotones
incidentes. Esto es debido, en parte, a las variaciones en la estructura a través
del chip, y en parte a las variaciones en la eficiencia del sistema Optico en la

“entrega’ de fotones a diferentes sectores del chip.

Por lo tanto es necesario ejecutar una serie de pasos sobre las imagenes para
corregir defectos debidos a la electrénica, 6ptica o cualquier otro problema que
pueda haber con los datos. A este proceso se le conoce como “reduccion de
datos”. Existen para este proposito diferentes programas de software libre (con
licencia GPL, General Public License), y entre los més populares se encuentran
IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) y MIDAS (Munich Image Data
Analysis System).

El programa utilizado en este trabajo para la reducciéon de datos fue IRAF, soft-
ware desarrollado por NOAO (National Optical Astronomy Observatories) en
Tucson, Arizona. Este permite trabajar sobre una estructura bastante dinamica,
permitiendo por ejemplo, anadir rutinas o scripts. En particular en este trabajo
se tomd como referencia el tutorial “Guide for reduction long-slit spectroscopy
with IRAF”, asi como algunos otros tutoriales de IRAF disponibles en su pagina

web para la reduccién de datos!'!.

4.4.1. Bias

Usualmente los detectores CCD agregan un valor adicional a cada imagen. Si

http:/ /iraf.noao.edu/, http://iraf.noao.edu/tutorials/tutorials.html
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se conoce el valor especifico de bias agregado por cada pixel, puede entonces
corregirse sustrayendo esta constante de la imagen. De esta forma, cuando se
realiza la campana de observacién es importante tomar esta informacién; lo
que se hace es tomar una lectura del CCD con tiempo de exposicién cero, sin
que éste reciba ninguna incidencia de fotones. De esta forma se sabra qué valor
estd agregando a cada imagen. Una buena forma de hacer esto es tomar varias
iméagenes bias, promediarlas y sustraer tal promedio (masterbias) a cada imagen
de las observaciones. Esta fue precisamente la forma en como se corrigié por bias
en el trabajo aqui presentado, tomando del orden de 5 a 10 im&genes bias por
noche de observacion. A continuaciéon se mencionan los pasos realizados (se

especifican ademaés los comandos de IRAF utilizados!?):

= Se promedian las imagenes bias (zerocombine).

= Se obtiene y se examina la imagen bias final, ésta es el promedio de las

anteriores y la que se sustraera de las imagenes de observacion (imezam).

= Se realiza la sustraccion del masterbias (imagen bias promediada) al resto
de las imégenes. Adicionalmente se pueden cortar partes de las imégenes
no necesarias, como la region de overscan ** (Figura 4.9), para entonces

quedarse unicamente con la region util llamada “¢rimsec” (cedproc).

4.4.2. Campo Plano (Flat)

Esta correccién permite reparar las alteraciones producidas por variacién en la
sensibilidad del CCD. Para ello, como sucede con las imagenes bias, es necesario
tomar imagenes llamadas “flat” o de campo plano. Estas se obtienen al comienzo
y al final de la noche de observacion. Para ello pueden emplearse tres métodos:
apuntar el telescopio hacia una parte homogénea de cielo (en este caso los flats
se tomarian al anochecer y al amanecer), apuntarlo a una pared iluminada de
forma uniforme utilizando para ello lamparas particulares o bien, colocar una

lampara de luz blanca en el espectrografo, que fue el procedimiento utilizado

12para modificar los parametros de una comando debe escribirse antes el comando epar,
es decir, si se quiere editar los parametros del comando ccdproc, entonces se escribird “epar
ccdproc’.

13Region de una imagen con un nivel muy bajo de cuentas que no presenta estructura,
delimita la zona util de la imagen. Para visualizarlo debe elegirse una imagen flat y utilizar
el comando implot.
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Figura 4.9: Imagen de la region del overscan en una de las imagenes flat.

para nuestros datos. De igual forma que con los bias, para hacer esta parte de

la reduccién se tomaron varias imagenes flat.

La idea con las imagenes de campo plano es que cualquier variacién en la imagen
de campo plano de cuenta de la variacion pixel a pixel de la sensibilidad del

sistema. Para hacer esta correccién es necesario haber corregido antes por bias.

El procedimiento utilizado fue el siguiente:
= Se verifica la calidad de las imagenes flat que se tienen, asi como la esta-
distica de la imagen (imstat).
= Se combinan todas las imégenes flat con que se cuente (flatcombine).

= Se obtiene la imagen flat final y se establece una funcién suave a lo largo de

la direccion espacial de la imagen flat resultante del paso anterior, se busca
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un ajuste de bajo orden pues se desea ajustar la respuesta del sistema a la
iluminacién producida por la lampara; posteriormente se divide la imagen

flat combinada por una funcién fija (response).

= Finalmente se corrigen todas las imégenes por la imagen flat resultante

de los pasos anteriores (cedproc'?).

4.4.3. Correccion por extincién atmosférica

La luz proveniente de cualquier objeto en el espacio exterior debe atravesar una
serie de obstaculos para llegar hasta nosotros y poder ser detectada. Entre ellos
se encuentran material intergalactico, material interestelar, gas y polvo. De esta
forma, los fotones al interactuar con estos elementos pueden sufrir extincién, es
decir de los fenémenos de absorcién y de dispersion. Los efectos de la extincién

pueden proceder tanto del medio interestelar como de la atmosfera terrestre.

En el caso de la extincidén atmosférica, ésta dependera de la cantidad de masa
de aire que deben atravesar los fotones para ser captados. De esta forma la
extincién tendrd su minimo en el cenit (Figura 4.10)'5.

La relacién para calcular el flujo corregido por extincion atmosférica, I, es

decir, el flujo emitido, es la siguiente:

K-X ek/[1.085-cos(z)}

(&
I = pu—
0 Ji Ji )
puesto que,
k
K= 1.085’
1

X = = —

sec(z) g

141,05 comandos anteriores pertenecen a los paquetes imred, ccdred, twodspec y longslit de
IRAF.

15Imagen basada en las notas “Atmospheric effects: extinction and seeing” de Michael Rich-
mond.
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Figura 4.10: Representacion de la extincion atmosférica y sus efectos en la pér-
dida de flujo emitido por un objeto astronémico.

donde I es la intensidad de flujo observado, K es el coeficiente de extincion por
unidad de masa de aire, k es el coeficiente de extincion en unidades de magnitud
por masa de aire, X es la masa de aire, y z es la distancia al cenit. Los valores
para K utilizados en este trabajo fueron obtenidos del archivo del Observatorio
de Roque de los Muchachos'S.

4.4.4. Calibracién en longitud de onda

Un aspecto muy importante cuando se trabaja con espectros es realizar con gran

cuidado la calibraciéon en longitud de onda.

Se comienza identificando los espectros de referencia que se consideraran para
poder calibrar los espectros observados. Estos espectros de referencia pertene-

cen a espectros producidos por lamparas cuyas lineas de emisién estan bien

16Este se encuentra disponible en la siguiente direccién web:
http://www.ing.iac.es/Astronomy/observing/manuals/ps/tech notes/tn031.pdf
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identificadas. En este trabajo se utilizaron lamparas de cobre-neén, (CuNe), y
cobre-argon, (CuAr). Ademas de identificar el tipo de lamparas, es necesario ubi-
car el tipo de rendija utilizado y la longitud de onda central. Esta informacién
se encuentra en la bitacora de observacion. En este caso la rendijas utilizadas
fueron 1200R, para el brazo rojo y 1200B, para el azul; en cuanto a la longitud

de onda central fueron de 6600 A para el brazo rojo y 4850 A para el azul.
Después se procede con los pasos siguientes:

= Primero debe elegirse una de las imagenes “ARC”!7 y proporcionar el nom-
bre del archivo ARC (comando identify). El programa entonces mostrard
la imagen ARC que le hemos dado y se procede a identificar manualmen-
te la mayor cantidad de lineas que sean posibles basandose en tablas de

referencia'® (Figura 4.11).

= Se identifican todas las lineas sobre la imagen ARC que no fueron identi-
ficadas manualmente tomando como referencia las lineas que ya lo estan,

es decir, las lineas identificadas en el paso anterior (reidentify).

= Se asignan las coordenadas en pixeles en coordenadas de longitud de onda.
Esto se realiza mediante una funcion que dependa de las coordenadas
espaciales z y y, es decir, A = f(z,y). La funcién de ajuste utilizada para
este trabajo fue una funcién Chebyshev de orden 6 para toda y. En este
punto debe cuidarse que los residuos que arroja el programa tengan una
distribucién lo més uniforme posible, para ello puede variarse el orden
de la funcién empleada (Chebyshev, en este caso) hasta conseguir dicha

uniformidad (fitcoords).

= Finalmente se calibran en longitud de onda todas las imégenes de las
observaciones, esto es que en cada imagen el eje de abscisas correspondera
ahora a longitudes de onda. Para realizar este ajuste, en el presente trabajo

se empled una funcién spline3d de cuarto orden.

17Las imAgenes ARC corresponden a las de los espectros de las lamparas CuNe y CuAr,
en este caso. Estas imagenes son las que serviran de referencia para calibrar el resto de las
imagenes observadas. Para poder visualizar en IRAF cuéales son las imagenes ARC se utiliza
el comando hsel y se le da como parametro obstype, para que muestre el tipo de observacion;
por ejemplo para ver el tipo de objeto de todas las imagenes FITS se escribiria la siguiente
instruccion: “hsel *.fits $1,0BSTYPE yes”.

18Estas tablas vienen ya incluidas en IRAF en el directorio linelists.
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Figura 4.11: Arriba: Imagen del espectro que se utilizara como referencia para la
calibracién en longitud de onda. Las marcas amarillas indican que dicha linea ha
sido ajustada. Se identifican las lineas de este espectro basdndose en un espectro
de referencia. Abajo: Espectro de referencia con el cual se calibran las imagenes
ARC de las observaciones realizadas.
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4.4.5. Sustraccién de lineas de cielo

Es importante hacer una adecuada sustraccién de lineas de cielo, puesto que es-
tas contaminan el espectro del objeto estudiado.Para ello en el presente trabajo
se toma una zona libre de lineas de emisién (la visualizacion de cada uno de los
espectros originales es necesaria) y se obtiene un promedio de lineas pertene-
ciente a dicha zona. Finalmente se crea un espectro unidimensional para cada
espectro. Posteriormente se resta a cada espectro original el espectro unidimen-
sional correspondiente y se repite este proceso para cada una de las posiciones

de rendija de los datos observados!®.

4.4.6. Rayos césmicos

Los rayos césmicos son particulas cargadas con gran cantidad de energia, pre-
sentes en el espacio exterior. Estas particulas son detectadas por el CCD, produ-
ciendo un importante incremento en el nimero de cuentas detectado. Entre més
largo sea el tiempo de exposicién mayor ntimero de eventos (rayos cosmicos) se

visualizaran en las observaciones.

Existen diferente técnicas para eliminar los rayos césmicos de una imagen. IRAF
cuenta con varios comandos para tal tarea, en el caso de espectros el utilizado
seria cosmicrays; existen también otros que IRAF mismo no tiene implementado,
pero cuyas rutinas pueden hacerse correr sobre IRAF, este el caso de L.A.
Cosmic 2°. Sin embargo, en la practica se encontré que estos dos comandos
mencionados suelen anadir ruido o distorsiones a las imagenes. En ese caso,
una opcién que garantice que no habra tales adiciones de distorsiones o ruido,
es eliminar manualmente los rayos césmicos. Para ello se emplea el comando
imedit de IRAF. Dicho comando utiliza rutinas de interpolacion para suprimir
los pixeles que han detectado el rayo césmico para luego utilizar un promedio
de los pixeles circundantes y colocar tal valor en lugar del rayo césmico. Este
procedimiento se lleva a cabo de manera interactiva. La Figura 4.12 muestra
uno de los espectros antes y después de eliminar los rayos césmicos.

197,05 comandos utilizados fueron ccdproc e imcombine, que pertenecen a los paquetes imred,
ccdred, images e immatch de IRAF.
20http://www.astro.yale.edu/dokkum/lacosmic/
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Figura 4.12: Comparacion entre espectro sin haber quitado rayos césmicos (arri-
ba) y después de quitarlos (abajo). Este espectro corresponde a NGC 604.
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4.4.7. Calibraciéon en flujo

La calibracién en flujo tiene como objetivo hacer la conversiéon de la unidades de
intensidad. Originalmente éstas se encuentran en unidades A.D.U. (ntimero de
cuentas), que es necesario transformar en erg cm=2 s=! A", Esta calibracién
se realiza a través de observaciones de las estrellas estdndar o de calibracion.
En este trabajo no se realizo la calibracion por flujo debido a que la estrella
de referencia medida en las observaciones (kopp27) presenta en el rango visible
unicamente 5 puntos de emisién, segin las tablas consultadas en la literatura,
un namero insuficiente para lograr correcta calibraciéon de nuestros datos. Por lo

tanto los flujos empleados en este trabajo estan expresados en unidades A.D.U.

4.4.8. Ajuste de lineas

Una vez que se han realizado los pasos anteriores, las imagenes resultantes estan
listas para proceder a obtener informacién fisica de ellas. Para ello, hay que
examinar primero las lineas de emision que puedan observarse. El ajuste de
lineas se hizo principalmente utilizando el programa de libre acceso, Dipso del

Proyecto Starlink??.

Los pasos que se siguieron para realizar el ajuste de lineas se muestran a conti-

nuacion.

= Obtener espectros individuales de cada imagen espectral correspondiente

a cada posicién de rendija.

La idea es obtener espectros sumando cuatro lineas consecutivas de pixeles,
que en dimensiones espaciales se ajusta al seeing presente en las observaciones
(0.8” - 1.2”), ademés de permitirnos una buena senal a ruido (S/N). Cada una
de dichas sumas constituird un espectro individual. Los espectros individuales
resultantes estaran en formato FITS, que son convertidos en formato DAT para
ser examinados por Dipso. Estos pasos se realizaron con ayuda de IRAF uti-
lizando los comandos imcombine (para los promedios de lineas de pixeles) y

wspectext (conversion de archivos FITS a archivos DAT).

211, péagina web del proyecto Starlink es la siguiente:
http://starlink.jach.hawaii.edu/starlink. Para mas informacién sobre Dipso ir a
http://www.starlink.rl.ac.uk/docs/sun50.htx/sun50.html
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H, Doblete de Doblete de Hg Doblete de
[NTT] [SIT] [OT11T]
AAN6548,6584 | AN6717,6731 AA4959, 5007
Diferencia — 35.5 14.38 — 48.63
de la
longitud de
onda entre
lineas [A]
Centro de 6563 | 6548 y 6584 6717 y 6731 | 4861 | 4959 y 5007
referencia
[A]
Cociente de — 3 Parametro — 3
intensidad libre
en flujos

Tabla 4.2: Valores de los ajustes de lineas de emisién realizado en Dipso
= Hacer el ajuste de lineas de todos los espectros individuales obtenidos.

Para este punto se construyeron scripts para Dipso, en los que se da la informa-
cién de cada uno de los espectros individuales, de tal forma que al ejecutarlos
en Dipso so6lo es necesario dar los pardmetros de ajuste, los cuales se resumen
en la Tabla 4.2. Nétese que para cada doblete se asigna en el ajuste el mismo

ancho para las dos lineas (tipicamente se empieza con una referencia de 2 A)

Una vez realizados los ajustes, el programa nos entrega una serie de archivos de
texto con el resultado del ajuste, el cual contiene informacion sobre la longitud
de onda central, el ancho a media altura (FWHM) y el flujo de linea, con sus
respectivos errores. También se producen archivos en formato PDF, los cuales

permiten visualizar graficamente el ajuste realizado (Figura 4.13 )

En el caso de NGC 604 se not6é un comportamiento singular, pues tras revisar los
datos se observo un desdoblamiento en las gaussianas (en todas las posiciones
de rendija) correspondientes a las lineas de emision, por lo que para estos casos
se realizd un nuevo ajuste de forma similar a los anteriores pero considerando

ahora dicho desdoblamiento.
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Archivo

Editar

604R6_788-245248.txt (VERBATIMHD) - gedit

/
ver

[ Babrir +
[7) 604R6_788-245248.txt

| ELFw:

Line

NN N

2

Line Profile

1

2

Fit number 1
Parameter Option IREL
CENTRE VARIABLE [¢]
CENTRE TIED TO 1
WIDTH VARIABLE [¢]
WIDTH TIED TO 1
NORM. INT VARIABLE ]
NORM. INT VARIABLE 2]
PROFILE FIXED ]
PROFILE FIXED 0
0sum of (residual)**2: 1.61363E+82
Centre Width
1 6710.772 8.725
+/- 0.002 0.007
1 6725.172 0.725
+/- 0.002 0.007
Coefficients of background polynomial:
1.0286E+02
*f= 1.7514E+00

Texto plano +

Buscar Herramientas Document

Guardar

=

Ancho de la tabulacién: 8 ¥ | Ln1,Col1 INS

Deshacer Q q
Initial Final
value value
6710.00 6710.77
14.40 6725.17
3.00 0.72
6.00 0.72
0.00 95.67
0.00 72.94
1.00 1.00
1.00 1.00
Intensities normalised to 1= 1.947E+01
Peak Flux Line Flux
1.863E+03 1.437E+03
1.931E+01 1.532E+01
1.420E+03  1.095E+03
1.851E+01 1.451E+01

ordinate origin at 6695.095

os Ayuda

Flux / 10**3

604R6_788-245248.dat

6705

6710

671

5

6720 8725

Wavelength

6730 6735 6740 6745

Figura 4.13: Archivos de salida de Dipso una vez que se ha realizado el ajuste.
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4.4.9. Elaboracién de mapas de las propiedades fisicas de

las regiones

Uno de los objetivos de este trabajo fue la realizacion de mapas bidimensionales
de las propiedades fisicas de las regiones. Los mapas aqui creados se realizaron
utilizando el software OriginLab. Utilizando la informaciéon creada a partir de
los ajustes de linea, se producen tablas tales que para cada posicién espacial se
tiene un valor de la propiedad fisica: la densidad, velocidad radial, flujo, etc. Una
vez creadas dichas las tablas, a partir de ellas, Origin permite crear matrices de

las que finalmente se obtendran los mapas correspondientes.

