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I. Introducción

La presencia de pulsaciones en algunas subenanas de tipo B (sdBs) permite la utilización de técnicas adicionales para intentar comprender estos eslabones evolutivos, situados entre las fases de Gigante Roja y Enana Blanca.

Actualmente se distinguen dos tipos de sdB pulsantes: las de tipo V361 Hya y las de tipo PG1716. Las primeras muestran oscilaciones rápidas, del orden de cinco minutos, con amplitudes en torno a 10 mmag 
; las últimas, ligeramente más frías, exhiben modulaciones de intensidad con períodos más largos, del orden de 1 hora, y amplitudes del orden de 1 mmag 
. El mecanismo ( parece ser el responsable de la excitación de las pulsaciones en ambos subtipos, aunque las de las estrellas tipo V361 Hya se identifican con modos p de bajo grado y orden, ℓ y n respectivamente, mientras que las oscilaciones de las PG1716 se identifican con modos g de alto orden  n 
.

Sin embargo, el límite entre las V361 Hya y las estrellas PG1716 no está del todo claro, al ocupar sus respectivas zonas de inestabilidad regiones muy próximas en el diagrama Teff – log(g), existiendo la posibilidad real de un solapamiento. Este hecho ha sido confirmado posteriormente
, al detectar un período largo en el objeto HS0702+6043, hasta la fecha conocido por ser una sdB pulsante del tipo V361 Hya. Este descubrimiento supone un gran reto para su explicación teórica, puesto que ningún modelo estructural presenta simultáneamente excitadas sus regiones de modos p- y g-.
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balloon090100001: pasado

Desde 1991, cuando identifica a Balloon090100001 (desde ahora BA09) como una sdB
, no se encuentran más referencias sobre ella en la literatura hasta 2004. En ese año
, se detectan variaciones de luminosidad con un período dominante de 356 s en BA09, así como otro período independiente de 264 s. Este comportamiento oscilante la distingue como un nuevo miembro de la clase V361 Hya. En la Figura 1 se muestra el espectro de amplitudes encontrado.  
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En una posterior campaña de observación con más resolución
, se encuentra la presencia de más frecuencias de pulsación en el rango de los modos p, así como al menos tres períodos en la zona correspondiente a los modos g-, entre 2733 y 4378 s. En la Figura 2 se muestra una ampliación del espectro de amplitudes encontrado.

III. Balloon090100001: futuro

La presencia de modos p- y g- en el espectro de BA09 la convierten en la segunda sdB, junto con HS0207+6043, en mostrar simultáneamente pulsaciones típicas de ambos subgrupos de sdB pulsantes. En contra de esta última, con sólo dos modos en la región de pulsaciones rápidas y un único modo en la región de pulsaciones lentas, BA09 presenta un espectro de amplitudes muy poblado tanto en las zona de modos p- como en la zona de modos g-, con lo que se convierte en el objeto más atractivo de todo el panorama sdB pulsacional para un estudio sismológico.

Con la intención de realizar uno de los más exhaustivos análisis pulsacionales de una estrella sdB nuestro grupo está organizando una campaña observacional coordinada, incluyendo tanto observaciones fotométricas como espectroscópicas, en la que participarán más de diez telescopios repartidos en longitud alrededor de la Tierra. Para tal propósito se ha creado una página web (http://webpages.ull.es/users/raquelor) en la que están incluidos todos los detalles de la campaña. Se espera que BA09 llegue a ser la sdB pulsante más conocida, ofreciendo importante información acerca del mecanismo de excitación de estos objetos, su estructura interna, la conexión entre los distintos subgrupos de pulsantes e incluso sobre su evolución.
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IV. RESUMEN

El año 1967, Smak1 detectó una Variable Cataclísmica (VC), la AM Canum Venaticorum (AM CVn), que se diferenciaba claramente del resto porque su composición era fundamentalmente He. Esta formó un nuevo grupo independiente a las VCs clásicas, conocidas como AM CVn por ser la primera estrella detectada de esta clase, o estrellas IBDBWD (Interacting Binary DB Darf White). Son sistemas binarios ultracompactos en donde sus componentes son enanas blancas (DBWD), no encontrándose H en ellas o haciéndolo en unas proporciones muy pequeñas. La más masiva acreta materia de su compañera, con una masa similar a la del Sol y un periodo orbital muy corto, del orden de minutos.