Como puede apreciarse en la Figura 4.8, hay zonas no cubiertas por la rendi-
ja, por lo que para recrear la region mediante los mapas debe realizarse una
interpolacion para cubrir aquellas zonas donde no se tiene informacion. El mé-
todo de interpolaciéon que se utilizé para este trabajo fue el de Renka & Cline
(1984). El método Renka-Cline es un método bastante conocido en técnicas de
interpolacion. Este método es rapido, robusto, facil de implementar y resulta
muy eficiente para casos en los que se tienen datos uniformemente distribuidos,
el cual es nuestro caso. Franke (1979) public6 una comparacion de 29 métodos
de interpolacion suave para datos distribuidos en el plano. Entre los criterios
utilizados para juzgar los métodos se encontraban exactitud, eficiencia, requisi-
tos de almacenamiento, y la apariencia de la superficie resultante. De acuerdo
a su estudio, el método de Renka y Cline es uno de los que minimiza con ma-
yor eficacia los errores absolutos maximos de interpolacién para los datos; cabe
mencionar que los lugares que presentaban mayores errores se produjeron cerca
de la frontera, donde hay largos tridngulos delgados. Las operaciones bésicas

que realiza este algoritmo son las siguientes:

1.- Se realiza una particién triangular de la envolvente convexa de los nodos,
esto es, la region convexa mas pequena que contiene a todos los nodos. Esto se
realiza mediante la conexiéon de los nodos con segmentos de linea. Este proceso
se ejecuta sobre las coordenadas espaciales dadas. Los tridngulos construidos se
dibujan de forma que los vértices de los mismos sean datos con informacién, no

se intercepten nunca unos con otros y sean equiangulares en su mayoria.

2.- Se estiman las derivadas parciales de la funcion de interpolacion f con res-

pecto a x e y en cada uno de los nodos que utilizan los valores de los datos en
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cualquier conjunto de nodos cercanos (método local) o bien en la totalidad de

los nodos (método global).

3) Para un punto arbitrario (X, Y) en la envoltura convexa del conjunto de
nodos, se determina qué tridngulo contiene el punto, y se calcula un valor inter-
polado f(z,y) usando los valores de los datos y las derivadas parciales estimadas
en cada uno de los tres vértices del tridngulo. También se proporciona la posi-

bilidad de extrapolar un punto fuera de la envolvente convexa.

Este método de interpolacion fue desarrollado siguiendo las rutinas EO1SAF y
EO01SBF, las cuales se encuentran disponibles para su libre uso en el archivo del
NAG Fortran Library Routine Document??.

En la Figura 4.14 puede apreciarse de forma esquemaética un ejemplo para crear
un mapa bidimensional. La primera ventana (arriba izquierda) muestra los datos
obtenidos del ajuste realizado, los cuales son los datos base para la posterior
creacion de la matriz de interpolacion (abajo izquierda). Esta matriz la arroja
el programa una vez que se le ha especificado el tipo de interpolacién que sera
utilizada (en este caso el método de interpolacion Renka-Cline) y el namero de
puntos de la matriz. Las matrices utilizadas en este trabajo para la creacién
de mapas fueron especificadas con un total de mil puntos por lado, es decir, un
mill6n de puntos. Asi pues, una vez que se tiene la matriz de interpolacion se crea
el mapa bidimensional, del que posteriormente se especifican sus caracteristicas
como escala y cédigo de color. También es posible graficar, por ejemplo, la

distribucién de puntos.

De esta forma se ha presentado la descripcion del procesamiento de datos efec-
tuada. En los capitulos siguientes se presentardn y analizaran los resultados

obtenidos.

22http:/ /www.nag.co.uk/numeric/fl/manual /xhtml/E01/e01saf.xml#1ef046
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Capitulo 5

Morfologia

Tal como se ha discutido anteriormente, las regiones HII en general, y las regio-
nes HII gigantes en particular, no obedecen el modelo idealizado de Stromgren.
Ejemplos excelentes son los estudios detallados realizados tanto en las regiones
HII galacticas mas cercanas -por ejemplo, en la nebulosa de Orion (Baldwin et
al. 1991; Kennicutt et al. 2000; Sanchez et al. 2007), como en las extragalacticas,
tales como 30 Doradus (Mathis, Chu & Peterson 1985; Kennicutt et al. 2000) y
NGC 604 (Gonzalez-Delgado & Pérez 2000; Maiz- Apellaniz et al. 2004, Pérez &
Mas-Hesse 2004). En la mayoria de los casos el gas dentro de las regiones HII
es ionizado no por una estrella central, como propone el modelo clasico, sino
por varios cimulos estelares, los cuales tampoco se encuentran siempre en el
centro de la region. Este hecho produce diferentes temperaturas y estructuras
de ionizacion que los modelos esféricos clasicos (Ercolano, Bastian & Stasinska
2007; Jamet & Morisset 2008).

Las primeras descripciones de regiones HII gigantes consideraban como una
aproximaciéon comin una estructura nicleo-halo (Sandage & Tammann 1974;
Melnick 1980; Mills et al. 1978; Balick et al. 1980), donde el nicleo estaba defi-
nido con un incremento en el brillo superficial hacia el centro de la regién. Sin
embargo, ahora sabemos que aunque algunas regiones muestran dicha estruc-
tura, la mayoria de los perfiles espaciales en brillo en Hoa muestran lo que se
puede llamar como miiltiples regiones de niicleo-halo. Esto es lo que se observa

claramente en nuestra discusién de la morfologia de NGC 604 y NGC 595.

75



CAPITULO 5. MORFOLOGIA 76

La radiacién emitida por cada elemento de volumen en una nebulosa gaseosa
depende de su composicién quimica, asi como del grado de ionizacién, densidad
y temperatura. El espectro éptico estd dominado fundamentalmente por lineas
producidas como resultado de recombinacion en el hidrégeno y el helio, y por
lineas originadas por excitacion colisional. Una forma de estudiar las variaciones
de las propiedades fisicas (flujo, densidad, velocidad) de las regiones HII es la
utilizacién de observaciones espectroscépicas de rendija larga. La informacién
obtenida fue utilizada para crear mapas bidimensionales que permiten el estudio
de las variaciones punto a punto de las propiedades fisicas de las regiones. En
este capitulo se presentan los resultados y analisis relacionados con la morfologia
para cada una de las regiones estudiadas.

5.1. NGC 604

Las Figuras 5.1 a 5.4 muestran los mapas bidimensionales de NGC 604 en las
diferentes lineas de emision estudiadas en el presente trabajo. Este tipo de ma-
pas resultan muy ttiles en el estudio de las variaciones punto a punto de las
propiedades fisicas de objetos extendidos. En cada uno de los mapas bidimen-
sionales de emision los ejes de ordenadas y abscisas indican la posicién espacial
de la nebulosa en arcosegundos. El Norte esta hacia arriba y el Este hacia la
izquierda. La escala de color de los mapas esta asociada el rango medido del

ntmero de cuentas (A.D.U.) y no el flujo emitido.

La Figura 5.1 (arriba) muestra el mapa en Hoa de NGC 604, que ilustra claramen-
te la morfologia de NGC 604, mostrando las cavidades, cascarones y filamentos.
Como puede observarse las zonas de mayor emisién se encuentran en la zona
central de la region y conforme nos alejamos del centro la emisiéon alcanza meno-
res valores. Los distintos mapas para diferentes lineas muestran una estructura
muy parecida a la presentada en Ho, manteniendo las zonas de mayor y menor
emision, pero con diferencias en la intensidad de emision. La emision de [SII] y
[NII] (Figura 5.4) presenta los mapas que mas se asemejan a los de Hea, repor-
tando maximos y minimos de emisién en las mismas zonas. Los otros mapas,
correspondientes a las longitudes de onda mas bajas (brazo azul de ISIS), es
decir, HB (Figura 5.1, abajo) y la emision en [OIII]AA4959,5007 (Figura 5.3)
presentan poca emision en la parte este de la region (la zona maés alejada de la
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asociacion principal de estrellas O y B de la region, cerca de la cavidad C). A
excepcion de tal comportamiento las zonas de mayor emisién se comportan de

manera similar a Ha.

Se puede decir que el nicleo de NGC 604 muestra zonas brillantes de emisién
(nodos) las cuales estan rodeados por una regiéon méas difusa (halo) compuesta
por varias zonas de nebulosidad filamentosa. En este aspecto NGC 604 resulta
semejante a 30 Doradus en la Nube Mayor de Magallanes. El hecho de que el
halo de 30 Doradus parezca méas complejo puede deberse a la mayor resoluciéon
espacial que se obtiene al observarlo, puesto que se encuentra unas 15 veces més
cerca que NGC 604 (Meaburn 1984; Clayton 1988).

Los diferentes grados de emisiéon del ntcleo y el halo pueden explicarse median-
te la distribucion de las estrellas ionizantes presentes. Observaciones realizadas
mediante el HST establecen la distribuciéon de las estrellas masivas (Figura 5.5,
arriba izquierda). Existen mas de 150 estrellas tipo O (Drissen et al. 1993) ,
incluyendo 14 WR para NGC 604 (Maiz-Apellaniz et al. 2004, su distribucion
puede verse en la Figura 3.4 del capitulo 3). Es de esta forma que la poblacion
estelar y caracteristicas asociadas a ella (como su distribucion) son imprescin-

dibles para entender, entre otras propiedades, la morfologia de las regiones.

NGC 604 se encuentra caracterizada por zonas brillantes y cascarones de varios
tamanos superpuestos en lo que podria denominarse una componente difusa de
mayor extension. Los puntos mas brillantes y los cascarones se concentran en un
area de aproximadamente 120 pc x 120 pc, mientras que las estructuras tipo
cascarén mas grandes se encuentran distribuidas en el drea circundante (Yang
et al. 1996). Las regiones mas exteriores muestran una estructura filamentaria

también, aunque los cascarones no son tan facilmente identificables en esa zona.

En la Figura 5.6 se muestra la comparacion entre el mapa de emisién Ha presen-
tado en este trabajo (arriba) y el presentado por Maiz-Apellaniz et al. (2004).
Como puede apreciarse hay una muy buena correspondencia entre ambos, de
forma que tanto las cavidades como las zonas de mayor emisién pueden ubicarse

con facilidad en ambas imagenes.
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La Figura 5.5 (arriba izquierda) muestra las principales estructuras de NGC
604, siguiendo el criterio dado por el trabajo de Maiz-Apellaniz et al. (2004). El
color violeta describe los contornos de las cavidades principales, indicando las
lineas punteadas que el limite entre cavidades es incierto (posiblemente debido
a superburbujas expandiéndose). Las zonas coloreadas muestran las zonas de
mayor excitacion en la nebulosa, en amarillo las més intensas y el resto enverde.
Ademas de la notoria cavidad A, existen varias cavidades de menor tamafo cuyos
bordes pueden apreciarse también en la morfologia Ho. Las mas grandes de ellas
(cavidad B y D) van de sur a norte, inmediatamente adyacentes al borde de la
cavidad central (cavidad A). Las cavidades B y D se difuminan en direcciones
opuestas: la cavidad B aparece abierta y se difumina hacia el sur (posiciones de
rendijas 8 a 10) mientras que la cavidad D aparece abierta y se difumina hacia

el norte (posiciones de rendijas 1 a 3).

Es importante notar que a pesar de que existan estrellas WR con la misma
luminosidad que estrellas tipo O, las primeras tienen vientos estelares mucho
méas fuertes que las dltimas, y por lo tanto las estrellas WR, deberian ser las
responsables de la creacién de estructuras tipo cascarén en esta region HII
(Rosa & D’Odorico 1982, Yang et al. 1996). Sin embargo, cuando se estudia
la distribucién de las estrellas WR. encontrada puede verse que dicha hipoétesis
no se ajusta por completo a las observaciones: algunos cascarones no contienen
ninguna estrella WR mientras que en otros las estrellas tipo WR se encuentran
localizadas mas bien en los bordes. De hecho, practicamente todas las estrellas
se encuentran a lo largo de los bordes de emision Ha en lugar de encontrarse en
el centro de los cascarones. Por otra parte, las estrellas tipo OB se encuentran
distribuidas en su mayoria dentro de los cascarones y en los bordes de mayor
emision (Figura 5.7). El hecho de que ni las estrellas WR ni las tipo OB se
encuentren concentradas en los centros de los cascarones identificables indica
que dichos cascarones no pueden ser descritos como modelos simples de burbujas

potenciadas por vientos.

Una explicacién alternativa de la morfologia observada es el efecto de explosiones
de supernovas. La existencia de remanentes de supernovas es apoyado por la
emision difusa pero brillante en rayos X de NGC 604 (Yang et al. 1996). Dicha
emision puede ser observada en la Figura 5.7 (abajo), la cual muestra que las
burbujas de NGC 604 y sus cavidades estédn rellenas de gas caliente y tenue

que emite en rayos X. Por lo anterior es posible concluir que los remanentes
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de supernova deben tener una contribucién importante en la formaciéon de los

cascarones y burbujas en NGC 604.

NGC 604 es conocida por estar asociada a nubes moleculares gigantes, por lo
cual es altamente probable que esté limitada en ionizacién puesto que hay un
gran cantidad de material neutro (sin ionizar) adyacente a este objeto (Blitz,
1985). Ademas, NGC 604 cuenta con valores bajos de extincion, Ay, (Hippelein
& Fried, 1984) con pequenas variaciones a lo largo de ella. De esta forma es
posible describir a NGC 604 como un cimulo de estrellas embebido en una
brillante nube de emisién Ha rodeada por una regioén ionizada menos densa, de
menor brillo superficial, con forma espiral (o de abanico), sobre una zona de
maximo de emisién en HI (Newton 1980) pero alejandose del mismo (Hunter &
Gallagher 1985).

El estudio de Churchwell & Goss (1999) utiliza observaciones en radio y las
compara con la emision Ha, obteniendo asi un mapa de la profundidad 6ptica
de NGC 604 (Figura 5.7, arriba), encontrando que la extincion en el dptico varia
a lo largo de la superficie de la region, donde el maximo esté localizado en los
puntos con mayor intensidad en radio, sugiriendo la presencia de polvo dentro

del gas ionizado en cada componente de emisién en radio.

Concluimos haciendo notar que la morfologia observada en Ha indica un cine-
matica compleja, la cual ha sido estudiada por varios autores, como Rosa &
Solf (1984), Sabalisck et al. (1995), Yang et al. (1996), Medina-Tanco et al.
(1997), Tenorio-Tagle et al. (2000), Maiz-Apellaniz et al. (2004). En particular,
Tenorio-Tagle et al. (2000) presentan un estudio donde se modelan la cavidades
més grandes y se muestra evidencia de cascarones moviéndose en el halo de

M33. Tal estudio se abordara con detalle en el Capitulo 7.

5.2. NGC 595

La morfologia de NGC 595 presenta, de forma analoga a la de NGC 604, nume-
rosas estructuras de cascaron, filamentos y cavidades. Esta region HII ha sido
estudiado por diversos autores entre los que se encuentran Wilson & Scoville
(1992), Drissen, Moffat & Shara (1993), Malumuth et al. (1996), Keel et al.
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RIGHT ASCENSION (J2000)

Figura 5.7: Arriba izquierda: Mapa en Ha de NGC 604 presentado por Church-
well & Goss (1999). Arriba derecha: Mapa de la profundidad optica de NGC
604, obtenida a partir de la imagen de NGC 604 en radio a 8.64 GHz y la ob-
tenida de la emision en Ha (Churchwell & Goss 1999). Abajo: Composicion de
la emisién en el 6ptico (rojo,verde y amarillo) y de la emisiéon en rayos X (azul)
de NGC 604. La imagen en el 6ptico fue tomada por el HST, mientras que
la correspondiente a la emision en rayos X fue tomada por ACIS (AXAF CCD
Imaging Spectrometer) del Observatorio de Rayos-X Chandra (Imagen obtenida
de http://chandra.harvard.edu/photo/2009,/n604/).
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(2004), Relafio et al. (2010), Lagrois & Joncas (2011) y Pérez-Montero et al.
(2011).

Al igual que como se observd para NGC 604, los mapas de emision de NGC 595
en diferentes lineas de emisién preservan, en general, la estructura marcada por
la emision en Ho. Tanto los mapas de emision en [NII] (Figura 5.9) como los
de [SII] (Figura 5.11) preservan la forma de “L” observada en Ho (Figura 5.8,
arriba), mientras que en los asociados a la emision de oxigeno [OIII] (Figura
5.10) que si bien mantienen las zonas de mayor emision, la figura en forma de

“L” no se observa tan nitidamente.

Para el oxigeno es el mapa correspondiente a [OIII|A5007 (Figura 5.10, aba-
jo) quién presenta la mayor intensidad, como es esperado. En el azufre es el
mapa correspondiente a la longitud de onda [SIT|A6731 (Figura 5.11, abajo)
quien presenta mayor intensidad en comparaciéon con el mapa correspondiente
a [SIT|A6716 (Figura 5.11, arriba).

La Figura 5.12 muestra diferentes mapas de emision en Ho, provenientes de
los trabajos de Relafio et al. (2010) y Hunter & Gallagher (1985). El mapa
realizado en este trabajo (Figura 5.8), reproduce los contornos que muestra el
correspondiente a Hunter & Gallagher (1985) en su Figura 5.12 (abajo), ademas

de contar con mayor resolucién espacial que el de Relafio et al (2010).

Como puede verse de los mapas NGC 595 muestra también estructuras de casca-
ron, las cuales pueden apreciarse también en iméagenes en el 6ptico (Churchwell
& Goss 1999). Su zona de mayor emision en Ha se encuentra en un area de
aproximadamente 90 pcx 90 pc, area en la que también se encuentra la ma-
yor parte de poblacién estelar. De acuerdo al estudio fotométrico realizado por
Malumuth et al. (1996) se encontraron 100 estrellas en el UV, 272 en U, 345
en B y 561 en V, con un total de 267 estrellas en comin para las bandas tanto
U, By V, mientras que so6lo 86 estrellas para las cuatro bandas (Figura 5.13).
Las estrellas mas masivas parecen ubicarse mas cercanas al centro de la regiéon
de mayor emisién que las de menor masa. Dicha segregacion estelar es dificil
de explicar; Malumuth et al. (1996) proponen que puede ser resultado de la
distribucién estelar subyacente en el disco, pero que es necesario un analisis més
cuidadoso para poder ser concluyente sobre los efectos de la poblacién estelar

anterior.
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Puede verse que la estructura de ionizacion de NGC 595 se encuentra relacionada
con la morfologia Ha y vinculada con la posicion de la cimulos estelares centrales
ionizantes. Los contornos marcados en la imagen correspondiente al trabajo de
Relafio et. al (2010), en su Figura 5.12. La morfologia en Ha indica, al igual
que en NGC 604, la acciéon de vientos estelares de las estrellas en su interior.
La estructura Ha esta bien delineada. Esta se extiende desde el suroeste hasta
el norte en una estructura arqueada con el maximo en Ha localizado cerca de
las estrellas ionizantes. Los puntos de mayor emision en NGC 595 corresponden
a la localizacién de los camulos estelares. El punto més intenso se encuentra

dentro de la estructura del cascarén Ha ligeramente més hacia el noreste.

En su estudio sobre NGC 595, Pérez-Montero et al. (2011), emplea modelos
de fotoionizacién que describen la distribucién espacial de las propiedades de
esta region en el 6ptico y en el mediano infrarrojo. A partir de dichos modelos,
estos autores estudian la variacion del brillo superficial en Ha, la cual presenta
mayor emisién en las partes centrales y decrece para distancias mas lejanas. La
variaciéon mencionada se debe tanto a la geometria de la cidscaras de gas como a la
variacion del volumen ocupado en las céascaras. Tal volumen ocupado depende
del factor de llenado y del espesor de las cascaras. Sin embargo, los modelos
utilizados por Pérez-Montero et al. (2011) no son capaces de determinar en qué
medida estos dos pardmetros son responsables de la variaciéon mencionada. De
acuerdo a dichos modelos, el numero de fotones ionizantes que escapan de la
nebulosa varia entre un 45 % en el méaximo de volumen ocupado y en alrededor

de un 90 % en la anillos mas lejanos.