Este tipo de estrellas ha sido estudiado principalmente en el rango del visible, en el ultravioleta e infrarrojo, aunque también se han medido las emisiones en los rangos de  rayos X. Desde el principio se clasificaron como estrellas no magnéticas. Sin embargo, y en especial desde el estudio de una de su grupo, la GP Comae Verenices (GPCom), se ha profundizado más en este rango de frecuencias, apareciendo estrellas de tipo magnético, con emisión clara de rayos X. 


De todas, la GP Com y otras que conforman un subgrupo de las AM CVn, como veremos más adelante, muestran unas características que hacen pensar en que su clasificación aún no es la definitiva. El estudio de este grupo, que llamamos “objetos de bajo estado”, es el tema central de nuestro trabajo.

V. LOS RAYOS X EN LAS ESTRELLAS AM CVn.

Actualmente se conocen ya 13 estrellas que conforman este grupo de AM CVn. Richer et al. (1973)2 ya sugirieron que en ellas se podía producir el mismo tipo de mecanismo que en las WD normales, un efecto bremsstrahlung que emitiría rayos X. Fue reportado por primera vez por Coe et al. (1978)3 en base a unas medidas efectuadas en el satélite Ariel V por Engel et al. (1978). Otros también han medido y estudiado la AM CVn en la banda de Rayos X con éste y otros satélites 4,5 y otros, llegándola a comparar con una DQ Her, lo que posteriormente fue rechazado (Robinson et al., 1987)6. Ulla resume las medidas de Rayos X y sus resultados hasta 1992 en estudios posteriores7,8. Sin embargo, la que más polémica suscitó de las conocidas hasta entonces fue la GP Com, llegándose a pensar incluso su exclusión del grupo (Ulla, 1996)9 por la posibilidad de que fuera una estrella emisora de rayos X. 


Desde entonces se han ido descubriendo otras, pudiéndose clasificar en cuatro grupos10: “Objetos en alto estado”, en donde se incluyen las AM CVn, precursora del grupo, y la HP Lib. En ellas el estado de superhump es permanente. Los “Objetos de bajo estado” se encuentran es estado quiesce o bajo, como GP Com y CE 315. La más recientemente descubierta, SDSS J1240-01, fue reportada por Roelofs et al. (2004)11  a partir del SDSS (Sloan Digital Sky Survey). Los “Objetos de estado cíclico” son los que cambian periódicamente entre estado alto y estado bajo, variando su luminosidad de forma intermitente. Pertenecen a éste CR Boo, CP Eri, KL Dra y 2003aw. El último de los grupos, los “objetos magnéticos”, claramente emisores de Rayos X, también han creado una fuerte polémica en torno a su clasificación, ya que se han discutido varias opciones (estrella de neutrones, Intermedia Polar, Polar, de tipo eléctrico y otros por varios autores, sin llegar a una determinación concluyente. Sin embargo, sí que está clara la emisión de Rayos X blandos por este grupo, detectándose incluso campos magnéticos de unos pocos MG12.

Tabla 1. Medidas de GP Com, CE 315 y SDSS J1240 en el rango de Rayos X a partir de 199013.

	Sistema
	Satélite
	Expr.
	Número med.
	Año med.
	Pedido por 
	Estado

	SDSS J1240
	XMM/Newton
	AO-4
	03021604
	
	G.Ramsay
	Aceptado

	CE315
	XMM/Newton
	AO-4
	03021602
	
	G. Ramsay
	Aceptado

	CE315
	XMM/Newton
	AO-3
	2028905
	
	G. Ramsay
	Aceptado

	GP Com
	ASCA
	GIS/SIS
	32002000
	1994
	T. Marsh
	Público

	GP Com
	ASCA
	GIS/SIS
	18940706
	1994
	T. Marsh
	Público

	GP Com
	ROSAT
	HRI
	RH300438A01
	1996
	V.Teeseling 
	

	GP Com
	ROSAT
	HRI
	RH300438N00
	1995
	V.Teeseling
	

	GP Com
	ROSAT
	PSPCB
	RP300063N00
	1991
	F. Verbunt
	

	GP Com
	XMM/Newton
	MOS1/2
	0017940101
	2001
	C. Mauche
	Público

	GP Com
	XMM/Newton
	AO-1
	1794
	
	C. Mauche
	Aceptado


VI. OBJETOS DE BAJO ESTADO


Los objetos llamados de bajo estado se distinguen del resto del grupo por presentar un “triple pico” que aún no está del todo explicado. La SDSS J1240 no se ha estudiado todavía lo suficiente para poder determinarlo. Se han encontrado en GP Com características que hacen pensar que no solamente emite Rayos X, sino que puede no pertenecer al grupo de las AM CVn. Estas mismas características deberían darse también en la CE 315 y la nueva SDSS J1240. El objeto de nuestro estudio es estudiar las medidas efectuadas en Rayos X para estas estrellas y realizar otras para determinar su correcta clasificación. 
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VII. INTRODUCCIÓN

Las estrellas subenanas calientes se encuentran en un estado evolutivo avanzado, han superado la rama de gigantes y son precursoras de las enanas blancas de baja masa 
, uno de los estadios de muerte estelar.

Se clasifican, según su composición y temperatura en 2 grupos principales: las subenanas calientes de tipo B (sdBs) y las de tipo O (sdOs) que son de las que se ocupa nuestro estudio. Las sdOs tienen temperaturas efectivas entre 40 000 y 100 000 K, logaritmos de gravedad superficial entre 4.0 y 6.5 y espectros en los que predominan las líneas de helio II.

Nuestro interés en estos objetos se centra en la clarificación de su estado evolutivo a partir del cálculo de nuevas trayectorias evolutivas y de estudios fotométricos en busca de variabilidad.

VIII. [image: image10.jpg]


Observaciones

Desde el comienzo de este estudio y hasta la fecha se han observado un total de 41 objetos. El objetivo es ver si presentan pulsaciones, es decir, si su luminosidad varía temporalmente. Para ello obtenemos su curva de luz y mediante un análisis de Fourier o un periodograma se detectan las posibles frecuencias de oscilación.

Las pulsaciones son útiles porque nos permiten descubrir cómo es el interior de una estrella haciendo uso de técnicas astrosismológicas.

Se han obtenido señales marginales en 3 estrellas. En la Fig.1 se puede ver el espectro de frecuencias de nuestra mejor candidata, con una posible señal en torno a 1,5 m Hz que necesita de mayor tiempo de observación para ser confirmada.
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teoría
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Para intentar analizar el interior de nuestra estrella utilizamos los modelos de estructura estelar desarrollados por MacDonald y que reproducen lo más fielmente posible los parámetros de la estrella problema. Estos modelos se introducen al código de evolución
 que genera modelos de estructura más avanzados temporalmente y calcula las trazas evolutivas descritas por ese objeto en el diagrama de Herzprung-Russell (HR) (Fig.2). Dichos modelos se introducen a un código de pulsaciones no-adiabático
 que predice qué modos de oscilación son excitados y por tanto se propagan en esa estrella. Así, comparando las frecuencias teóricas predichas por el código de oscilación con las frecuencias observadas experimentalmente, se puede comprobar si los modelos de estructura y en consecuencia las trazas y teorías evolutivas existentes sobre sdOs, son correctas.

Hemos realizado las primeras pruebas con un modelo de estructura, marcado con un asterisco en la Fig. 2. Los modos predichos para este modelo son todos estables como se puede ver en la derivada de la integral de trabajo en la Fig.3, que representa la cantidad de energía ganada o perdida durante un ciclo de pulsación, y la opacidad, frente a la masa de la estrella a diferentes profundidades. En la zona en la que el modo gana energía (valores positivos) y por tanto las pulsaciones pueden ser excitadas, no puede operar el mecanismo (, ya que la derivada de la opacidad no es lo suficientemente intensa, lo que hace que el modo sea estable. Esto puede deberse a una estabilidad verdadera del objeto, o a que las opacidades del modelo de estructura no reflejan sus abundancias químicas verdaderas.
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El sistema MK, que ordena a las estrellas en clases y tipos espectrales, fue propuesto por W.W. Morgan y P.C. Keenan con la publicación en 1943 del primer atlas de clasificación de espectros fotográficos estelares, An Atlas of stellar Spectra
. Tras esa clásica publicación, el sistema MK ha experimentado sólo ligeras revisiones y  modificaciones 
 . El sistema queda definido mediante un conjunto de estrellas estándares y se basa en la apariencia visual de sus espectros ópticos.  Es una herramienta de probada eficacia para el análisis de conjuntos extensos de datos, en la búsqueda de propiedades de grupos peculiares de estrellas, así como en la obtención de parámetros estelares y estudios evolutivos.