NGC 595 es una region HII gigante tipica que otorga una gran contribucién a
la emisién UV que se observa tanto en regiones HII gigantes como en regiones
con brotes estelares mas lejanas. Gran parte de la emision UV debe estar en
su mayoria dominada por dispersién de la luz, producto de la presencia de
granos de polvo en la regién, lo que ocasiona que se pierda gran parte de la
emision mencionada. Tal pérdida ha sido observada y estudiada por el trabajo
de Malumuth et al. (1996).

Asi, NGC 595 presenta una morfologia con dos niucleos rodeados de una emisiéon
difusa, con estructura filamentaria compleja similar a NGC 604. La utilizacién
de datos en radio y en Ha, ha permitido establecer que NGC 595 no tiene emisiéon

no-térmica en radio, lo que implica ausencia de remanentes de supernova. Con-
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Figura 5.12: Arriba: Mapa de emision en Ho obtenido mediante espectroscopia
de campo integral (IFS) por Relaifio et al. (2010); cada spaxel tiene un tamafio
de 1 x 1 arcsec?, los flujos se encuentran en unidades arbitrarias. Los contornos
corresponden a una imagen WFPC2/F336W (filtro Stromgren u). Los contornos
de mayor intensidad muestran la ubicaciéon de los ciimulos estelares ionizantes
dentro de NGC 595. Abajo: Contornos de la emision en Ha (Hunter & Gallagher
1985). Las lineas horizontales marcadas indican la zona que fue considerada en
las observaciones del presente trabajo.
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Figura 5.13: Imagen en la banda V con el norte arriba y el este a la izquierda.
Los isocontornos superpuestos muestran la emisién en Ha, [NII] y el continuo.
La cruz representa el centro de la distribucién de las estrellas, mientras que el
circulo delimita el radio (~ 50 pc) que contiene la mayor parte de la emisiéon en
Ho. Imagen presentada por Malumuth et al. (1996).
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cluimos que, a diferencia de NGC 604, la estructura presente en ella se deberia

mas bien a los efectos de los vientos estelares.

En el capitulo siguiente se analizara la estructura en densidad de las regiones

estudiadas en el presente trabajo.



Capitulo 6

Densidad

Uno de los parametros mas importantes para caracterizar a una regién HII es
su densidad electrénica, a partir de la cual se pueden determinar caracteristicas
tales como la masa del gas ionizado, la estructura de ionizacién, y calcular la

composicién quimica.

Originalmente, los modelos teéricos clasicos definfan nebulosas con densidad
uniforme y simetria esférica (Evans & Dopita, 1985), pero esta aproximacién
no es consistente con las observaciones en nebulosas. Los modelos més realistas
deben incluir un estudio sobre la estructura del gas ionizado. Stasinska (1980)
senal¢ la relevancia de los modelos de distribucién del gas en cuanto a los espec-
tros teodricos resultantes, deduciendo que dichos espectros variaran de acuerdo
a cada modelo. El estudio de Rubin (1989) demuestra, mediante simulaciones
numéricas, que los métodos empiricos (basados en propiedades integradas en la
nebulosa) para la determinacién de propiedades fisicas del gas ionizado depen-

den de forma relevante de las variaciones internas de la densidad electrénica.

Los datos observacionales indican que el gas ionizado dentro de una regién
HII tiene una distribucién no homogénea, ocupando solamente una parte de la
region (véase, por ejemplo: Osterbrock & Flather 1959; Castafieda et al. 1992;
Esteban et al. 2009) con condensaciones dentro de la misma (Dopita et al. 1974).
Informacion de la densidad local del gas esté disponible a partir de observaciones

del valor de la densidad punto-a-punto en espectros de rendija larga (Garcia-Diaz

96
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& Henney 2007), aunque también existen mapas bidimensionales de densidad de
regiones HIT galacticas (Pogge et al. 1992), y extragalacticas (Lagrois & Joncas
2009; Relano et al. 2010; Maiz-Apellaniz et al. 2004). Basado en estos datos,
el modelo estandar moderno asume que el gas esta distribuido en glébulos de
alta-densidad, con una distribucién uniforme, la cual ocupa una fraccion € de la
nebulosa. A este parametro se le conoce como factor de llenado. Concluimos que
es muy importante obtener informacién observacional acerca de la estructura

de la densidad electronica.

El primer paso es seleccionar un método observacional para determinar la den-
sidad. La densidad electrénica local puede obtenerse de la intensidad relati-
va de los dobletes de lineas sensibles a ese parametro. El método original fue
planteado por Seaton & Osterbrock (1957) utilizando el doblete de oxigeno
[OIII]AA3726, 3729. Otros pares de lineas provenientes de los iones con el mismo
tipo de estructura, y que por lo tanto también pueden ser utilizados para me-
dir densidades electronicas, son [SII], [NI], [CIIII], [ArIV] y [KV] para la region
optica, asi como [NeIV]A\2422, 2424 para el ultravioleta. Aller (1984) realizéd
una recopilaciéon de los dobletes usuales disponibles para la determinacién de

las densidades nebulares mostrada en la Tabla 6.1.

| Elemento | Razoén de lineas | Configuracion Electrénica | Espectro |

[OIT] | I(A3729)/I(A\3726) 2p° Visible

NI | I(A5200)/I(A5198) 2p° Visible

[SI] | I(A6716)/I(A6731) 3p° Visible
[CIIL | I(A\5517)/1(A5537) 3p° Visible
[ArTV] | T(M711)/T(M740) 3p° Visible
[NeIV| | I(\2422)/I(A\2424) 2p° UV

Tabla 6.1: Listado de los dobletes de lineas de emisién que pueden ser utilizados
para la determinacion de la densidad electronica de nebulosas. Aller (1984).

Se sabe que el doblete de oxigeno es mas sensible en el limite de baja densidad
(Castafieda et al. 1992), que corresponde a las condiciones tipicas de regiones
HII, pero requiere de una alta resolucion espectral para su observacion (dado
que las lineas del doblete [OIT]AA3726, 3729 estan muy cercanas en longitud de
onda). Otro indicador de densidad es el doblete de azufre [SII|]ANG6716, 6731. Este
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doblete es lo suficientemente brillante y facil de resolver en un espectrografo de
resolucion intermedia como ISIS, lo que lo hace apropiado para este estudio. El
problema para su uso es que no es el doblete méas apropiado para determinaciones
de baja densidad, que caracteriza a los complejos extragalacticos (Kennicut et
al., 1989). Sin embargo, si el doblete es medido con una buena senal a ruido, éste
permite una deteccion detallada de las variaciones de la densidad electrénica a lo
largo de la region. Estos factores, aunados al hecho de estar los datos disponibles
en el archivo de La Palma, deciden su uso en el presente trabajo para el calculo

de densidades.

El principio de la medicién de la densidad electronica en una nebulosa a través
de la observacién de un doblete de lineas es la medida de los efectos de la desex-
citacion colisional. Esto se hace comparando las intensidades de dos lineas del
mismo i6n, que se emiten a diferentes niveles con casi la misma energia de ex-
citacion, de forma que las tasas de excitacion relativas de dos niveles dependan
solo del cociente de las fuerzas de colision. Si dos niveles tienen diferente proba-
bilidad de transiciones radiativas o diferentes tasas de desexcitacién colisional,
las poblaciones relativas de los dos niveles dependerdn de la densidad, con lo
que el cociente de intensidades de las lineas emitidas dependera también de la
densidad. Como se ha mencionado, los mejores ejemplos de lineas utilizadas
para medir la densidad electronica son [OIT|A3729/A3726 y [SII]A6716/A6731,

cuyos diagramas de energia se muestran en la Figura 6.1.

Las poblaciones relativas de los niveles de energia de las lineas de emisién re-
sultantes pueden encontrarse a partir de las ecuaciones de equilibrio estadistico
para las poblaciones de cada nivel. La transicién entre los limites de alta y baja
densidad ocurre en la vecindad de las densidades criticas (Ecuacion 1.20). La
soluciéon completa de las ecuaciones de equilibrio, que considera todas las tran-

siciones incluyendo la excitacién a los niveles 2P

con la consiguiente caida en
cascada, proporciona una variaciéon detallada del cociente de intensidad con la
densidad electrénica como se puede ver en la Figura 6.2. Se debe notar que la
principal dependencia de la tasa de transiciones colisionales va como n, /Tl/ 2.
Existe también una pequeila dependencia con la temperatura (como consecuen-
cia de la caida en cascada a partir de 2 PY), pero no es apreciable en la Figura 6.2.
Un tratamiento exactamente similar aplica para [SII]: el cociente jxg716/jr6731

se muestra también en la Figura 6.2.

Las lineas de emisién del azufre son producidas por las transiciones entre los
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Figura 6.1: Diagramas de niveles de energia de la configuracion 2p® de [OI1] y
la configuracion 3p? de [SII|. Gréfico obtenido de Osterbrock (1989).

niveles 2Dy /o —* S35 para 6716.4 A y 2D3/5 —* S35 para 6730.8 A. En el li-
mite de baja densidad, el cociente se determina por las fuerzas de colision de
los niveles 2D, de acuerdo a Osterbrock (1989), mientras que para densidades
electrénicas altas, la intensidad relativa del doblete estd dado por el cociente
de las probabilidades de transiciéon radiativas. Para densidades intermedias es
necesario resolver el d&tomo de cinco niveles. Soluciones numéricas son relativa-
mente faciles de llevar a cabo (Stanghellini & Kaler, 1989; Blair & Kirshner,
1985). Las soluciones analiticas para un tratamiento més simplificado con un
atomo de tres niveles han sido publicadas por Aller (1984) y por McCall (1984).

Castaneda et al. (1992) presenta una solucion analitica del atomo de cinco ni-
veles de [SII] para la obtencién de la densidad electrénica. En dicho trabajo se
proporciona una solucién a las ecuaciones de equilibrio estadistico de los niveles
atomicos considerando todos los posibles tipos de transiciones (radiativas, de
excitacion colisional y de desexcitacion colisional) del [SII] en la configuracion
2p? entre los niveles 2D, S, y 2P. Los valores de los pesos estadisticos para cada
nivel también fueron considerados en los calculos de las poblaciones relativas.
Se utilizaron también los valores de probabilidades de transicion y los coeficien-

tes de las fuerzas de colision efectivas dados por Mendoza (1983). La solucion
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Figura 6.2: Célculo de la variacién del cociente de intensidades del doblete de
[OII] (linea continua) y [SII] (linea punteada) en funcion de la densidad electro-
nica y a una temperatura 7' = 10000 K. (Osterbrock 1989).

analitica de primer orden encontrada es:

P 106T16) (14 4.187)

I(\6731) (11 13.427) (6.1)

con

z=10"4N.t2, t=10"4T..

Como alternativa, el programa desarrollado por De Robertis et al. (1987) pro-
porciona una solucién numeérica (empleando la rutina FIVEL!) para el 4tomo
de cinco niveles, y dicho algoritmo fue incorporado por Shaw & Dufour (1994)

al paquete nebular en IRAF. La tarea utilizada de esta paquete es temden. El

Lhttp://iraf.noao.edu/irafnews/dec94/dec94-S-13.html
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algoritmo determina la densidad electrénica de una nebulosa de gas ionizado,
considerando una temperatura electrénica dada o viceversa. El usuario debe es-
pecificar la cantidad a ser calculada, el nombre y el espectro del d4tomo, entre

otros parametros.

Existe una buena correspondencia entre la solucién analitica proporcionada por
Castafieda et al. (1992) y la encontrada numéricamente por De Robertis et al.
(1987); para una densidad electrénica de 100 cm~3 la correspondencia es del
4 % mientras que para una densidad de 7 x 103 cm ™3 es del 20 %. Esto puede
verificarse en la Figura 6.3, obtenida de Castaneda et al. (1992). Dado que el
paquete de IRAF utiliza las ultimas constantes atémicas disponibles para el
célculo de las densidades, se decidi6 utilizar este método numérico para estimar

la densidad electroénica.

Son varias las fuentes de error en el célculo de las densidades que se deben con-
siderar a fin de interpretar los resultados. En el célculo de la densidad se debe
tener en cuenta que el cociente de las lineas de excitacion colisional elegidas
dependera de la densidad y la temperatura electronica del gas. Esta dependen-
cia es pequena en el rango de temperaturas de las regiones estudiadas. Hemos
examinado la amplia literatura disponible, de la cual s6lo mencionamos varios
articulos destacados. Vilchez et al. (1988) encuentran temperaturas electronicas
promedio de 8500 K para N595 y N604. Peimbert (1970) da una temperatura
de 9600 K, Churchwell & Goss (1998) de 9000 K, Maiz-Apellaniz et al. (2004)
de 8500 K y Sabalisck et al. (1995) de 10000 K. El doblete de [SII] es sensible a
la densidad, pero también es bastante insensible a la temperatura electrénica,
con lo cual es posible considerar que es una buena aproximacién tomar una
temperatura de 10000 K en nuestros célculos. Esta consideraciéon es consistente
con lo senalado con Maiz-Apellaniz et al. (2004) quien tambien encuentra que
no hay presente una variacion significativa si se consideran tempraturas en un
rango de 8000 K a 10000 K.La densidad electrénica promedio esta en el limite
de baja densidad para ambas regiones. Los valores mas confiables y recientes
son los de Esteban et al. (2009). Para NGC 604 (en [OII]) tiene un valor de
270430 cm 2, mientras que NGC 595 es de 260 % 30 cm 3.

Al estar trabajando en la zona de baja densidad, un error relativamente pequefio
en la razon [SII] se amplifica en un error grande en la densidad. Los errores
estimados en la medicién de los cocientes de [SII] son del orden de 2 - 7%

tomando en cuenta el error de Poisson en el flujo medido para cada linea del
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Figura 6.3: Comparacion entre la soluciéon numeérica obtenida por De Robertis et
al. (1987) y McCall (1984) mediante el programa FIVEL ( ), una solucion
para el atomo de tres niveles (—+—+—), y la solucién aproximada del dtomo de
cinco niveles (————) obtenida por Castaneda et al. (1992) a una temperatura
de T, = 10* K (Castafieda et al. 1992).

doblete. Estos errores se indican mediante barras verticales en las figuras que
muestran la variacién de los cocientes a lo largo de la superficie de las regiones
HII. Los errores calculados en los graficos de cocientes de [SII] se obtuvieron

utilizando la siguiente relaciéon:

2 2
P Is716 <06716> n <06731>
PSHT T Ig716 Is7s1 )’

donde los valores de las intensidades (Ig716 y I6731) y los errores asociadas a las

mismas (og716 ¥ 06731) son obtenidos de los ajustes realizados con Dipso?.

2La cual se describe con més detalle en el capitulo anterior en la seccion 4.4.8.
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6.1. Analisis General

Las graficas correspondientes a los perfiles de brillo en Ha y su correspondiente
densidad, derivadas a partir de los resultados de los ajustes realizados con los
datos de rendija larga, se muestran desde la Figura 6.4 hasta la Figura 6.13 para
NGC 604 y desde la Figura 6.19 hasta la Figura 6.27 para NGC 595.

Originalmente en el presente trabajo se realizo el estudio de los cocientes de [SII]
considerando solo un promedio de 4 filas independientes para el ajuste (corres-
pondientes a la escala del seeing de las observaciones). Para mejorar el proceso
de analisis se decidi6 utilizar un promedio de 8 filas (para aumentar la senal a
ruido), obteniendo un espectro asociado para cada pixel en la direccion espacial.
Este ultimo método proporciona curvas mas suaves que permiten analizar con

detalle el comportamiento de la densidad.

Existen algunas consideraciones importantes cuando se desea interpretar los
resultados de las mediciones. Es importante recordar que la distancia a estos
objetos implica que parte de la informacién se perderd durante la integraciéon
por la resolucién limitada por el seeing. Asimismo, el ST puede no ser el estado
de ionizacién méas importante del azufre en una region HII, y éste se encuentra
presente en su mayoria, en las partes externas de la region (French & Grandi
1981).

Respecto a la distribucion del polvo en el gas ionizado existen dos casos fisicos
importantes: o bien el polvo se encuentra dentro de la regién (ya sea en grumos
o uniformemente distribuido), o bien en los alrededores de la nebulosa. Mathis
(1983) concluy6 que ambas geometrias para la distribucion del polvo y el gas
proporcionan resultados similares para el decremento Balmer y por lo tanto,
determinar observacionalmente la verdadera distribucién geométrica del polvo
resulta una tarea dificil. Asi pues, teniendo en cuenta el resultado de Mathis
(1983), se considera como una buena primera aproximacion un modelo libre de
polvo. Si el polvo se encuentra distribuido homogéneamente dentro de la region,
se esperaria que el enrojecimiento fuera mayor en las partes méas densas de los
complejos (Skillman 1985).
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Las observaciones de las regiones estudiadas indican la existencia de variaciones
en la densidad electronica. Los graficos anteriores (Figuras 6.4 a 6.27) ilustran
el cambio en el cociente del doblete de [SII] con la posicion espacial, comparado
con el brillo superficial en Ho.

Respecto a los cocientes de azufre [SII] 6716/6731 los puntos con buena senal
a ruido (S/N) se encuentran todos en un rango de 1.1 a 1.4, estando entonces
en el rango de baja densidad que caracteriza a las regiones HII (Castafieda et
al. 1992). Dichos rangos corresponden a densidades entre 50 cm =3 y 250 cm ™3
para NGC 604 y entre 40 cm ™ y 170 cm 3 para NGC 595. Los mapas de flujo
en Ho, asi como los gréaficos de perfiles en Ha contra densidad hacen evidentes
las zonas de mayor y menor densidad en NGC 604 y NGC 595. Se observa que,

como se ha venido mencionando, las regiones estan lejos de ser homogéneas.

6.2. NGC 604

A continuacién se muestran los graficos obtenidos® para NGC 604, que mues-
tran los perfiles Ha y sus densidades correspondientes. Su respectivo anélisis se

presenta después de los mismos.

Perfiles Ho y Densidad de NGC 604

6.2.1. Analisis de NGC 604

De los gréficos de los perfiles en Ho y densidad (Figuras 6.4 a 6.13) se puede
notar que a medida que nos acercamos a las dltimas posiciones de rendija (ren-
dijas 7 a 10), es decir, conforme se mueve la rendija hacia el sur, se nota con
mayor facilidad la presencia de los dos nucleos de emisiéon en Ho més prominen-
tes. De esta forma hay un incremento en intensidad conforme nos movemos en
direccioén sur de la region hasta alcanzar el maximo y después vuelve a disminuir
la intensidad de los picos observados. Este comportamiento en la intensidad de
flujo coincide con la posicién de la asociacién principal de estrellas O y B. Para

comparacién con trabajos anteriores, ilustramos de forma separada la posicién

3Graficados en OriginLab.
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ocho de rendija, que corresponde al grafico que presenta Maiz-Apellaniz et al.
(2004), quiénes emplean el mismo conjunto de datos de rendija larga utilizados
en este trabajo, en la que se puede ver el perfil Ha de una de las posiciones de
rendija con su correspondiente densidad (Figura 6.16).

Para ilustrar la mejora en la presentacion de los resultados al cambiar la estrate-
gia de muestreo de la densidad, se realizaron graficos de los perfiles en Ho contra
densidad considerando un promedio de 4 filas consecutivas y después otro con 8
filas superpuestas. De esta forma y con fines de comparacién, se han realizado
para una de las posiciones de rendija (posiciéon nimero ocho) dos graficos, los
que comparan la diferencia entre utilizar el ultimo método y el originalmente

considerado en este trabajo.

El primero de ellos (Figura 6.14) muestra la grafica obtenida con la primer
técnica utilizada en este trabajo, es decir, un promedio de cuatro filas consecu-
tivas. El segundo (Figura 6.15), muestra el ultimo método, es decir, se utilizan
un promedio de ocho filas superpuestas, y que de acuerdo a los resultados de-
be asemejarse mucho a la técnica utilizada por Maiz-Apellaniz et al. (2004).
Finalmente se muestra en la Figura 6.16 una comparacion entre el grafico ob-
tenido por Maiz-Apellaniz y el obtenido en este trabajo. En éste ultimo puede

apreciarse una gran concordancia en los resultados.

En el grafico 6.15, se pueden observar las zonas de alta densidad en NGC 604,
las cuales corresponden a zonas que pueden apreciarse en el mapa bidimensional

(Figura 5.1) contenido en el capitulo relativo a la morfologia (Capitulo 5).

De acuerdo al mapa de densidad de NGC 604 (Figura 6.17), las 4reas con baja
densidad corresponden principalmente a las zonas circundantes de las cavidades
observadas, es decir, las centrales (Cavidad A y C de la Figura 5.5). De acuerdo
a la Figura 6.17 las estrellas Wolf-Rayet, con coordenadas: (10277, 571°), (10478,
118), (11478, 57), (11276, 1172), (1157, 1174), (11675, 7°5), (117.9, 7.7), (120",
11275), se encuentran en zonas con densidades menores o densidades medias,
este hecho apoya mayormente la teoria de que los gradientes de densidad pueden
estar asociados a una superburbuja en expansién presente en la region debida
a los vientos estelares de las mismas en vez de atribuirlo a la existencia de
una supernova, como se menciona més ampliamente en el capitulo anterior. Por
gradientes de densidad entendemos una variacién sistemética de la densidad

electronica con la posicién a lo largo de la rendija.
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El estudio en densidad en regiones HII gigantes de Castafieda et al. (1992) con-
firma la existencia de este comportamiento en otras regiones HII extragalacticas.
La Figura 6.18 muestra una imagen comparativa entre el mapa de densidad pa-
ra NGC 604 presentado en este trabajo y el realizado por Maiz-Apelléniz et al.
(2004). En dicha imagen puede observarse una buena correspondencia en los
mapas presentados. Cabe sefialar que el grafico presentado por Maiz-Apellaniz
et al. (2004) tiene una orientacion distinta a la presentada en los mapas de este
trabajo, en su mapa el norte se encuentra apuntando hacia abajo y el este a la
derecha. Debido a que se deseaba presentar la imagen original de estos auto-
res, en la Figura 6.18 se presenta el mismo mapa de densidad que en la Figura
6.17, con la diferencia de que éste ultimo se ha graficado siguiendo la misma

orientacion de Maiz-Apellaniz et al. (2004) para facilitar la comparacion.

Otros autores también han obtenido valores de la densidad electrénica, pero no
de la manera sisteméatica de este trabajo. Yang el al. 1996 derivan densidades
electronicas del cociente de [SII] a partir de datos de espectroscopia echelle,
eligiendo zonas puntuales en la estructuras de los filamentos y cascaras de la
region (véase su Tabla 5), pero sus resultados no muestran un patrén definido
entre diferentes posiciones, salvo que todos se encuentran en zonas de baja
densidad. Mediciones de la densidad de NGC 604 realizadas por Clayton (1988)
con espectroscopia echelle dan valores de «~ 100 cm 3. Rosa & Solf (1984), en las

posiciones de alto brillo superficial dan valores de 50 — 200 ¢cm ™3

, mientras que
Maiz-Apellaniz et al. (2004) con rendija larga encuentran valores de de cociente
de doblete de [SII] por encima de 1.3. Los valores citados concuerdan con los

obtenidos en el presente estudio, en el que se obtuvo un rango de 50-250 cm ™3,

con una densidad promedio de 108 cm™3.

La densidad electronica tambien fue medida a partir del cociente de- [SillI] 18um/33um
por Martinez-Galarza et al. (2012) en zonas selectas dentro de la region, em-
pleando espectroscopia del observatorio espacial Spitzer. El inconveniente de
usar este doblete radica en su baja sensibilidad a bajas densidades (vease Du-
dik et al. 2007). No obstante, los autores pudieron establecer limites superiores

3

para log ne = 1.5 cm ™3 and log ne = 2.5 cm ™3, en acuerdo con los resultados

de nuestro trabajo.

Estudios anteriores relativos a la variacion en densidad en la superficie de re-
giones HII gigantes extragalacticas concuerdan con los resultados observados

en el presente trabajo. Un buen candidato de comparacion con NGC 604 lo
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constituye 30 Doradus, debido a su proximidad y su alto brillo superficial, asi
como la gran similitud que guarda en algunas propiedades con NGC 604. Uti-
lizando el doblete [OII]AA3726,3729, White (1981) estudi6 la variaciéon de la
densidad electronica en el centro de 30 Doradus, obteniendo valores del orden
de 500 — 700 cm~3, y encontrando que el maximo en densidad se encontraba
localizado en el borde més brillante. Canto et al. (1980) estudiaron también el
doblete de [OII] en 30 Doradus pero en su trabajo no se realizé ningin ané-
lisis sobre la variacion en densidad de sus diferentes componentes; los valores

reportados fueron de 200 — 1000 cm 3.

6.3. NGC 595

A continuacion se muestran los graficos obtenidos para NGC 595, su respectivo
analisis se presenta después de los mismos. Dichos gréaficos muestran los perfiles
Ha y sus densidades correspondientes, en todas ellas el norte se encuentra arriba

y el este a la izquierda.

Perfiles Ha y Densidad de NGC 595

6.3.1. Analisis de NGC 595

Al igual que para NGC 604, para NGC 595, se utilizé un promedio de 8 filas
superpuestas para realizar los graficos correspondientes a los perfiles de flujo
en Ho contra densidad (Figuras 6.19 a 6.27). Igualmente, el mapa de densidad
correspondiente (Figura 6.28) a esta region fue realizado a partir del doblete de
azufre [SIT] AN6716,6731.

Respecto a los perfiles en Hoa contra densidad, en las dos primeras posiciones de
rendija de los perfiles en Ha hay tres picos principales de bajo flujo, mientras
que ya en la tercera posiciéon de rendija puede verse un pico bien definido con
dos méximos. A partir de la posicién de rendija cuarta hasta la sexta se observa
en cambio, el mismo pico pero sin las crestas mencionadas, es decir, puede
verse un solo pico bien definido. En la posicion séptima vuelven a aparecer tres

picos principales, el ultimo de ellos con dos crestas también; mientras que en
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Figura 6.21: Perfil Ho y densidad para la tercera posiciéon de NGC 595.
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Figura 6.23: Perfil Ho y densidad para la quinta posiciéon de NGC 595.
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130

135

140



Flujo [A.D.U.]

Densidad [cm”-3]

1500
1250
1000
750
500
250

160

120

80

40

NGC 595 - POSICION 8

T | T ‘ T | T [ T | T [ T

80 85 90 95 100 105 110 115 120 125

X [arcsec]

Figura 6.26: Perfil Ho y densidad para la octava posicion de NGC 595.
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la posicién octava puede hablarse méas bien de dos picos con varias crestas. En
la ultima posicion, es decir la novena, se observa de un nuevo un pico ancho
con dos crestas. Es muy posible que tal comportamiento se deba al movimiento
de burbujas de gas dentro de la region, incluyendo choques de las mismas.
Estos perfiles reproducen de forma precisa las zonas mostradas en el mapa de

morfologia de NGC 595 (Figura 5.8) del capitulo anterior.

De estos mismos gréficos puede observarse también que en general las variaciones
de la densidad en las zonas donde hay mayor emisiéon en Ha (picos de los perfiles)
son bastante “planas”, es decir, no presentan una gran variacién cuantitativa
en sus densidades, a diferencia de NGC 604. Es solo en la segunda posicién
de rendija donde puede observarse cierta estructura: la densidad presenta un
méaximo en la misma zona del segundo pico en la emisién en Ha, sin embargo,

este comportamiento no se repite en otras posiciones de rendija.

El mapa de densidad para NGC 595 (Figura 6.28) muestra poca variacion de
la densidad en comparacién con NGC 604, como lo indicaban precisamente los
graficos de los perfiles Ha contra densidad, en donde dicho comportamiento
resulta ain més evidente. Se obtuvieron densidades menores que en NGC 604,

con un rango que va de los 60 — 170 ¢cm™3

, con una densidad promedio de
80 cm 3, concordando con las obtenidos en otros trabajos como el de Relafio et

al. (2010).

El mapa de Relano et al. 2010 muestra conclusiones semejantes. En la Figu-
ra 6 de su articulo hay un mapa de cocientes de linea. El rango de cocientes
observados cae entre 1.2 a 1.8 (recordamos que el cociente limite es 1.40). Dis-
minuyendo la resolucion espacial al muestrear en factores de 2x2 y 4x4 spaxels
no muestra tampoco estructura en densidad. En este mapa no se observa un

patrén de variaciéon de la densidad electrénica.

En el articulo reciente de Lagrois & Joncas (2009) tiene un mapa en densidad
en un campo mas amplio del observado en nuestro trabajo. Los resultados no
son entonces de inmediata comparacién, pues su zona de anélisis es mayor. En
su articulo hacen notar que los valores bajos en densidad estan asociados a la
ubicacion del hidrégeno neutro (HI), mientras que el drea que estd cubierta
por la emisién en Ha no muestra grandes variaciones en densidad electrénica
en su escala de colores. Solo zonas puntuales alejadas del centro del objeto

muestran aparentemente alta densidad. Para determinar la densidad utilizaron
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una temperatura de 8500 K. La estructura de la densidad electrénica coincide
con la morfologia de la componente de HI, con las estructuras filamentarias en

H+ y S+ que parecen originarse de la vecindad de la estructura molecular.

Nuestro trabajo no muestra una correlacién definitiva entre zonas de alto brillo
superficial y densidad electronica. Relano et al. examinan la posibilidad de un
aumento en la densidad en la localizaciéon del méximo en emisiéon en Ho, com-
parando la variacion de perfiles en emision en Ha con los cocientes de [SII], solo
que en su caso se analizan perfiles radiales (Figura 7). El valor promedio del
cociente de [SII] para estos autores es 1.43, que corresponde al limite de baja
densidad. No encuentran una relacién entre la variaciéon de la densidad electro-
nica con la distribucién de la luminosidad en Ho. Para explicar el aumento en
luminosidad en Ha, la explicacién alternativa es un incremento en el factor de

llenado, lo cual implicaria una mayor emision a lo largo de la linea de vision.

6.4. Discusién general

Las observaciones de las regiones estudiadas indican la existencia de variaciones
en la densidad electrénica dentro de los complejos HII. Este comportamiento
puede apreciarse en la Figuras 6.10, 6.11 y 6.12, graficos de NGC 604 en los
que se representa el correspondiente perfil Ha y la densidad para las posiciones
de rendija 7, 8 y 9. En dichos graficos puede notarse que los picos en flujo de
Ha se corresponden con altas densidades también. Dicho comportamiento no se
aprecia en NGC 595, pues la distribucion de la densidad electrénica no muestra

grandes variaciones dentro de la region con la distribucién de la emisiéon en Ho.

Tipicamente el doblete de [SII] es representativo del 2-4 % exterior de la region
HII (Peimbert et al. 2003). Por ejemplo, en un estudio de NGC 2363 Perez et
al. (2001) encuentran una diferencia significativa entre los valores calculados a
partir del doblete de [ArIV], que se origina en la zona Ar™, y el doblete de
[SII], que se forma en la zona de ST. Este efecto puede indicar que la zona de
alta excitacion (Ar™3) esta mas cerca de la fuente de ionizacion, mientras que
el ST se encuentra en la zona de baja excitaciéon en una zona hacia el exterior.
Por lo tanto debemos hacer notar que en la interpretacion de la variacion de

la densidad electrénica se debe tener en cuenta que las lineas de diagnéstico
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son sensibles al rango en densidad y a las diferentes zonas de la estructura de

ionizacion.

Las variaciones de densidad parecen estar asociadas a zonas de mayor brillo
superficial. En el caso de NGC 604, se detecta que en las zonas mas brillantes el
cociente de [SII] indica valores maximos de densidad. El resultado es semejante
al de Castaneda et al. (1992) y Copetti et al. (2000), que encontraron que en
algunas regiones HII gigantes el pico de densidad se encuentra en la zona de
méximo brillo superficial, como por ejemplo en NGC 5461. Se ha sugerido que
en regiones galacticas y extragalacticas la densidad electrénica es mayor en la
direccion de zonas mas brillantes, mientras que las regiones HII més débiles

parecen estan caracterizadas por densidad electronica uniforme.

Por medio de estudios de espectroscopia de rendija larga también se han ob-
servado variaciones en las densidades electrénicas de regiones HII galacticas,
como por ejemplo por Mesa-Delgado & Esteban (2010) en su estudio de M8,
M17 y NGC 7635. En el caso de regiones galacticas las variaciones son més
pronunciadas debido a que las densidades locales maximas tipicas pueden al-
canzar valores de 10* cm™. Ejemplos son los estudios de la Nebulosa de Orion,
como los de Pogge et al. (1992) y Garcia-Diaz & Henney (2007). Wen & ODell
(1995) observan gradientes radiales de densidad en Orion (véase su Figura 6).
En otro contexto se han observado variaciones de densidad, por ejemplo, en el
centro de galaxias. Maiz-Apellaniz et al. (1998) presentan datos de la galaxia
NGC 4321, encontrando una correlacion [SII] vs. Ha, en el sentido que regiones

maés brillantes son més densas (el cociente del doblete de [SII] es menor).

Una manera de entender estos resultados es considerar un gradiente de densidad
radial, desde un valor maximo en las zonas centrales de la region. Este compor-
tamiento se observa en NGC 604 pero no en NGC 595, mientras que en el resto
de las zonas estudiadas la densidad se encuentra en el limite convencional de

baja densidad.

El cambio en el brillo superficial con la posicién puede tener varias causas. Una
de ellas es el cambio en la profundidad de integracion a lo largo de la linea de
vision. La otra razén puede deberse a un incremento en la densidad local del

gas emisor.

Ese cambio en la estructura del gas emisor puede ser consecuencia de que la

estructura interna en densidad sea no uniforme (por ejemplo, con un gradiente
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radial hacia el centro de la nebulosa). O bien puede deberse a efectos locales.
Por ejemplo, en la barra de la Nebulosa de Orion se observa un incremento en
la densidad electronica, que Pellegrini et al. (2009) postulan se debe a la presion
de radiacién de las estrellas ionizantes sobre la nube de gas ionizado en la barra,
llevandola a una compresion; los autores proponen que este es un efecto que

puede explicar variaciones en la densidad electrénica de regiones HII.

Uno de los estudios mas completos que proporciona informacion sobre las den-
sidades (integradas) de estos objetos es el Esteban et al. (2009). Estos autores
observan un area de 5.76x 1.7 arcsec?, que esta localizada sobre un knot de alto
brillo superficial en Hoa en NGC 595. La densidad es <100 cm ™3, calculada a
partir de [SII], pero es de hacer notar que dada la calidad de las observaciones
(usando VLT) es posible medir otras lineas, por lo tanto se puede calcular den-
sidades de NI, OII, SII y CIIII, tanto para NGC 604 como para NGC 595 (véase
Tabla 5 del articulo mencionado).Notemos que en este articulo es posible medir
la densidad de [OII], que es mayor que la de [SII]. Eso indica que hay que ser
cuidadoso al interpretar el valor de la densidad de [SII], dado que representa los
valores tipicos de densidad en las zonas de baja excitacion, especialmente hacia

afuera en la region HII.

La magnitud del error dependeré de la linea de emisién estudiada. Por ejemplo,
Lebouteiller et al. (2008) muestran que las determinaciones de las abundancias
de NeT y Ne™™ en regiones HII gigantes no son sensibles a densidades elec-

3

troénicas en el rango 102-10* cm ™3, mientras que los resultados son mucho méas

sensitivos a incertidumbres en la temperatura electrénica.

Nuestros resultados indican gradientes de densidad, que pueden explicarse por
variaciones dentro del objeto. Examinando la literatura existen otros dos dife-
rentes métodos que confirman nuestros resultados sobre variaciones internas de
densidad dentro de regiones HII. En primer lugar, existe otro estimador de la
densidad, conocido como ne rmsg, que se calcula a partir del flujo absoluto de

las lineas de recombinacion (Peimbert y Spinrad 1970; Meaburn 1969).

Por otra parte, Osterbrock y Flather (1959) utilizaron el doblete de- [OIT] AA3729 /3726
para determinar ne y emisiones en longitud de onda de radio para calcular
ne,rms en la Nebulosa de Orién. Ambos valores dieron resultados diferentes.
Estos autores asumen que la nebulosa tiene condensaciones, con nubes embebi-

das en un medio mucho mas tenue. La razén del doblete de oxigeno esté asociada
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a la densidad electrénica del gas ionizado, midiendo la densidad de las densas
nubes en las regiones HII, mientras que ne rms es un promedio geométrico. La
fraccion de volumen ocupado por los grumos se denomina factor de llenado (¢) y
el material o sustrato que lo rodea posee una baja densidad, cuya contribucién
a la medida de la emisién en la region HIT es muy pequena. El rango de valores
tipicos del factor de llenado para regiones HII es de 0.01 a 0.001 (Kennicutt
1984).

Es posible calcular la distribucion de ne rms es a partir de la distribucion del
brillo superficial, asumiendo una cierta geometria para la nebulosa. Para un
modelo de simetria esférica, (Kennicutt 1984; Kennicutt et al. 1980) se han ob-
tenido perfiles radiales de ne rms para NGC 604. A partir de la distribucion
de brillo superficial en Ha (promediada azimultamente) se calcula la medida
de emisién y la distribucién radial de la densidad electrénica, lo que sirve para
estimar el perfil de densidad ne yms. Esta densidad crece hacia el centro, alcan-
zando un valor < 100 cm~2 (vease Figuras 6 y 7 en su trabajo). que muestran
una dependencia con la posicién hacia el centro de la nebulosa. Un resultado
similar se obtiene por Gonzalez & Pérez (2000) utilizando imagenes en Ha del
Telescopio Espacial Hubble. Nuevamente, ne rms se mide a lo largo de la dis-
tancia al centro de la nebulosa, con valores descendiendo desde < 100 cm™ en

el centro, hasta 10 cm™ a una distancia de 100 pc del centro de la nebulosa.