El proceso de clasificación se basa en la comparación morfológica de los espectros con un conjunto de espectros estándares que tradicionalmente se lleva a cabo por inspección visual. Esta labor es lenta y adolece de una subjetividad inherente, evidente en el hecho de que un mismo espectro puede ser clasificado de forma diferente por personas diferentes.
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El alto consumo de tiempo y recursos, así como la subjetividad al que está sujeto el procedimiento ha sido superada en la última década mediante la utilización de sistemas de clasificación automática, basados, en general, en técnicas computacionales de Inteligencia Artificial
.  que han demostrado su eficacia en el análisis de grupos extensos de material observacional y han permitido además, cuantificar el error asociado a dicha clasificación.

Actualmente, nuestro grupo de investigación está desarrollando y probando diferentes técnicas de Inteligencia Artificial que incluyen sistemas basados en el conocimiento o Sistemas Expertos y Redes de Neuronas Artificiales.

Nuestro planteamiento se basa en la utilización de distintas técnicas, de forma conjunta, en lo que se ha dado en llamar "sistemas híbridos", lo cual puede aportar nuevos enfoques a la hora de abordar los problemas de clasificación antes comentados. Se puede entender este carácter híbrido de una aplicación computacional en un sentido amplio, esto es, integrar técnicas de razonamiento basadas en modelos de reglas de conocimiento; integrar distintos modelos de redes de neuronas artificiales (en función del objetivo del análisis); incluir técnicas clásicas de análisis estadístico, como componentes principales (PCA), y todo ello integrado a través de una base de datos relacional.

La estrategia que hemos seguido para abordar el desarrollo del sistema híbrido, consiste en escoger, entre los diferentes modelos de Inteligencia Artificial probados en aplicaciones anteriores
, aquellos métodos que presentan el mejor nivel de funcionamiento en cada nivel de clasificación. 

Nuestro sistema híbrido se basará principalmente en un sistema experto inicial, que determina el tipo global de cada estrella (temprana, intermedia, tardía), y dependiendo de dicho tipo, envía el espectro a diferentes baterías de redes de neuronas que determinan su tipo/subtipo espectral y su nivel de luminosidad. Cada red de neuronas del segundo nivel, utiliza un conjunto diferente de parámetros espectrales, lo cual guía el flujo computacional de una forma similar al razonamiento que se sigue en la técnica de clasificación manual habitual. 

Con esta estrategia híbrida, se puede determinar el método y parámetros de clasificación más adecuado para cada tipo de espectro, y de esta forma conseguir una gran versatilidad y adaptación al problema concreto de clasificación de espectros estelares, con resultados superiores a los obtenidos mediante el uso de técnicas individuales.

Agradecimientos: Los autores agradecen la financiación del Ministerio de Ciencia y Tecnología a través del proyecto AYA2003-09499.

Stellar evolution and the O-rich AGB sequence
F.M. Jiménez-Esteban1, D. Engels, 1 y P. García-Lario2
1 Hamburger Sternwarte, Gojenbersweg 112, D-21029 Hamburg, Germany.

2 ISO Data Centre / ESAC, Villafranca del Castillo, Apartado de Correos 50727, E-28080 Madrid, Spain.

X. Introduction
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One of the most fundamental questions that still remains open in the understanding of AGB stellar evolution is the interpretation of the well defined area occupied by oxygen-rich AGB stars (OH/IR) in the IRAS two-colour diagram [12]-[25] vs. [25]-[60] (Figure 1, the O-rich AGB sequence). It has been shown by several authors that this sequence reflects the increase of optical thickness of the CSE as the star evolves along the AGB. However, this increase can be interpreted in two different ways: i) evolutionary sequence: every star would start the AGB phase at the blue end of this sequence, and would later move while increasing its mass-loss rate until reaching the red extreme at the end of the AGB; ii) mass sequence: their different location would be just a consequence of their different initial mass, which would determine the mass-loss rate. A third interpretation was proposed, which is a combination of the previous ones. We have interpreted the O-rich AGB sequence in terms of evolutionary stage and/or progenitor mass with the help of a very large sample of OH/IR stars (Figure 1). 

XI. Luminosity, distance and galactic height 

Bolometric fluxes were obtained by integrating the photometric data available from the near infrared to the far infrared domain (2MASS, own photometry, MSX and IRAS data), and extrapolating both toward shorter and longer wavelengths. The typical uncertainty is (40%.

We selected from our sample 41 extremely red OH/IR stars detected in the direction of the Galactic Bulge, and assumed a common distance (8 kpc) to all them. The range of absolute luminosities obtained is strongly peaked around 3500L(, in agreement with those found by other authors using different OH/IR star samples in the bulge with very different (bluer) colours or using samples located in different parts of the Galaxy. Then we conclude that the luminosity function may be similar throughout the Galaxy and not very dependent on the colours of the stars selected. We estimated the galactic height Z for the rest of OH/IR stars by simply assuming a common and constant luminosity of 3500L( for all them.

XII. Interpretation of the O-rich AGB sequence
In order to have a good descriptor for the whole O-rich AGB sequence, we have used the parametrization introduced by the equations [1]. Each point of the sequence can then be associated with a given value of λ, and each star is then assigned a λ value which corresponds to the nearest point in the O-rich AGB sequence. 
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A


[12]-[25] = 0.912 Ln λ

[25]-[60] = -2.42 + 0.72 λ

[1]

Figure 2 shows the |Z| derived as a function of the λ parameter. We found a very clear correlation, which implies that the redder part of the O-rich AGB sequence must be populated mainly with objects of higher mass. In addition, we found a similar correlation between vexp and λ. Note that assuming a different luminosity would just change the scale of the y-axis.

The above results are only consistent with an evolutionary scenario in which all OH/IR stars would start the AGB phase, independent of their progenitor mass, in the bluer part of the O-rich AGB sequence and then they would evolve toward redder colours, although only the more massive stars would reach the very end of the sequence.
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In order to further characterise the stars populating the O-rich AGB sequence, we have divided the sequence in bins of λ and determined the galactic scale height H associated. Then we have classified all the OH/IR stars in our sample in 5 main groups (Figure 3).

The extremely blue subsample (λ<0.6; H=536pc) is dominated by OH/IR stars that can be identified as the result of the evolution of low mass optically bright short period (≤300d) Miras. These OH/IR stars should be the progenitors of so-called Type III Planetary Nebula (PN). 

The blue subsample (0.6<λ≤ 1.2; H=344pc) is mainly formed by OH/IR stars identified as the result of the evolution of intermediate period ((300d) Miras. These OH/IR stars should be the progenitor of low mass (O-rich) Type II PNe.

The transition subsample (1.2<λ≤1.8; H=287pc) populates the region in which OH/IR stars become optically thick. These OH/IR stars are the result of the evolution of intermediate period (300d - 500d) Miras, will probably transform into C-rich AGB stars, and must be the progenitors of high mass (C-rich) Type II PNe.

The red subsample (1.8<λ≤3.0; H=193pc) is formed by OH/IR stars with optically thick CSE. These stars are probably undergoing HBB process, and should be the progenitors of Type I PNe. 