Para las regiones HII aqui estudiadas, los valores de ne rms (promedio) repor-
tados por Kennicutt (1984) son de 3 para NGC 604 y 4 cm 3 para NGC 595.
La densidad electrénica integrada ne determinada a partir de la razén de lineas

de emision en el 6ptico de [SII| es mas alta que el valor ne rms.

El segundo indicador de una variacién interna de la densidad electrénica sur-
ge a partir de estudiar la distribucién en luminosidad de las regiones HII.
En el trabajo de Rozas, Castaneda & Beckman (1998) se estudian los perfi-
les de brillo superficial de regiones HII de 6 galaxias de tipo tardio. El cambio
en el brillo superficial de una regién se modela utilizando un simple mode-
lo de niicleo-halo, con una fuente de ionizacién en el centro, permitiendo que
la densidad decrezca desde el centro de la regién hacia el exterior. Se adop-
tan entonces tres diferentes perfiles para la densidad electrénica: exponencial
(N,=N,el=7/m)) gaussiano (Ne:Noe(_T/”’)Q) y el modelo de Terlevich & Mel-
nick (1981), N.=N,[1+(r/r0)?]~%/2. En estas expresiones r, es una longitud
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caracteristica que se puede identificar con el radio del nucleo, y N, es la densi-
dad electronica central. Al mismo tiempo se calcula el brillo superficial a lo largo
de la linea de vision considerando el modelo de distribucién de densidad elegido.
El trabajo muestra que un buen ajuste a las observaciones se logra considerando

perfiles gaussianos para la variacién en la densidad.

Concluimos entonces que diferentes métodos para estudiar variaciones de densi-
dad electrénica concuerdan con nuestros resultados, que indican que en al menos
la region NGC 604, existen gradientes de densidad que apuntan a un aumento

de ese parametro hacia el centro de la regién.



Capitulo 7

Cinematica

La velocidad radial de un objeto es aquella que se mide a lo largo de la linea de
visién del observador. La velocidad observada corresponde a la integracion, en
la direccion del observador, de la emisiéon punto a punto del gas. A partir de la
informacién de los ajustes de las diferentes lineas de emision es posible calcular
la velocidad radial en cada punto y obtener entonces el campo de velocidades

de las regiones estudiadas.

Considerando el corrimiento Doppler de las lineas de emisién se obtiene la ve-

locidad radial mediante la siguiente expresion:

¢ (Mobs —Alab)
Alab

Uheliocéntrica radial = + U,

donde c es la velocidad de la luz medida en kilémetros por segundo, A,ps es
la longitud de onda medida en el aire de la linea espectral observada en Angs-
troms (107% m), X4 es la longitud de onda de la linea espectral en reposo
medida en Angstroms (las longitudes de onda consideradas fueron las siguien-
tes: Agp(Ha)= 6562.8, \jqp(HB)= 4861.3, N\jp[SII|= 6716.4, \iqp[SII]= 6730.8,
Aap[NII]= 6548.0, A\jap[NII|= 6583.4, Ajqp[OIII]= 4958.9, A;qp[OIII]= 5006.8), y
vy, es la correccién heliocéntrica, que consiste en sustraer la contribucion a la
velocidad debida a la rotacién terrestre, el movimiento del centro terrestre de
acuerdo al baricentro Tierra-Luna y del movimiento de la Tierra alrededor del
Sol.

139
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A continuacion se presentan los resultados obtenidos sobre la velocidad radial de
las regiones estudiadas, asi como su respectivo anélisis. Los mapas de velocidad
presentados fueron realizados con la misma técnica de interpolacién descrita
anteriormente (Seccion 4.4.9). De igual forma se presentan los perfiles espaciales
de velocidad para posiciones individuales de la rendija y su analisis. Los ejes
de cada uno de los mapas de velocidad muestran coordenadas espaciales (en
arcosegundos) de las zonas centrales de las nebulosas. Adicionalmente, cabe

mencionar que todas las velocidades presentadas estan en km s—'.

7.1. NGC 604

Las figuras presentadas a continuacion (Figuras 7.1 a 7.4), muestran los ma-
pas de velocidad radial correspondientes a NGC 604 en las diferentes lineas de

emision observadas.

La velocidad sistémica obtenida para NGC 604 se calcula creando un espectro
integrado de la regién, a partir de la suma de los espectros colapsados de las
10 rendijas. El valor es de -250 km s~! para la emisiéon de gas en Ha, dato
consistente con estudios anteriores en velocidad, por ejemplo, el de Tenorio-
Tagle et al. (2000) en el que se da un valor de —256 &9 km s~!. El campo de
velocidades se derivéd a partir del centro de los ajustes con gaussianas, referido
a partir de la longitud de onda en reposo de las diferentes longitudes de onda.

Los mapas de la Figura 7.1 muestran las velocidades correspondientes a la emi-
si6n del hidrégeno, las que como puede observarse, son esencialmente iguales
(como deberian de serlo puesto que pertenecen al mismo elemento ionizado).
Tal igualdad en velocidad ocurre para cada estado de ionizacién por elemento
en consideracion, como puede observarse en los mapas correspondientes para el
nitrégeno, (Figura 7.2), para el oxigeno, (Figura 7.3), y para el azufre, (Figura
7.4). De esta forma, es suficiente analizar s6lo uno de cada par de mapas (el de

mayor emisién, puesto que es el que proporciona mayor informacién).

La estructura de velocidad en nitrogeno ([NIT]AN6548, 6584, Figura 7.2) es muy
parecida a la del hidrogeno (Ho y HB, Figura 7.1), presentando correspondencia
en la ubicacioén de las velocidades maximas y minimas. Las velocidades reporta-

das en el nitrégeno son, en promedio, ligeramente mayores (~10 km s~!). En las
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velocidades del oxigeno (JOIII]AN4959, 5007, Figura 7.3) hay menos variacion de
una zona a otra, es decir, las zonas mas extensas presentan velocidades préc-
ticamente constantes. Asimismo, las velocidades reportadas por este elemento
son mayores que las del hidrogeno y las del nitrégeno. Las velocidades del azufre
([SII]AN6716,6731, Figura 7.4) vuelven a presentar una estructura muy similar
a las del hidréogeno ya que, al igual que el nitrégeno, las zonas de mayores y
menores velocidades se mantienen en cuanto a ubicacion, s6lo que en el caso del
azufre, y a diferencia del nitrogeno y oxigeno, las velocidades son menores; de

hecho, es en este elemento en el que se presentan las velocidades més bajas.

A continuacién se presentan graficos de la variacion de la velocidad radial a lo
largo de las diferentes posiciones de rendija, los cuales permiten observar con
mayor detalle el comportamiento de la velocidad. Se muestran los correspon-
dientes a las velocidades en Ha y [OIII] A5007, elegidas por ser las lineas mas
brillantes en los espectros obtenidos. La velocidades radiales correspondientes a
la emision en Ha (Figuras 7.5 a 7.14) y [OIII] A5007 (Figuras 7.15 a 7.24) ex-
hiben claramente las variaciones de velocidad de estos elementos en NGC 604,
asi como las zonas donde hay desdoblamiento (notoriamente apreciables en la
emision Ho). Las velocidades en Ha estan acotadas en un rango que va desde
los -350 km s~! a los -200 km s—!, mientras que para el [OII[]A5007 van desde
los -320 km s~! hasta los -230 km s~!.

Como se estudié anteriormente (Capitulo 5), NGC 604 presenta numerosos cas-
carones y filamentos de un gran variedad de tamanos e intensidades. La estructu-
ra de cascarones expandiéndose dentro de otros cascarones, implica la presencia
de vientos y tal vez una distribucién de densidad de la nube primigenia suma-
mente inhomogénea y rapidamente estructurada, asi como un gran nimero de
tuneles y cavidades, a través de los cuales los vientos termalizados de las estre-
llas masivas pueden fluir libremente causando la expansion y crecimiento de los

cascarones (Tenorio-Tagle et al. 2000).

El medio interestelar exhibe dos areas con diferentes estados de excitacion: una
zona de alta excitaciéon rodeada por otra de baja excitacién con geometria con-
céntrica. Cada una de estas zonas muestran tanto una cinemética distinta como

condiciones fisicas diferentes.
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Figura 7.1: Mapa de velocidades para NGC 604 correspondiente a He (arriba) y HS (abajo).

T T
80 100 120 140

X (arcsec)

T
160

'

-275.0

-263.2

-251.3

-239.5

-2276

-215.8

-203.9

-200.0




NGC 604 - [NII] A6548

20.0 4
17.5 1

Y (arcsec)

7.5 4
5.0
25 1

15.0
125 I
100 E

60 160

X (arcsec)

NGC 604 - [NIl] A6584

20.0
17.5 1

75 4
5.0+
251

Y (arcsec)

15.0
125 4 ‘_r
1004 E

Figura 7.2:

160

60

X (arcsec)

Mapa de velocidades para NGC 604 correspondiente al doblete de [NII] A6548 (arriba) y A6583 (abajo).

[km-s']

-300.0

2842

[km-s']

-300.0

2842

-268.4

-2526

-236.8
-221.1

-2053
-200.0




NGC 604 - [Olll] 14959

[km-s']

20.0 4
17.5 1
15.0 1
12.5
10.0
75 1
5.0
251

Y (arcsec)

60

80

X (arcsec)

NGC 604 - [Oll] 25007

T
140

160

3300
3128
2953

| ]

2779

-260.5
-2432

-2258
-2200

20,0 4
17.5 4
15.0 H
125 4
10.0
75 1
5.0
251

Y (arcsec)

Figura 7.3: Mapa de velocidades para NGC 604 correspondiente al doblete de [OIII] A4959 (arriba) y A5007 (abajo).
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Figura 7.4: Mapa de velocidades para NGC 604 correspondiente al doblete de [SII] A6716 (arriba) y A6731 (abajo).
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Figura 7.10: Perfil de velocidad radial en Ha para la posiciéon de rendija 6 de NGC 604.
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Figura 7.11: Perfil de velocidad radial en Ha para la posiciéon de rendija 7 de NGC 604.
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Figura 7.12: Perfil de velocidad radial en Ha para la posicion de rendija 8 de NGC 604.
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Figura 7.13: Perfil de velocidad radial en Ha para la posicion de rendija 9 de NGC 604.
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Figura 7.14: Perfil de velocidad radial en Ha para la posiciéon de rendija 10 de NGC 604.
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Figura 7.16: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 2 de NGC 604.
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Figura 7.17: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 3 de NGC 604.
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Figura 7.18: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 4 de NGC 604.
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Figura 7.19: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 5 de NGC 604.
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Figura 7.20: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 6 de NGC 604.
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Figura 7.21: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 7 de NGC 604.
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Figura 7.22: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 8 de NGC 604.
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Figura 7.23: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 9 de NGC 604.
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Figura 7.24: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 10 de NGC 604.
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En el lado oeste, el cual corresponde a una zona de alta ionizacién, es posible
identificar tres cavidades principales (cavidades A, B y D; Figura 5.5), las cua-
les parecen ser burbujas en interaccién en el halo de M33 como confirman los
estudios sobre NGC 604 de Tenorio-Tagle et al. (2000) y Maiz-Apellaniz et al.
(2004). Mientras tanto, el lado este, correspondiente a la zona de baja ionizacion,
exhibe un comportamiento cinematico mucho mas tranquilo. De esta forma, se
resalta también una zona que sirve como frontera, definiendo la regién este y
oeste de la nebulosa. Esta va desde el norte hasta el sur y se denomina “borde
de la region”. Este comportamiento que distingue la zona este de la oeste, es
observado también en la emisién en rayos X de acuerdo al estudio de Tiillmann
et al. (2008).

Se sabe que los cascarones pueden ser ficilmente resquebrajados después de
atravesar un gradiente de alta densidad (Tenorio-Tagle 2000). Este fenomeno,
usualmente referido como “desvanecimiento” o “soplo” -hacia afuera- (blowout),
se produce como si el cascarén sufriera una aceleracién repentina, lo que conduce
a crear fragmentaciones e inestabilidades Rayleigh-Taylor. Este evento conduce
al desvanecimiento de las superburbujas interiores en gas de baja densidad donde
un nuevo cascaron se desarrollard. Ademas, tal “desvanecimiento” conduce al
escape de fotones UV, los que de otra forma se encontrarian atrapados dentro
del cascarén. Asi pues, el escape de radiacion ionizante encabeza el desarrollo de
un region HIT extendida, de alto brillo superficial y conica, al frente del choque

de la superburbuja primaria (Tenorio-Tagle et al. 1999).

D’Odorico & Rosa (1981) sugieren que un brote de formacion estelar ocurri6 en
el nicleo de NGC 604 hace 4 x 10% afos. En el lado este de NGC 604 puede
apreciarse un bucle practicamente circular el cual puede decirse que se asemeja
a una burbuja, sin embargo parece haber un poco de emisién en Ha proveniente
del interior de dicho bucle (vease Figura 5.6), lo cual indicaria que existe un
poco de material a lo largo de nuestra linea de visién hacia el centro.

Los vientos de estas estrellas claramente dominan el movimiento del medio in-
terestelar circundante. La dindmica de las burbujas potenciadas por vientos
estelares en un medio uniforme ha sido estudiado de forma teérica por diferen-
tes autores (Castor, McCray & Weaver 1975; Dyson 1977; Weaver et al. 1977),
quienes encuentran relaciones entre el didmetro, la velocidad de expansion, la

edad de las burbujas y la luminosidad de los vientos.
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En el caso de NGC 604, puede apreciarse una cavidad en el borde de la nube,
asi como las estrellas centrales y el gas ionizado que se aleja. La causa de este
comportamiento se debe indudablemente a los vientos estelares de las estrellas
centrales. En el estudio de Israel et al. (1982) no se ha encontrado indicios de
emision no-térmica en radio. Ademas, las estrellas presentes han sido cuidadosa-
mente estudiadas por D’Odorico & Rosa (1981) concluyendo que se necesitarian
cerca de 50 estrellas tipo WN7 y 50 estrellas jovenes tipo O para cubrir los reque-
rimientos de ionizacién observados en la nebulosa, basandose en las mediciones

de Hp y los flujos en radio continuo.

Rosa & Solf (1984) observan varios cascarones expandiéndose rapidamente en
NGC 604. Ellos concluyen que el movimiento de dichas burbujas se debe a la
accion de vientos estelares. Sin embargo, hay otro tipo de hipétesis al respecto
como el presentado por Yorke et al. (1984) que propone un modelo de flujo de
champana. Por otra parte, Skillman & Balick (1984) apuntan méas bien a los
remanentes de supernova. Diferentes estudios cinemaéticos (Rosa & Solf 1984;
Yang 1996; Maiz-Apellaniz et al. 2004) tanto como el estudio aqui realizado,
indican que muchas de ellas son cascarones que se encuentran verdaderamente
en expansion. Se ha encontrado que la mayoria de estas estructuras de cascaréon
son en realidad cascarones en expansion, encontrando velocidades de expansion
por encima de los 100 km s~! (Yang et al. 1996).

Un comportamiento interesante en NGC 604 es el desdoblamiento en las li-
neas de emision. Este comportamiento resulta fundamental para realizar un
buen andlisis de la cineméatica de estas dos regiones. Las lineas que presen-
tan desdoblamiento son el [SIT]AN6716,6731, Ha y [NII]AN6548, 6583, pero no
[OIII]AN4959, 5007. Tlustramos las zonas de desdoblamiento de Ha y [SIT|AN6716,6731,
en las Figuras 7.27 y 7.29. En la Figura 7.25 puede apreciarse que cada una de
las lineas de emisién aparecen dobles. En la Figura 7.26 se muestra un ejemplo

de desdoblamiento para un espectro del doblete de [SII].

El desdoblamiento de las lineas ha sido detectado para las dos cavidades prin-
cipales (cavidad A y D, Figura 5.5). Las expansiones mas grandes inferidas de
los datos de espectroscopia (a partir del desdoblamiento de las lineas) muestran
velocidades de ~ 100 km s~! con respecto al marco de referencia en reposo de
M33. En todos los casos las componentes con corrimiento al rojo tienen valores
méaximos de ~ —260 km s~!. Por otra parte, las componentes con corrimiento

al azul alcanzan valores de hasta ~ —370 km s~!, lo que implica velocidades
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de expansién por encima de los ~ 100 km s~!. En todos los casos las compo-
nentes corridas al azul presentan intensidades de flujo bajas (por debajo de las
100 cuentas) excepto en la intrusién vista en la proyeccion dentro de la cavidad
principal. La intrusiéon aparece como un nicleo denso (con intensidades arriba
de las 2000 cuentas, ver rendija 6) y su corrimiento al azul es de ~ 20 km s~*
con respecto al marco de referencia en reposo de M33. En la misma posicién la
contraparte de corrimiento al rojo alcanza velocidades de ~ 220 km s~!, que
es muy similar a aquella detectada en la misma localizacién en las vecindades
de las rendijas 5 y 7. Existen también algunas regiones, muy pocas sin embar-
go, que muestran mas de dos componentes. Estas se encuentran dentro de la

cavidad principal.

El desdoblamiento de lineas puede encontrarse cuando se observan los bordes
y sus cavidades en un rango de ~ 60 — 70 km s~!. Siguiendo las posiciones de
rendija a lo largo de las cavidades es posible apreciar que el desdoblamiento se
encuentra confinado por los bordes de las mismas. Este hecho indica que los
flujos provenientes de las cavidades han logrado superar las dimensiones que
originalmente las confinaban. La tendencia detectada en tres de las cavidades
principales de NGC 604 se asemeja a la observada por conos que conducen super-
vientos fuera de las galaxias starburst, como en NGC 253 y M82 (Tenorio-Tagle
2000; Heckman, Armus & Miley 1990). NGC 604, siendo una fuente mucho mas
pequenia y débil, representa una version a pequefia escala de un superviento. Sin
embargo, es un claro ejemplo del desvanecimiento del contenido de una super-
burbuja caliente en el halo de M33, asi como de la fuga de radiacién ultravioleta
en el halo de la galaxia en la que se encuentra. Por lo tanto, de los datos cineméa-
ticos obtenidos puede concluirse que las tres estructuras de burbuja principales
han penetrado en el halo de M33, como se hace evidente a partir del desdobla-
miento de lineas a lo largo de seccién proyectada. Esto confirma la deteccion de
las principales burbujas a partir de enfoques observacionales distintos como el
de Munén-Tunén et al. 1996, donde se utilizan datos de Fabry-Perot. Las ca-
vidades y tuneles también se han expandido en otras direcciones, encabezando
estructuras de bucles gigantes difusos y estructuras filamentarias. La deteccion
de remanentes de cascarones o filamentos de baja intensidad a través de la linea
de visién enfatiza la idea de profundidad de la estructura tridimensional de la

nebulosa.
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Figura 7.25: Imagen del desdoblamiento del doblete de azufre [SIT] AA6717,6731 en una de las posiciones de rendija de NGC
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Figura 7.27: Zonas donde se observa el desdoblamiento del doblete de Ha en las diferentes posiciones de rendija de NGC 604
sobre la emision en Ho.
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Figura 7.29: Zonas donde se observa el desdoblamiento del doblete de [SII] en las diferentes posiciones de rendija de NGC 604
sobre la emision en Ho.
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Figura 7.31: Ajuste del doblete de azufre [SII] AN6717,6731 de NGC 604. Notar
la base ancha presente atribuida a la accion de CM12 y CM13.

Respecto al desdoblamiento de las lineas de emision, en el estudio de Clayton
(1988) se hace referencia a CM12, el cual se trata de un camulo estelar, y a
CM13, que se trata de una estrella tipo WR individual. Dichos objetos tienen
una particular importancia en lo referente a los vientos estelares creados por
ellos, ademas de atribuirseles el desdoblamiento observado en las lineas de emi-
sion. De hecho, también puede deberse a CM12 y CM13 la base ancha en algunas
de las lineas de emision observadas (Figura 7.31, zona indicada con una flecha,
para el caso del doblete de azufre) que puede apreciarse en diferentes emisiones:
Ho, [N II] y [SII]. Tal comportamiento asimétrico (la base ancha en algunos
perfiles) puede atribuirse a la contribucién de movimiento en gran escala del
gas. Ademas, el cascarén alrededor de CM12 parece quedar fuera del borde del

pico en HI en el que las estrellas ionizantes se formaron.

De esta forma, la variaciéon en intensidad en CM12 resulta ser un indicador de

la presencia de una burbuja de material con picos correspondientes a los bordes
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brillantes de la burbuja. Este sistema puede ser claramente descrito en términos
de un modelo de burbuja (Clayton 1988). Cabe mencionar que en cuanto al
analisis en morfologia basado en los modelos champaifia de Tenorio-Tagle (1979),
aunque resulta consistente con la morfologia del sistema, no podria explicar la
cineméatica en la que se observan burbujas en expansiéon y nubes de material

ionizado separadas como lo indica el estudio de Clayton (1988).

Los mapas de velocidad muestran una tendencia diferente entre las regiones
dominadas por [SII] y [OIII]. No existe una zona dentro del lado este en la
region que muestre desdoblamiento en las lineas de emision de [SII]. Todas las
posiciones de rendija dentro de esta region dominada por [SII], a excepcion
de la intensidad en Ha, se ajustan bastante bien a una gaussiana simple, con
velocidades de entre los -260 a los -280 km s~ 1.

Notese también que ni siquiera el gran bucle de NGC 604, visible en todas las
longitudes de onda en el borde noreste exterior de la nebulosa (visible en las
posiciones 1-6), presenta senal alguna de desdoblamiento de las lineas. De esta
forma puede concluirse que esta zona se trata de una estructura vieja en el borde
de la nube molecular. Lo opuesto se cumple en la zona dominada por [OIII]. En
ella el campo de velocidad muestra desdoblamiento, evidencia del efecto de las
estrellas masivas capaces de desplazar el medio interestelar y generar grandes

cavidades.

El analisis realizado en este trabajo apoya la hipotesis de Clayton sobre la
presencia y producciéon de burbujas en movimiento haciéndose evidentes en el
comportamiento de desdoblamiento observado, asi como la importante acciéon
de los vientos estelares en la producciéon de burbujas y superburbujas dentro
de la region. Esta hipotesis estd apoyada en el hecho de que la existencia de
cascarones de gas ionizado expandiéndose por efecto de vientos alrededor de
los objetos CM12 y CM13 (estrellas WR) ha sido confirmado por las lineas de
emision estudiadas por Hunter & Gallagher (1985), Viallefond (1992), Tenorio-
Tagle (2000) y Maiz-Apellaniz (2004), entre otros.

La informacioén sobre la variacién de la velocidad radial sobre la superficie de
la nebulosa esta limitada los trabajos de Hippelein (1984) en Ha y Yang et al.
(1996) para las lineas de Ha y [OIII]. En el trabajo de Hippelein se observa un
incremento en la velocidad radial desde el oeste hacia el sureste de la regién, del

orden de 30 km s. El autor sugiere que la rotacion diferencial galictica pudiera
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Figura 7.32: Contornos de emisiéon en Ha y las estrellas més brillantes embe-
bidas en la region HII NGC 604. Los contornos en lineas punteadas indican
la emisién en HI dada por Newton (1980). Se indican en particular el cimulo
estelar nombrado CM12 y la estrella WR, CM13 (Clayton 1988).

ser el resultante de ese efecto, dado que observaciones en HI de Newton (1980)
indican un gradiente de velocidad radial. Este efecto también con claridad y con
mayor detalle en nuestro mapa de Ho. Nétese que ese incremento se traduce en
una disminucién de la velocidad radial observada, desde el orden de -270 km st

en el oeste, a -230/-240 km s en el sureste.

Este gradiente observado en nuestros mapas tambien se observa en otro estudio
de rendija larga. En la Figura 15 del articulo de Maiz-Apellaniz et al. (2004) se
grafica la velocidad radial en Hf y [OIII] usando los datos de Gonzalez & Pérez
(2000), medidos con una rendija de ancho 14" y angulo de posicién de 60 grados.
En la parte del suroeste la velocidad aumenta a -270 km s bruscamente, lo cual
puede interpretarse como que la céscara principal de la regién se ha roto, con
sus restos expulsados a lo largo de la linea de vision (explicando de esta manera
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el abrupto cambio en velocidad en corrimiento al azul).

Existen distintos estudios de la cinemética de estas regiones HII en otros rangos
del espectro electromagnético y para otras lineas de emisién diferentes a las es-
tudiadas en este trabajo, ofreciendo asi un panorama global del comportamiento
de estas regiones HII. La informacién sobre la cinemética del gas procedente de
otras longitudes de onda aumenta la comprensién sobre la estructura de la dis-
tribucién de las diferentes componentes del medio interestelar que componen la
region. Hemos examinado entonces la bibliografia disponible.

La existencia de cinco nubes moleculares gigantes en la misma posiciéon de NGC
604 se descubri6 a partir de observaciones de 12CO (Viallefond et al. 1992; Wil-
son & Scoville 1992; Engargiola et al. 2003; Rosolowsky et al. 2003). Viallefond
et al. (1992) no pudieron obtener ofrecer informacion cinematica pero Wilson
& Scoville (1992) dan informacion sobre la cinematica de 4 nubes en NGC04,
encontrando que las velocidades oscilan entre -250 y -221 km s~!. Las obser-
vaciones mas recientes en CO por parte de Miura et al. (2010) logran una alta
resolucién espacial, de 4".2 x 2".6, permitiendo indentificar 10 nubes molecula-
res. De estas, las llamadas NMA-1, NMA-4, NMA-8 y NMA-11 se encuentran
en la posicion de NGC 604. NMA-4 y NMA-8 estan asociadas con el cascarén

A, mienras que que NMA-8 es una nube asociada al cascaron B.

El gas atomico asociado HI asociado con NGC 604 fue observado por Deul &
van der Hulst (1987), donde se muesta una concentracion de HI superpuesta a
la region con una velocidad heliocentrica de 240-250 km s~!, que es similar a
la velocidad sistémica de la regién en Ha, lo que indica que esta se encuentra

probablemente asociada fisicamente con la nube molecular.

Para hidrégeno molecular existe el mapa de la emisiéon de Hy de Israel et al.
(1990), que se encuentra en la zona sureste de NGC 604 (Figura 1), con una
dimensién de la nube molecular comparable a la regiéon HII, pero no hay datos
sobre la cinemaética del gas. Leboutiller et al. (2006) mide Hy con datos del
satélite FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer), que corresponden a una
velocidad de -251 km s~ 1.

Leboutiller et al. (2006) también obtiene informacion cinematica con los espec-
tros de FUSE, observando lineas de absorcion de elementos pesados contra el

continuo de las estrellas masivas de la region. Los datos muestran que el gas
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neutro esta fisicamente asociado a la region HII. Las especies estudiadas son
NI, OI, Sill, PII, ArI y Fell. Los autores sugieren que el gas neutro presenta
menor corrimiento hacia el azul, con una velocidad media para las especies neu-
tras de -244 km s~! comparado con el gas ionizado de NGC 604, asumiendo que

la velocidad del gas es -250 km s~! para nuestro espectro integrado.

Con todos estos elementos seria posible discutir un modelo simple basado en
las velocidades radiales observadas de las distintas especies i6nicas detectadas
en NGC 604. Una posibilidad es que, con respecto a un observador situado en
la Tierra, la regiéon HII se encuentre por delante de la nube molecular y de gas
neutro. Detras de la region HII se encontraria el Hy , HI y el CO. Podemos en-
tonces considerar una estructura de capas estratificadas de gases que se mueven

con diferentes velocidades radiales en direccion al observador.

7.2. NGC 595

Las Figuras 7.33 a 7.36 muestran los mapas bidimensionales en las diferentes
longitudes de onda observadas para NGC 595. De igual forma que en NGC 604,
los mapas asociados a un elemento con el mismo estado de ionizacién presentan
las mismas velocidades. La velocidad sistémica obtenida para NGC 595 fue de
-180 km s~ ! para Hov.

La Figura 7.33 (arriba), que muestra el mapa de velocidad en Ho, presenta las
velocidades més altas abarcando el centro de la regién y mostrando zonas ex-
tensas con velocidades altas hacia el este de la regiéon. En comparacién con la
emision en hidrogeno (Ho y H(, Figura 7.33), el nitrogeno ([NII] A6548, 6584,
Figura 7.34) presenta velocidades mucho méas bajas, asi como menores varia-
ciones de velocidad a lo largo de la regiéon. En la regién sur predominan las
velocidades més bajas mientras que al norte se encuentran las velocidades més
altas. Las velocidades asociadas al oxigeno ([OIII] AA4959,5007, Figura 7.35)
presentan, a diferencia del comportamiento observado en el nitrégeno, gran va-
riacion en los valores. Las velocidades del azufre ([SITJA6717,6731, Figura 7.36)
presentan de nuevo una estructura parecida a la del hidrégeno pero con menores

variaciones de una zona a otra, ademas de velocidades menores.

De acuerdo a estos mapas, en el hidrogeno (Figura 7.33) es posible ver que las

velocidades mayores (de ~-188.9 km s=! a -200 km s~!) se encuentran en el
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centro de la region y conforme nos alejamos hacia el borde de la region las velo-
cidades disminuyen (velocidades de ~-150 km s~! a -166 km s~!). Con respecto
al nitrogeno (Figura 7.34), el centro estd definido por velocidades medias (de
~-210 km s~! a -220 km s™!), en la zona norte se encuentra el gas con veloci-
dades mayores (de ~-230 km s~! a -250 km s71) y el sur de la region es la zona
donde el gas presenta menores velocidades (de ~-180km s~! a -200 km s~1). El
oxigeno (Figura 7.35) presenta una gran variacion en la velocidad, cambiando
drasticamente de una zona a otra en un rango de velocidades que va desde ~-140
km s~! hasta -280 km s~!. Por tltimo, el azufre (Figura 7.36) presenta princi-
palmente velocidades medias (de ~-170 km s~! a -190 km s~!) en gran parte de
la regién; en el este se localiza el gas con las mayores velocidades (de ~-200 km
s7! a -220 km s71). El oxigeno es el elemento que presenta las velocidades més
altas (de ~-280 km s~!), mientras que las velocidades mas bajas las presenta el
hidrégeno (de ~-130 km s~1).

Las Figuras 7.37 a 7.45 muestran los perfiles de velocidad para Ha y las Figuras
7.46 a 7.54 para [OIII]A5007. Estos confirman la velocidad sistémica obtenida
de -180 km s~'. Ademaés, hacen evidente la ausencia de zonas donde se presenta
desdoblamiento notorio. Los perfiles en oxigeno (Figuras 7.46 a 7.54) muestran
un rango de velocidades mucho mayor que las del hidrégeno (Figuras 7.37 a
7.45). Este comportamiento es de hecho, y como se esperaria, observable también
en los mapas de velocidad correspondientes (Figuras 7.33, arriba, y 7.35, abajo).
Esto indica, como se menciond, la dindmica del oxigeno dos veces ionizado en
la regién: mientras que el resto de los iones se encuentran sin gran perturbaciéon

el oxigeno presenta constante movimiento.

Las observaciones en Ho y [OIII] revelan que los perfiles de velocidad simétricos
dominan una fraccién considerable del material ionizado. Sin embargo, existe
evidencia de desdoblamiento de las lineas, el cual ha sido detectado en una
muy pequena region cerca de las estrellas mas masivas del cimulo estelar. Este
comportamiento ha sido reportado por otros estudios como el de Lagrois &
Joncas (2009). Un estudio cuantitativo propone que dos burbujas en expansion

debidas a los vientos estelares son responsables del desdoblamiento mencionado.
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Figura 7.34: Mapa de velocidades para NGC 595 correspondiente al doblete de [NII] A6548 (arriba) y A6583 (abajo).
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Figura 7.36: Mapa de velocidades para NGC 595 correspondiente al doblete de [SII] A6716 (arriba) y A6731 (abajo).
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Dentro de los estudios mas detallados para NGC 595 acerca de su cinemaética se
encuentra el de Lagrois & Joncas (2009). En dicho estudio utilizan observaciones
espectro-interferométricas, utilizando las lineas de emision en el 6ptico Ha, [OIII]
y [SII] y observaciones en radio de la linea de 21 cm. Los mapas, obtenidos a
través de la técnica de Fabry-Perot, abarcan un area mucho mas extensa que la
examinada en nuestra tesis. Sin embargo en nuestros mapas se obtiene mucho

mas detalle sobre la variaciéon punto a punto de la velocidad.

Estos autores detectan desdoblamiento de lineas en un area limitada dentro de
la region. Este efecto no se observa en nuestros espectros. Una de las posibles
razones es que se cubre de manera limitada el area donde se produce el desdo-
blamiento. La segunda es que nuestra resolucion es entre un factor 2 (para Ho)
y un factor 3 (para [OIII]) menor que su trabajo, lo que disminuye la deteccion
de este efecto.

El trabajo de Lagrois & Joncas (2009) sugiere que la cinemaética del gas ionizado
indica la probable presencia de flujos de champana en la periferia de la com-
ponente molecular guiando al gas ionizado acelerado hacia al resto del medio
interestelar. Por ejemplo, en las cavidades de las nubes moleculares los autores
indican que el material de H™ y ST muestra un comportamiento cinemético que
no concuerda con la posicion del gas atomico. En la zona de mayor ionizacion,
el material ST muestra anchos de linea méas estrechos que los mostrados por Ha
y [OIII]. Lo anterior, aunado a la ausencia de desdoblamiento en las lineas de
[SII], indica que esta componente probablemente se encuentre localizada en la

periferia de la nebulosa.

Es posible establecer cierta relacion entre NGC 595 y la region HIT galéctica W4,
como lo indica también el estudio de Lagrois & Joncas (2009), no sin enfatizar
que tal relacién debe tomarse con cuidado, pues se trata de objetos muy dife-
rentes en edad, dimensiones y poblacién estelar; sin embargo, la relaciéon puede
dar indicios entre el comportamiento observado en los perfiles de velocidad. La
zona sur de W4 presenta perfiles Ha con una sola componente, y se han podi-
do establecer ademés dos regimenes cinematicos en ella, dependiendo del grado
de erosién, la molecular y la atémica. La expansion de la region HII y de las
burbujas que se forman en ella erosionan las nubes moleculares primogéneas,
y se distingue entre erosiéon molecular y atomica por el tipo de gas afectado.
En el primer caso, la fotoerosion de los grumos moleculares lleva a flujos de

champana bien definidos, principalmente dirigidos hacia las fuentes ionizantes y
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Figura 7.37: Perfil de velocidad radial en Ha para la posicién de rendija 1 de NGC 595.
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Figura 7.41: Perfil de velocidad radial en Ha para la posicién de rendija 5 de NGC 595.
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Figura 7.43: Perfil de velocidad radial en Ho para la posicién de rendija 7 de NGC 595.
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Figura 7.46: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 1 de NGC 595.
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Figura 7.48: Perfil de velocidad radial en [OIlI]o para la posicion de rendija 3 de NGC 595.
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Figura 7.49: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 4 de NGC 595.
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Figura 7.50: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 5 de NGC 595.
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Figura 7.51: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 6 de NGC 595.
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Figura 7.52: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 7 de NGC 595.
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Figura 7.53: Perfil de velocidad radial en [OIII] para la posicion de rendija 8 de NGC 595.
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ocasionados por una fuerte discontinuidad entre la componente molecular y el
medio interestelar circundante (Tenorio-Tagle 1979; Bodenheimer et al. 1979).
Puesto que NGC 595 presenta similitudes en los perfiles de velocidad de Ha,
[OIII] y [SII], Lagrois & Joncas (2009) indican que podria esperarse numerosas

similitudes entre ambas regiones HII.

De acuerdo a su estudio la cinematica observada indica la presencia de superbur-
bujas de material ionizado que posiblemente se encuentre evolucionando como
“chimeneas” dindmicas. Usualmente, los chorros ocurren de forma perpendicular
al plano de la galaxia, permitiendo establecer una conexién con el halo galactico
(Dove et al. 2000) o la formacion de nubes de alta y mediana velocidad (Shapiro
& Field 1976). Sin embargo los autores concluyen que es posible que el material
eyectado pudiera terminar sumamente enrarecido por lo que seria muy dificil
obtener de éste una emision de perfiles con una buena S/N en la cual poder

confiar. Nuestros datos no permiten verificar esta hipotesis.

Por otra parte, la probabilidad de que explosiones de supernova hayan teni-
do lugar recientemente en NGC 595 deberia ser significativa (Malumuth et al.
1996). La distribucion de frecuencia de las estrellas como funcion de su vida en
la secuencia principal indica que la poblacién estelar en NGC 595 seria capaz
de generar aproximadamente dos SN cada 10° afios. El tiempo de vida detecta-
ble de los remanentes de supernova 6pticos tiene duraciéon similar. La emision
caracteristica de [SIT]AN6717,6731 en el optico, asi como la emisién sincrotron
en radio por las remanentes de supernova se ha utilizado para identificar estos
objetos en M33 (Gordon et al. 1995). Sin embargo, cuando las remanentes de
supernova estan embebidas dentro de regiones HII gigantes su deteccién es mu-
cho maés dificil, puesto que la emisién del gas fotoionizado puede opacar la débil
emisiéon de las SNR. La emisién en rayos X provee también otro importante
trazador de SNRs, el cual resulta menos propicio para ser confundido por la
emision de la nebulosa ionizante (Schulman & Bregman 1995). Existe una zona
del camulo en la nebulosa donde pueden ubicarse cuatro candidatos 6pticos a
SNR con una contraparte en radio (Gordon et al. 1995) y una en rayos-X (Shul-
man & Bregman 1995). Dentro de los limites del cimulo de NGC 595 no existe
evidencia en el 6ptico, radio o rayos X de la presencia de alguna remanente de
supernova. Esta regién esta lo suficientemente separada como para no afectar
la cinématica del gas ionizado.