The extremely red subsample (3.0<λ; H=48 pc) is identified as the group containing the most massive OH/IR stars in our sample. They should be the precursors of the so-called OHPNe, heavily obscured OH/IR stars with radiocontinuum emission that have been proposed to be infrared PNe.
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XIII. RESUMEN

En este trabajo se presenta un estudio de las estrellas en la etapa evolutiva posterior a la Rama Asintótica de Gigantes, que llamaremos post-AGB según sus siglas en inglés (post-Asymptotic Giant Branch).  Con este objetivo se ha llevado a cabo una búsqueda observacional de estrellas en esta fase evolutiva, lo que ha dado como resultado un catálogo de espectroscopía óptica en el que se recogen 255 objetos, de los cuales 203 son estrellas post-AGB o nebulosas planetarias (PN, de las siglas en inglés Planetary Nebula). Este catálogo es el producto de 15 años de observaciones realizadas por nuestro grupo, siguiendo criterios de selección basados en valores límites de las densidades de flujo en las bandas fotométricas del satélite IRAS.

Los objetos observados han sido clasificados en tipos espectrales, siempre que fue posible. En el caso de las nebulosas planetarias y de los objetos de transición, han sido calculadas sus clases de excitación.

Como resultado de estas observaciones hemos obtenido la muestra más extensa y completa existente hasta el momento de objetos en la etapa evolutiva post-AGB con clasificaciones espectrales. Esto nos ha permitido realizar estudios estadísticos acerca de las propiedades físicas de las estrellas en estas etapas tardías de evolución.

En particular, se ha obtenido la distribución espectral de energía (SED, según sus iniciales en inglés) de todas las estrellas de la muestra pertenecientes a las etapas de nuestro interés, con el fin de estudiar de forma conjunta las propiedades y evolución de la envoltura circumestelar y de la estrella central.

Estas SEDs han sido clasificadas en cinco grupos (I, II, III, IV a y IVb) de acuerdo a los criterios definidos en van der Veen et al., 1989
, que fueron caracterizados mediante el estudio de la latitud galáctica, el tipo espectral, la química dominante y la posición en el diagrama color-color IRAS de los objetos que pertenecen a cada uno de ellos.

Para completar la caracterización y determinar el estado evolutivo de las estas estrellas según su tipo de SED, se hizo una comparación entre la distribución de los tipos espectrales encontrados para cada clase de SED y la distribución predicha por modelos evolutivos. Esta comparación corroboró los resultados obtenidos utilizando la distribución en latitud galáctica, y la posición de las estrellas en el diagrama color-color, que se detallan a continuación.

A partir de los resultados obtenidos se puede establecer una conexión evolutiva entre las clases de SED I y II. Ambas clases están dominadas completamente por la emisión en el infrarrojo, y presentan contrapartidas ópticas fuertemente enrojecidas. La clase II parece representar un estado evolutivo ligeramente más avanzado que la clase I. En estas dos clases se encuentran objetos que aún después de abandonar la fase AGB, presentan una significativa pérdida de masa post-AGB.

La clase III se encuentra distribuida en el diagrama color-color IRAS sin ocupar ninguna posición característica. Su distribución espectral continúa dominada por la emisión infrarroja, aunque la estrella central ya comienza a ser claramente visible. Estudiando la distribución en latitud galáctica y los tipos espectrales de las estrellas de esta clase, deducimos que se trata de una clase formada por objetos masivos, pero que no están sufriendo pérdida de masa significativa en la etapa post-AGB.

La distribución espectral de las clases IVa y IVb muestra claramente dos máximos, uno en el óptico correspondiente a la estrella central, y otro en el infrarrojo, correspondiente a la envoltura. La clase IVa, contiene estrellas de baja masa, cuya lenta evolución justifica que ocupen posiciones variadas en el diagrama color-color, sin favorecer una distribución determinada, al igual que ocurre con la clase IVb.

Sin embargo, en la clase IVb se observa un mayor número de objetos y una mayor dispersión galáctica, lo que sugiere que se trata de una clase “término”, en la que acabarán objetos de masas distintas al final de su evolución. En esta clase se pueden encontrar objetos de masas relativamente altas que ya han evolucionado lo suficiente para mostrar dos máximos en su distribución espectral, y objetos poco masivos cuya envoltura nunca ha llegado a oscurecer la estrella central.

Este estudio demuestra una vez más la conveniencia de disponer de información en varias longitudes de onda para poder caracterizar la evolución de las estrellas en la fase post-AGB. La posición de uno de estos objetos en el diagrama color-color IRAS, no determina de forma unívoca su momento evolutivo. Es necesario conocer datos acerca de su distribución espectral de energía, y combinar esta información con datos espectroscópicos en el óptico para poder determinar su naturaleza post-AGB, su estado evolutivo y una estimación de la masa inicial de la estrella progenitora.