Hemos examinado, de la misma manera que con la region NGC 604, informa-
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cion sobre la cinematica del gas para otras componentes del medio interestelar,
pero en este caso la informacion es mucho mas limitada. Observaciones interfe-
rometricas de Wilson & Scolville (1992) en CO revelan dos nubes moleculares
individuales asociadas a NGC 595. Estas nubes se encuentran ligeramente hacia
el sur del arco central que define la region (Relano & Kennicut 2009, Figura 8).
Las velocidades son -186 km s~ (N595-1) y -189 km s=! (N595-2).

Asi pues, NGC 595 presenta una cinematica compleja con presencia de burbujas
potenciadas por vientos estelares. Aunque la presencia de cascarones viejos en el
medio interestelar inmediato a NGC 595 apoyaria la idea de que esta nebulosa
ha sido afectada por actividad de supernova, no existe evidencia observacional

de remanentes dentro de la region.

7.3. Discusion general

Para las regiones HII estudiadas existen espectros integrados en Ha y [OIII]
obtenidos con espectroscopia Fabry-Perot (Hippelein 1986; Melnick 1977; Roy
et al. 1986; Arsenault & Roy 1986) y rendija larga de alta resolucién (ODell
& Townsley 1988) dan informacién sobre la velocidad global del gas ionizado.
Esta informacién puede correlacionarse con nuestros resultados del estudio de

la cinemética.

Como se ha discutido anteriormente, las imégenes de las dos regiones muestras
estructuras en formas de cascarones, lo cual indica el efecto de los vientos es-
telares sobre el gas ionizado, siendo este efecto mas promiente en el caso de
NGC 604. Al mismo tiempo, esta implicacion se ve reforzada por los datos de
cinemética, donde las lineas de emision se ven desdobladas, y nuevamente este
efecto se detecta mas claramente en NGC 604. Ese comportamiento esta re-
flejado en el perfil del espectro integrado. En el articulo de Arsenault & Roy
(1986) el espectro integrado de NGC 595 tiene un perfil gausiano, mientras que
NGC 604 tiene un perfil de de Voigt. Los autores interpretan dos situaciones: en
el caso de un perfil gausiano, este representa las velocidades aleatorias del gas
ionizado. El perfil de de Voigt (donde la linea muestra alas) representa zonas de
gas que se apartan de la velocidad radial promedio, lo que seria el caso de las

cascaras de gas ionizado, o bien gas a alta velocidad dentro de la regién.
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El efecto indirecto de la compleja cinemética del gas (cascarones y desdobla-
miento de lineas indicando expansion del gas) se ve tambien en los espectros de
muy alta resolucion obtenidos por O’Dell & Townsley (1988) donde el espectro
integrado de la regién se puede resolver en dos componentes, con velocidades de
-251 km s~! y -244 km s~!, que los autores interpretaron por la existencia de
superburbujas, cuya existencia se ha confirmado cuando se obtuvieron imagenes

de alta resolucién espacial.



Conclusiones

La presente tesis constituye un estudio observacional punto a punto de las prin-
cipales zonas de las dos regiones HII gigantes, NGC 604 y NGC 595, en la galaxia
del Grupo Local M33, las dos regiones méas grandes y luminosas de dicha gala-
xia. Para ello se ha empleado datos de espectroscopia de rendija obtenidos con
el instrumento ISIS del telescopio William Herschel, en el Observatorio de La

Palma (Islas Canarias, Espana).

El estudio realizado permite caracterizar sus caracteristicas morfologicas, la es-

tructura en densidad y la cinemaética del gas ionizado.

En primer lugar se adquirié el dominio sobre las principales técnicas en el pro-
cesamiento de datos astronémicos. Se utilizaron técnicas para hacer reducciéon
de datos correspondientes a observaciones realizadas mediante espectroscopia

de rendija larga.

Una vez finalizada la reduccion de datos se procedio a realizar los mapas de

emision, densidad y velocidad de las diferentes lineas de emisién observadas.

La utilizaciéon del método numérico Renka-Cline juega un papel importante en
los mapas bidimensionales presentados. Tal método consiste en una interpo-
lacién bidimensional, de tal forma que se aplica a un conjunto de datos con
tres entradas principales: dos correspondientes a las coordenadas espaciales (se
considera aqui como objetos bidimensionales a las regiones estudiadas) y una
correspondiente a la propiedad fisica (flujo, densidad o velocidad) que se desee
graficar. Tales datos no deben tener necesariamente una distribucién regular.
Los mapas obtenidos presentan contornos que describen visualmente el compor-

tamiento de la propiedad graficada.
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De esta forma se obtuvieron mapas para cada una de las lineas observadas, las
cuales se encuentran en el éptico, en rangos que van de los 4665 a los 5965 A
y de los 6390 a los 6849 A. En total, es posible realizar mapas para 8 linea
de emisiéon. Estas son, la emision més importante del hidrégeno (Ho y Hp),
la emision correspondiente al doblete de azufre ([SII|6716,6731, el doblete de
nitrogeno ([N II]6548,6583 y el doblete de oxigeno ([OIII]4959,5007. En total,
es posible realizar mapas para las dos regiones estudiadas.

Los mapas presentados para las dos regiones son una contribucién original de
esta tesis, pues por primera vez estan disponibles imagenes que proveen infor-

macion morfologica y cinematicas para las lineas de H@, [N 11]6548,6583.

En relacién a NGC 604, esta nebulosa constituye una region HII gigante extra-
galéctica prototipo, la cual por sus caracteristicas en tamano, brillo, cercania y
semejanza con otras regiones de formacion estelar cercanas, resulta un ejemplo
perfecto para el estudio del nacimiento y formacién estelar, haciendo de ella un
objeto de estudio referente e interesante. Su morfologia en Ha es de tipo nicleo-

halo (core-halo). Presenta un halo difuso con estructuras ricas en filamentos.

Cabe mencionar que a este respecto, los mapas del presente estudio proporcionan
una mejora en el sentido de que permiten apreciar con mayor detalle las zonas

principales de la region.

El nicleo de NGC 604 muestra zonas brillantes de emisién las cuales son ro-
deadas por una regién més difusa compuesta por varias zonas de nebulosidad
filamentosa. Esta region se encuentra ademas caracterizada por puntos brillan-
tes y cascarones de varios tamafnos superpuestos en lo que podria denominarse

una componente difusa de mayor extension.

Se obtuvo la densidad electronica del gas ionizado usando el cociente de doblete
de [SII]. Se calculo la variacion de la densidad a lo largo de cada posicion de
rendija. Tambien fue posible crear un mapa bidimensional de la estructura en
densidad. Las densidades oscilan entre 50-250 cm 3, dentro del régimen de baja
densidad. Las zonas mas brillantes en flujo de Ha parecen estar asociadas a

zonas de alta densidad electrénica.

La estructura cinematica y morfologica de los diferentes componentes de la
region indica un comportamiento complejo, la cual involucra la creacién y mo-

vimiento de burbujas dentro de la regién, e incluso la posible presencia de un
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jet dentro de ella. A partir de la visualizacién individual de los ajustes realiza-
dos con el programa Dipso, se not6 el desdoblamiento en las lineas de emisién,
indicando la presencia de burbujas en movimiento en la regién. Desdoblamiento
de las linea de Ha, [SII] y [NII]. La velocidad sistémica del gas para NGC 604
es -250 km s~ 1.

Con respecto a NGC 595 se estudié a partir de la elaboraciéon de los mapas
de emision en las principales longitudes de onda en el 6ptico, los cuales en su
mayoria (cominmente suele presentarse sélo el mapa de emision en Ha) no se
encuentran en la literatura existente. NGC 595 presenta también una morfologia

compleja con numerosas estructuras de cascarén, filamentos y cavidades.

La morfologia Ho mostrada por NGC 595 indica la accién de vientos estelares
de las estrellas en su interior. Su estructura Ha esta bien delineada y se extiende
desde el suroeste hasta el norte en una estructura arqueada con el maximo en
Ha localizado cerca de las estrellas ionizantes. Sus puntos de mayor emisién

corresponden a la localizacion de los camulos estelares.

Su estructura en densidad presenta, en general, pocas variaciones, manteniendo
un comportamiento més bien plano en las zonas de mayor emisiéon en Ho. El
cociente de las lineas de emision del doblete de azufre [SII|6717,6731 de NGC
595 no muestra ninguna estructura, lo que implica que la densidad electrénica
en la regién se mantiene bastante constante en esta region a pesar de la marcada
morfologia observada en la emision en Ho. Los valores de [SIT]6717, [SII|6731 son
consistentes con el limite de baja densidad. Los valores de densidad encontrados

para NGC 604 se encuentran en un rango de 50-250 cm =3

3

, con una densidad

, mientras que para NGC 595 se obtuvieron densidades
3

promedio de 108 cm™

menores que en NGC 604, con un rango que va de los 60 — 170 cm™
3

, con una
densidad promedio de 80 cm ™", concordando en ambos casos con los obtenidos

en la literatura existente.

NGC 595 presenta una cinemaética compleja con presencia de burbujas poten-
ciadas por vientos estelares. El estudio de los ajustes individuales de NGC 595
tiene zonas de desdoblamiento, sin embargo, tales zonas son muy pequenas en
comparaciéon, por ejemplo, del drea en donde hay presencia de desdoblamien-
tos para NGC 604. La velocidad sistémica del gas para NGC 595 en Ha es
-180 km s~ 1.
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CONCLUSIONES

Trabajo Futuro

Este trabajo de tesis presenta la base para una comprension en mayor profun-

didad de las propiedades fisicas de las regiones HII estudiadas en la tesis.

En primer lugar, una linea de trabajo es un estudio de mayor precisién sobre la
variacion de la densidad electronica a través del uso del doblete de [OII], que es
mas sensible a condiciones de baja densidad, y mas adecuado para estos objetos
que el doblete de [SII]. Sin embargo, esto requerira el uso de telescopios mas
potentes combinados con espectrégrafos de alta resolucién, una combinacién al

que no es facil acceder en este momento.

Una vez analizada la estructura cinematica de los objetos, es posible estudiar el
fenémeno de turbulencia en las nebulosas gaseosas con los datos obtenidos en
nuestro trabajo. Los mapas de velocidad radial permiten un analisis estadistico
del campo de velocidades, a través de la funcién de correlacion de segundo orden.
Por otro lado, los mapas de anchos de linea, luego de la correccién por ancho
instrumental y térmico, permitirian estudiar la variaciéon de la turbulencia del
gas punto a punto. Este trabajo permitiria alcanzar una mayor comprension

sobre el origen de la turbulencia supersénica en las regiones HII gigantes.

Finalmente, luego de la calibracion en flujo de los datos, podré realizarse un
estudio sobre la variacién de las condiciones de excitacién del gas en las regio-
nes, y a partir de alli estudiar el comportamiento de pardmetros tales como la

temperatura electrénica y las abundancias quimicas.

210



Bibliografia

Aller L. H. Physics of thermal gaseous nebulae: Physical processes in gaseous
nebulae. Dordrecht, Holland and Boston and Hingham, MA, U.S.A. 1984.

Arsenault, R.; Roy, J.-R. Integrated H-alpha profiles of giant extragalactic H II
regions. Astronomical Journal (ISSN 0004-6256), vol. 92, Sept. 1986, p. 567-579.
Research supported by the National Research Council of Canada, Ministere de
I’Education du Quebec, and NSERC. 1986A1J.....92..567A. 1986.

Arsenault, R.; Roy, J.-R. Correlations between integrated parameters and H-
alpha velocity widths in giant extragalactic H IT regions - A new appraisal. Astro-
nomy and Astrophysics (ISSN 0004-6361), vol. 201, no. 2, Aug. 1988, p. 199-207.
Research supported by the European Southern Observatory. 1988A&A...201..199A.
1988.

Baker, J. G., Menzel, D. H., & Aller, L. H., Physical Processes in Gaseous
Nebulae. V. Electron Temperatures, ApJ, 88, 422B. 1938.

Baldwin, Jack A.; Ferland, Gary J.; Martin, P. G.; Corbin, Michael R.; Cota,
Stephen A.; Peterson, Bradley M.; Slettebak, Arne, Physical conditions in the
Orion Nebula and an assessment of its helium abundance, ApJ, 374, 580-609
(1991)

Barba, Rodolfo H.; Maiz Apellaniz, Jesus; Pérez, Enrique; Rubio, Ménica; Bo-
latto, Alberto; Farina, Cecilia; Bosch, Guillermo; Walborn, Nolan R., A Hubble
Space Telescope/NICMOS view of the prototypical giant HII region NGC604 in
M33, Ap&SS, 324, 309-313 (2009).

Bordalo, V., Plana, H., Telles, E., ApJ, Vol. 696, 1668, 2009

211



BIBLIOGRAFIA

Bosch, Guillermo; Terlevich, Elena; Terlevich, Roberto. Narrow-band CCD pho-
tometry of giant H II regions. Monthly Notices of the Royal Astronomical So-
ciety, Volume 329, Issue 3, pp. 481-496. 2002MNRAS.329..481B. 2002.

Bresolin F., Robert C. Kennicutt, Jr. y Peter B. Stetson, An hst study of ob
associations and star clusters in M101(1), Astron.J. 112, 1009 (1996).

Bruhweiler, Fred C.; Miskey, Cherie L.; Smith Neubig, Margaret, STIS Spectral
Imagery of the OB Stars in NGC 604. IT. The Most Luminous Stars, AJ, 125,
3082-3096 (2003)

Castaneda, H. O. The velocity structure, turbulence at the center of the Orion
Nebula. ApJS, vol. 67, paginas 93—133, 1988.

Castaneda, H. O., Vilchez, J. M. y Copetti, M. V. F. Density studies on giant
extragalactic HII regions. A&A, vol. 260, paginas 370-380, 1992.

Castafieda, H. O. Supersonic turbulence in giant extragalactic HII regions.
Ap&SS, vol. 216, paginas 285-289, 1994.

Chandrasekhar 1949, S. Turbulence - a Physical Theory of Astrophysical Inter-
est. ApJ , vol. 110, pagina 329, 1949.

Chiavassa, A.; Plez, B.; Josselin, E.; Freytag, B. Radiative hydrodynamics si-
mulations of red supergiant stars: I. interpretation of interferometric observa-
tions. Astronomy and Astrophysics, Volume 506, Issue 3, 2009, pp.1351-1365.
2009A&A...506.1351C. 2009.

Corbelli, Edvige. Dark matter and visible baryons in M33. Monthly Notice of
the Royal Astronomical Society, Volume 342, Issue 1, pp. 199-207. 2003MN-
RAS.342..199C. 2003.

Conti, P. S.; Massey, P., Wolf-Rayet stars and giant HII regions in M33 - Casual
associations or meaningful relationships, ApJ, 249, 471-480. 1981.

Courtes, G.; Petit, H.; Petit, M.; Sivan, J.-P.; Dodonov, S., H-alpha survey of
M33 with the six-meter telescope Morphology of the general diffuse emission,
evidence for a chaotic medium of bubbles and filaments, A&A, 174, 28-56 (1987).

212



BIBLIOGRAFIA

Crowther, Paul A. Physical Properties of Wolf-Rayet Stars. Annual Review of
Astronomy & Astrophysics, vol. 45, Issue 1, pp.177-219. 2007TARA&A..45..177C.
2007.

Diaz, Angeles I.; Terlevich, Elena; Pagel, B. E. J.; Vilchez, Jose M.; Edmunds,
Michael G. Detailed spectrophotometric study of the giant H II region NGC
604. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society (ISSN 0035-8711), vol.
226, May 1, 1987, p. 19-37. 1987MNRAS.226...19D. 1987.

Dodorico, S.; Rosa, M. Wolf-Rayet stars in the giant H IT region NGC 604. As-
trophysical Journal, Part 1, vol. 248, Sept. 15, 1981, p. 1015-1020. 1981ApJ...248.
1015D. 1981.

Drissen, Laurent; Moffat, Anthony F. J.; Shara, Michael M., A Hubble Space
Telescope planetary camera view of giant HII regions - The Wolf-Rayet content
of NGC 595 and NGC 604 in M33, AJ, 105, 1400-1410 (1993).

Drissen, Laurent; Crowther, Paul A.; Ubeda, Leonardo; Martin, Pierre, Wolf-
Rayet stars in M33 - II. Optical spectroscopy of emission-line stars in giant HII
regions, MNRAS, 389, 1033-1040 (2008).

Dyson, J.; Franco, J. H II Regions. Murdin, P. Publication: "Encyclopedia of
Astronomy and Astrophysics, Edited by Paul Murdin, article 1709. Bristol: Ins-
titute of Physics Publishing, 2001. 2000eaa..bookE1709D. 2000.

Drissen, Laurent; Moffat, Anthony F. J.; Shara, Michael M., The Wolf-Rayet
star population in the most massive giant HII regions of M33, ApJ, 364, 496-512
(1990).

Drissen, Laurent; Crowther, Paul A.; Ubeda, Leonardo; Martin, Pierre, Wolf-
Rayet stars in M33 - II. Optical spectroscopy of emission-line stars in giant HIT
regions, MNRAS, 389, 1033-1040 (2008).

Deul, E. R.; van der Hulst, J. M., A survey of the neutral atomic hydrogen in
M33, A&A, 67, 509-539 (1987).

Deul, E. R.; den Hartog, R. H., Small-scale structures in the HI distribution of
M33, A&A, 229, 362-377 (1990).

213



BIBLIOGRAFIA

Dudik, R.P., Weingartner, J.C., Satyapal, S., Fischer, J., Dudley, C.C., O’Halloran,
B., ApJ, vol. 664, p. 71, 2007.

Estalella R. y Anglada G. Introduccion a la fisica del medio interestelar. Edi-

ciones Universidad Barcelona. 1999.

Esteban, César; Bresolin, Fabio; Peimbert, Manuel; Garcia-Rojas, Jorge; Peim-
bert, Antonio; Mesa-Delgado, Adal, Keck HIRES Spectroscopy of Extragalactic
HII Regions: C and O Abundances from Recombination Lines, ApJ, 700, 654-678
(2009).

Eldridge, John J.; Relano, Moénica, The red supergiants and Wolf-Rayet stars
of NGC 604, MNRAS, 411, 235-246 (2011)

Engargiola, G.; Plambeck, R. L.; Rosolowsky, E.; Blitz, L., Giant Molecular
Clouds in M33. I. BIMA All-Disk Survey, ApJS, 149, 343-363 (2003).

Franco, J., Garcia-Barreto, J.A., de La Fuente, E. AplJ, vol. 544, p. 277, 2000.

Franke R., A Critical Comparison of Some Methods for Interpolation of Scat-
tered Data, Naval Postgraduate School, TR NPS-53-79-003, 1979.

Freedman, Wendy L.; Wilson, Christine D.; Madore, Barry F., New Cepheid
distances to nearby galaxies based on BVRI CCD photometry. IT - The local
group galaxy M33, AplJ, 372, 455-470 (1991).

Galleti, S.; Bellazzini, M.; Ferraro, F. R., The distance of M 33 and the stellar
population in its outskirts, A&A, 423, 925-934 (2004).

Garcia-Segura G., Franco J. From Ultracompact to Extended H II Regions.
Astrophysical Journal v.469, p.171. 1996ApJ...469..171G. 1996.

Garnett, Donald R. The Luminosity-Metallicity Relation, Effective Yields, and
Metal Loss in Spiral and Irregular Galaxies. The Astrophysical Journal, Volume
581, Issue 2, pp. 1019-1031. 2002ApJ...581.1019G. 2002.

Georgelin Y.M., Georgelin Y.P. The spiral structure of our Galaxy determined
from HII regions, Astron.Astrophys. 49, 57-79. 1976.

214



BIBLIOGRAFIA

Gonzélez Delgado, Rosa M.; Pérez, Enrique, The massive stellar content of the
HII region NGC 604 and its evolutionary state, MNRAS, 317, 64-78 (2000).

Habing H.J., Israel F.P. Compact HII regions and ob star formation, Ann.Rev.
Astron. Astrophys. 17, 345-383 (1979).

Heiner J.S., Allen R.J., van der Kruit P.C. A photodissociation model for the
morphology of the HI near OB associations in M33, Astrophys.J. 700, 545-550.
2009

Hester, J. J.; Scowen, P. A.; Sankrit, R.; Lauer, T. R.; Ajhar, E. A.; Baum,
W. A_; Code, A.; Currie, D. G.; Danielson, G. E.; Ewald, S. P.; Faber, S. M.;
Grillmair, C. J.; Groth, E. J.; Holtzman, J. A.; Hunter, D. A.; Kristian, J.;
Light, R. M.; Lynds, C. R.; Monet, D. G.; O’Neil, E. J., Jr.; Shaya, E. J;
Seidelmann, P. K.; Westphal, J. A. Hubble Space Telescope WFPC2 Imaging
of M16: Photoevaporation and Emerging Young Stellar Objects. Astronomical
Journal v.111, p.2349. 1996AJ....111.2349H. 1996.

Heydari-Malayeri, M. A Multilingual on-line Dictionary of Astronomical Con-
cepts. Instrumentation and Methods for Astrophysics. Interactive dictionary of
Astronomy and Astrophysics, see: http://www.obspm.fr/dico. 2009arXiv0911.
4687H. 20009.

Hippelein, H.; Fried, J. W., Turbulent gas motions in giant HII regions. I - The
case of NGC 604, A&A, 141, 49-55 (1984)

Hippelein, H.; Fried, J. W., Turbulent gas motions in giant HII regions. I - The
case of NGC 604, A&A, 141, 49-55 (1984).

Ho L.C., Alexei V. Filippenko, Wallace L.W. Sargent, Properties of HII regions
in the centers of nearby galaxies, arxiv:astro-ph/9704101. 1997.

Hunter, Deidre A.; Shaya, Edward J.; Scowen, Paul; Hester, J. Jeff; Groth,
Edward J.; Lynds, Roger; O’Neil, Earl J., Jr., Gas near the center of 30 Doradus
as revealed by Hubble Space Telescope images, ApJ, 444, 758-764 (1995).

Hunter, Deidre A.; Baum, William A.; O’Neil, Earl J., Jr.; Lynds, Roger, The
Intermediate Stellar Mass Population in NGC 604 Determined from Hubble
Space Telescope Images, ApJ, 456, 174 (1996).

215



BIBLIOGRAFIA

Ivanov, A. V. On the Critical Behaviour of a Model Self-Gravitating System. As-
tronomicheskii Tsirkulyar NO.1550/SEP, P. 3, 1991. 1991ATsir1550....31. 1991.

Kennicutt, Robert C., Jr.; Bresolin, Fabio; French, Howard; Martin, Pierre. An
Empirical Test and Calibration of H IT Region Diagnostics. The Astrophysical
Journal, Volume 537, Issue 2, pp. 589-612. 2000ApJ...537..589K. 2000.

Kang, Xiaoyu; Chang, Ruixiang; Yin, Jun; Hou, Jinliang; Zhang, Fenghui; Zhang,
Yu; Han, Zhanwen, The evolution and star-formation history of M33, MNRAS,
426, 1455-1464 (2012).

Keel, William C.; Holberg, Jay B.; Treuthardt, Patrick M. Far-Ultraviolet Spec-
troscopy of Star-forming Regions in Nearby Galaxies: Stellar Populations and
Abundance Indicators. AA(Department of Physics and Astronomy, University of
Alabama, Box 870324, Tuscaloosa, AL 35487 keel@bildad.astr.ua.edu), AB(Lunar
and Planetary Laboratory, University of Arizona, Tucson, AZ 85721 holberg@argus.
Ipl.arizona.edu), AC(Department of Physics and Astronomy, University of Ala-
bama, Box 870324, Tuscaloosa, AL 35487). 2004AJ....128..211K. 2004.

Kennicutt RC, Bothun GD, Schommer RA. Astron. J. 89, 1279-87.1984.

Kewley, Lisa J.; Rupke, David; Zahid, H. Jabran; Geller, Margaret J.; Barton,
Elizabeth J. Metallicity Gradients and Gas Flows in Galaxy Pairs. The As-
trophysical Journal Letters, Volume 721, Issue 1, pp. L48-L52 (2010). 2010ApJ.721
L..48K. 2010.

Lagrois, Dominic; Joncas, Gilles, A Multi-ionic Kinematic Investigation of NGC
595, a Giant Extragalactic HIT Region in M33, ApJ, 700, 1847-1877. 2009.

Maiz-Apellaniz, Jesis. Bidimensional Spectroscopy of Nearby Starbursts. The
Publications of the Astronomical Society of the Pacific, Volume 112, Issue 774,
pp- 1138-1139. 2000PASP..112.1138M. 2000.

Maiz-Apellaniz, J.; Pérez, E.; Mas-Hesse, J. M., NGC 604, the Scaled OB Asso-
ciation (SOBA) Prototype. I. Spatial Distribution of the Different Gas Phases
and Attenuation by Dust, AJ, 128, 1196-1218 (2004).

Malumuth, Eliot M.; Waller, William H.; Parker, Joel Wm., The Stellar Initial
Mass Function in the Giant HII Region NGC 595, AJ, 111, 1128 (1996).

216



BIBLIOGRAFIA

Martinez-Galarza, J.R., Hunter, D., Groves, B., Brandl, B., ApJ, vol 761, p. 3,
2012.

Massey, Philip; Johnson, Olivia, Evolved Massive Stars in the Local Group. II.
A New Survey for Wolf-Rayet Stars in M33 and Its Implications for Massive
Star Evolution: Evidence of the “Conti Scenario” in Action, APJ, 505, 793-827
(1998).

Matteucci D., Thomas L., Greggio R., Bender R. Stellar yields and chemical
evolution. 1. Abundance ratios and delayed mixing in the solar neighbourhood,
Mon.Not.Roy.Astron.Soc. 269, 119 (1998).

McCall Richard C., N.E. Ipe, R.A. Shore, Synchrotron Radiation Shielding For
Slc Alcove Electronics, SLAC-CN-289 (1985).

Medina Tanco, G. A.; Sabalisck, N.; Jatenco-Pereira, V.; Opher, R.; Structure,
Velocity Field, and Turbulence in NGC 604, ApJ, 487, 163 (1997).

Melnick, J. Velocity dispersions in giant H II regions - Relation with their li-
near diameters. Astrophysical Journal, Part 1, vol. 213, Apr. 1, 1977, p. 15-17.
1977ApJ...213...15M. 1977.

Melnick, J. Giant H II regions and the quest for the Hubble constant. ESO
Messenger (ISSN 0722-6691), March 1987, p. 4-7. 1987Msngr..47....4M. 1987.

Miura, Rie; Okumura, Sachiko K.; Tosaki, Tomoka; Tamura, Yoichi; Kurono,
Yasutaka; Kuno, Nario; Nakanishi, Kouichiro; Sakamoto, Seiichi; Hasegawa, Ta-
kashi; Kawabe, Ryohei, Aperture Synthesis Observations of CO, HCN, and 89
GHz Continuum Emission Toward NGC 604 in M33: Sequential Star Formation
Induced by a Supergiant HIT Region, ApJ, 724, 1120-1132 (2010).

Munoz-Tunon, C.; Tenorio-Tagle, G.; Castaneda, H. O.; Terlevich, R. Forma-
tion, Evolution and Disruption of Giant HII Regions. The Interplay Between
Massive Star Formation, the ISM and Galaxy Evolution. Proceedings of the
11th TAP Astrophysics Meeting, Institut d’Astrophysique, Paris, July 3-8, 1995,
Gif-sur-Yvette: Editions Frontieres. Edited by Daniel Kunth, B. Guiderdoni,
M. Heydari-Malayeri, and Trinh Xu Thuan, 1996., p.573. 1996ibms.conf..573M.
1996.

217



BIBLIOGRAFIA

O’dell, C. R.; Townsley, L. K., A very high resolution study of emission line
widths in Galactic and extragalactic HII regions, A&A, 198, 283-286 (1988).

Osterbrock, D. E. Astrophysics of Gaseous Nebulae, Active Galactic Nuclei .
University Science Books, 1989.

Pagel, B. E. J. Nebulae and abundances in galaxies. Astronomical Society of
the Pacific, Publications (ISSN 0004-6280), vol. 98, Oct. 1986, p. 1009-1011.
1986PASP...98.1009P. 1986.

Peimbert, M., Peimbert, A., Luridiana, V, Ruiz, M.R. en "Star Formation th-
rough Time, ASP Conference Series, Vol. 297, p.81, 2003.

Pellerin, Anne. Massive Stellar Content of Giant H II Regions in M33 and
M101. Massive Stellar Content of Giant H II Regions in M33 and M101. The
Astronomical Journal, Volume 131, Issue 2, pp. 849-858. 2006AJ....131..849P.
2006.

Pérez-Montero, E.; Relano, M.; Vilchez, J. M.; Monreal-Ibero, A. A photoioniza-
tion model of the spatial distribution of the optical and mid-infrared properties
in NGC 595. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, Volume 412,
Issue 1, pp. 675-683. 2011MNRAS.412..675P. 2011.

Regan, Michael W.; Vogel, Stuart N., The near-infrared structure of M33, ApJ,
434, 536-545 (1994).

Relano, Moénica; Kennicutt, Robert C., Jr., Star Formation in Luminous HII
Regions in M33, ApJ, 699, 1125-1143 (2009).

Relafio, M.; Monreal-Ibero, A.; Vilchez, J. M.; Kennicutt, R. C., Spatially re-
solved study of the physical properties of the ionized gas in NGC 595, MNRAS,
402, 1635-1648 (2010).

Renka R.L. & Cline A.K. A triangle-based interpolation method, Rocky Moun-
tain J. Math., 14, 223-238 (1984).

Richmond G. Structure and Bonding of Molecules at Aqueous Surfaces. Annual
Review of Physical Chemistry, vol. 52, p.357-389. 2001ARPC...52..357R. 2001.

218



BIBLIOGRAFIA

Robles-Valdez F., L. Carigi, M. Peimbert, Outside-in stellar formation in the
spiral galaxy M337, arXiv:1208.4889 (2012).

Rosa M.R., P. Benvenuti, The IMF and the extinction law in M 101 HST FOS
spectra of extragalactic HII regions, Astron.Astrophys. 291, 1 (1994)

Rosa, M.; Dodorico, S. Wolf-Rayet stars in extragalactic H II regions. II -
NGC604 - A giant H IT region dominated by many Wolf-Rayet stars. Garching
bei Miinchen, Germany) Publication: Astronomy and Astrophysics, vol. 108, no.
2, Apr. 1982, p. 339-343. Deutsche Forschungsgemeinschaft. 1982A&A...108..339R.
1982.

Rosa, M.; Solf, J., The internal kinematics of the giant extragalactic HIT complex
NGC 604, A&A, 130, 29-38 (1984).

Rosolowsky, E.; Engargiola, G.; Plambeck, R.; Blitz, L., Giant Molecular Clouds
in M33. II. High-Resolution Observations, ApJ, 599, 258-274 (2003).

Rozas, M.; Castaneda, H. O.; Beckman, J. E. Radial brightness profiles of ex-
tragalactic H IT regions. Astronomy and Astrophysics, v.330, p.873-880 (1998).
1998A&A...330..873R.. 1998.

Rubin, R. H. The effect of density variations on elemental abundance ratios in
gaseous nebulae. Astrophysical Journal Supplement Series (ISSN 0067-0049),
vol. 69, April 1989, p. 897-910. 1989ApJS...69..897R. 1989.

Sabalisck, Nanci S. P.; Tenorio-Tagle, Guillermo; Castaneda, Hector O.; Munoz-
Tunon, Casiana, On the supersonic turbulence of NGC 604, AplJ, 444, 200-206
(1995).

Sanchez, S. F.; Cardiel, N.; Verheijen, M. A. W.; Martin-Gordon, D.; Vilchez,
J. M.; Alves, J., PPAK integral field spectroscopy survey of the Orion nebula.
Data release, A&A, 465, 207-217 (2007).

Sander, A.; Hamann, W.-R. Stellar Parameters of Galactic WC Stars. Procee-
dings of a Scientific Meeting in Honor of Anthony F. J. Moffat held at Auberge
du Lac Taureau, St-Michel-Des-Saints, Québec, Canada, held 11-15 July 2011.
ASP Conference Series, Vol. 465. San Francisco: Astronomical Society of the
Pacific, 2012., p.249. 2012ASPC..465..249S. 2012.

219



BIBLIOGRAFIA

Searle, L., Sargent, W.L.W., Inferences from the Composition of Two Dwarf
Blue Galaxies, Astrophys. J. 173, 25 (1972).

Shaw, Richard A.; Dufour, Reginald J., Software for the Analysis of Emission
Line Nebulae, PASP, 107, 896 (1995).

Shields G.A. Starburst and active galactic nuclei. Revista Mexicana de Astro-
nomia y Astrofisica (ISSN 0185-1101), vol. 18, Sept. 1989, p. 173-176. 1989RM-
xAA..18..173S. 1989.

Shields G.A. Extragalactic HII Regions. Annual review of astronomy and as-
trophysics. Vol. 28 (A91-28201 10-90). Palo Alto, CA, Annual Reviews, Inc.,
1990, p. 525-560. 1990.

Smith, Malcolm G.; Weedman, Daniel W. Internal Motions in Galactic and
Extragalactic H IT Regions. Bulletin of the American Astronomical Society, Vol.
2, p-345. 1970BAAS....25.345S 1970.

Spitzer, L. 1978, Physical Processes in the Interstellar Medium (New York:
Wiley).

Stanghellini, L.; Magrini, L.; Villaver, E.; Galli, D. The population of planetary
nebulae and H II regions in M 81. A study of radial metallicity gradients and
chemical evolution. Astronomy and Astrophysics, Volume 521, id.A3, 12 pp.
2010A&A...521A...3S. 2010.

Stromgren, B., The physical state of interstellar hydrogen, ApJ, 89, 526. 1939.

Struve, Otto; Elvey, C. T., The Intensities of Stellar Absorption Lines, ApJ, 79,
409. 1934.

Tenorio-Tagle, G; Mufoz-Tufion, C.; Pérez, E.; Maiz-Apellaniz, J.; Medina-
Tanco, G. On the Ongoing Multiple Blowout in NGC 604. The Astrophysical
Journal, Volume 541, Issue 2, pp. 720-727. 2000ApJ...541..720T. 2000.

Terlevich, R.; Melnick, J. The dynamics and chemical composition of giant ex-
tragalactic H IT regions. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, vol.
195, June 1981, p. 839-851. Research supported by the Cambridge University.
1981MNRAS.195..839T. 1981.

220



BIBLIOGRAFIA

Terlevich, E.; Diaz, A. I.; Terlevich, R.; Gonzélez-Delgado, R. M.; Pérez, E.;
Garcia Vargas, M. L. A spectroscopic search for red supergiants in the M33
giant H II region NGC 604. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
Vol. Vol. 279, No. 4, p. 1219 - 1234. 1996MNRAS.279.1219T. 1996.

Tosaki, T.; Miura, R.; Sawada, T.; Kuno, N.; Nakanishi, K.; Kohno, K.; Oku-
mura, S. K.; Kawabe, R., Arclike Distribution of High CO (J=3-2)/CO (J=1-0)
Ratio Gas Surrounding the Central Star Cluster of the Supergiant HII Region
NGC 604, ApJ, 664, L27-L30 (2007)

Tremonti, C. A. Properties of Young Massive Clusters Derived from Spectros-
copy. The Formation and Evolution of Massive Young Star Clusters, ASP Con-
ference Series, Vol. 322. Edited by H.J.G.L.M. Lamers, L.J. Smith, and A. Nota.
San Francisco: Astronomical Society of the Pacific, 2004., p.81. 2004ASPC..322.
81T. 2004.

Viallefond, F.; Goss, W. M. H II regions in M33. III - Physical properties.
Astronomy and Astrophysics (ISSN 0004-6361), vol. 154, no. 1-2, Jan. 1986, p.
357-369. 1986A&A...154..357V. 1986.

Viallefond, F.; Donas, J.; Goss, W. M., HII regions in M33. I - Radio and H-
alpha observations of the HIT complex NGC595, A&A, 119, 185-191 (1983).

Viallefond, F.; Boulanger, F.; Cox, P.; Lequeux, J.; Perault, M.; Vogel, S. N.,
CO observations in NGC 604. I - Physical properties, A&A, 265, 437-446 (1992).

Vilchez, J. M.; Pagel, B. E. J.; Diaz, Angeles L.; Terlevich, Elena; Edmunds,
M. G. The chemical composition gradient across M 33. Monthly Notices of the
Royal Astronomical Society (ISSN 0035-8711), vol. 235, Dec. 1, 1988, p. 633-653.
1988MNRAS.235..633V. 1988.

Walch S., A.P. Whitworth, T. Bisbas, R. Wunsch, D. Hubber, Dispersal of mo-
lecular clouds by ionising radiation, arXiv:1206.6492. 2012.

Weaver R., McCray R., Castor J., Shapiro P., Moore R. Interstellar Bubbles.
II. Structure and Evolution. AJ 218:377-395. 1977.

Wilson C.D., B.C. Matthews, The star formation histories and efficiencies of
two giant hii regions in m33, astro-ph/9506104 (1995).

221



BIBLIOGRAFIA

Wilson, Christine D.; Scoville, Nick, The molecular interstellar medium in two
giant HIT regions in M33 - NGC 604 and NGC 595, ApJ, 385, 512-521 (1992).

Yang, Hui; Chu, You-Hua; Skillman, Evan D.; Terlevich, Roberto, The Violent
Interstellar Medium of NGC 604, AJ, 112, 146 (1996).

222