Modelo de Transferencia radiativa en 3D

G.Niccolini

Observatorio Astronómico Nacional

XIV. EXTRACTO

El aumento en la resolución angular de las observaciones que se ha producido a partir de la entrada en funcionamiento de telescopios como el VLTI (Very Large Telescope Interferometer), ha permitido realizar observaciones estelares en las que los objetos astrofísicos presentan geometrías complejas, que se alejan de los modelos históricos de “vaca-esférica”. Este hecho ha creado la necesidad de modelos numéricos que puedan reproducir ese tipo de observaciones, y caracterizar el objeto considerado.

Este trabajo muestra el desarrollo de tal herramienta: un código en tres dimensiones (3D) de transferencia radiativa, en el que se ha escogido como base el método Monte Carlo por su alta flexibilidad.

Proponemos una nuevo algoritmo de rejilla adaptativa basado en el método de Monte Carlo, que permite muestrear geometrías complejas.

XV. RESUMEN

El método Monte Carlo (MC) es un método flexible para resolver el problema de transferencia radiativa. Es flexible en el sentido de que no es necesario hacer asunciones previas sobre las opacidades del medio o la geometría del problema considerado. El mayor problema del método es la lentitud de la ejecución del experimento Monte Carlo, y puede ser compensado mediante la computación paralela. Los fotones se propagan de una forma casi independiente que simplifica la paralelización del algoritmo.

El experimento radiativo de Monte Carlo puede funcionar fácilmente en tres dimensiones.  Sin embargo, por razones técnicas, durante décadas ha sido dificil obtener las propiedades locales del material (por ejemplo, determinar su temperatura) en tres dimensiones, debido a la gran cantidad de memoria computacional necesaria para muestrear el problema.

En la literatura se pueden encontrar dos tipos de métodos de Monte Carlo. El primero se basa en la propagación realmente independiente de los fotones, es decir, los fotones no cambian las condiciones locales mientras se propagan por el medio. Los intercambios de energía entre las diferentes partes del volumen modelado son almacenadas, y posteriormente, en una segunda fase del experimento MC, las condiciones locales como la temperatura, bajo condiciones de equilibrio termodinámico local, son determinadas. Esta primera clase de experimentos MC han sido usados extensivamente desde el principio de la transferencia radiativa MC.

La segunda clase de métodos aparece posteriormente en la literatura. Los fotones interaccionan con el medio mientras se propagan, produciendo cambios en las condiciones locales. Cuando un número suficiente de fotones es propagado, el “sistema” converge hacia la solución del problema de transferencia radiativa. El método desarrollado por Bjorkman & Wood, 2001
 es de este último tipo. Para Bjorkman & Wood los fotones de energía fija cambian después de cada interacción la temperatura local (asumiendo equilibrio termodinámico local), y son remitidos inmediatamente después de la absorción, lo que asegura dicho equilibrio.

La primera clase de métodos debe almacenar la información llevada por los fotones de un elemento del medio a otro. Esto resulta en un consumo de memoria usualmente proporcional al cuadrado (porque trata con intercambios) del número de celdas que muestrea el problema. 

Nosotros proponemos utilizar la interacción de los fotones, dentro del marco del segundo experimento MC, para generar una red adaptativa, cuyo consumo de memoria sea proporcional al número de celdas. El algoritmo es rápido y simple y resulta de las interacciones de los fotones con el medio. La rejilla es entonces óptima para todas las frecuencias. 

El método de la construcción de la rejilla adaptativa que se propone está basado por naturaleza en el método MC. Es importante tener en cuenta que aunque la construcción de la rejilla de muestreo está basada en el método MC, la resolución actual del problema de transferencia radiativa puede tener una naturaleza completamente distinta. El algoritmo de construcción de la rejilla puede ser usado en un contexto diferente. Por ejemplo, el algoritmo de construcción puede proporcionar una rejilla adaptada al problema de la transferencia radiativa y calculada con el método MC a otro tipo de código, como los trazadores de rayos, las diferencias finitas, la iteración lambda, etc...

La estructura multifractal de la distribución de materia en escalas grandes.

José Gaite

Instituto de Matemáticas y Física Fundamental del CSIC, Madrid

RESUMEN

Hay bastante evidencia de que la distribución de galaxias en escalas que van hasta algunas decenas de megaparsecs tiene carácter fractal, es decir, muestra pautas auto-semejantes de cúmulos, en un sentido estadístico. Sin embargo, los valores precisos de la escala de transición a la homogeneidad (es decir, la escala de los mayores supercúmulos) tanto como de la dimensión fractal son muy debatidos. Como solución de compromiso, se ha propuesto que la homogeneidad se alcanza de forma progresiva, es decir, a través de varios regímenes con dimensión fractal creciente, hasta alcanzar la dimensión tres en la escala propia de transición a la homogeneidad. Pero esta propuesta tiene la consecuencia indeseable de que la auto-semejanza del sencillo modelo fractal inicial se pierde y, de hecho, no está claro que la noción de dimensión fractal dependiente de la escala sea consistente. 

En este trabajo estudiamos un modelo concreto que generaliza el modelo fractal y permite realizar la idea de dimensión fractal dependiente de la escala sin alterar la auto-semejanza, que se realiza de una manera más complicada. Este es el modelo multifractal. De hecho, el modelo multifractal ya se ha aplicado al análisis de catálogos de galaxias, pero sin un buen ajuste, pues la evidencia de auto-semejanza obtenida no ha sido definitiva (las integrales de correlación no muestran un comportamiento suficiente de ley de potencia). También se ha aplicado el modelo multifractal al resultado de simulaciones cosmológicas mediante dinámica newtoniana de N cuerpos, igualmente sin resultados plenamente convincentes.

En este contexto, proponemos un nuevo método de análisis multifractal, en el que una distribución multifractal se considera como una superposición finita de distribuciones fractales de dimensión diferente, que se deben analizar separadamente. Más en concreto, analizamos distribuciones de partículas resultado de simulaciones cosmológicas  transformándolas en distribuciones de halos (de materia oscura), tales que halos de masa similar están distribuidos en fractales cuya dimensión crece al disminuir la masa. La auto-semejanza que obtenemos en cada distribución es suficientemente convincente y, además, todas muestran una escala de transición a la homogeneidad similar.
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Vamos a determinar el valor de Rv de las estrellas de tipos espectrales desde O9V

hasta A9V observadas por IUE por distintos métodos, fundamentalmente utilizando las 

observaciones en el infrarrojo cercano, J, H y K del catálogo 2MASS y fotometría en el visible. Estos valores de Rv serán comparados con los espectros UV de la base de datos INES con objeto de deducir el grado de influencia existente entre el máximo de extinción interestelar que aparece  alrededor de 2200 A y el valor de la relación entre la extinción total y la selectiva, Av/E(B-V)=Rv. 

Se han seleccionado estrellas de la Secuencia Principal sin ningún tipo de peculiaridad, binaridad, emisión, etc. , de las cuales se ha calculado el valor de Rv y se compara con la longitud de onda central de la absorción que se produce en los espectros IUE debido a la joroba en la ley de extinción. Además de con la longitud de onda central, se compara también con la intensidad y con el área de la absorción. 

Simulaciones numéricas de Ciclones y Anticiclones en la Atmósfera de Júpiter
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1 Dpto. Ing. Sistemas y Automática, E.U.I.T.I., Universidad del País Vasco, Bilbao.
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XVII. INTRODUCCIÓN

Las atmósferas de los planetas gigantes poseen una rica variedad de formaciones meteorológicas de diferentes escalas: tormentas convectivas, ondas, ciclones y anticiclones, turbulencia organizada
. Estas estructuras se encuentran inmersas dentro de un sistema de vientos zonales (con dirección a lo largo de los paralelos) alternantes en su sentido hacia el Este y Oeste con la latitud. Los vórtices ciclónicos y anticiclónicos se forman en la región de cizalla meridional del viento zonal, cerca de las latitudes donde la velocidad del viento se hace nula (puntos de inflexión en el perfil), por lo que permanecen casi estacionarios respecto al sistema de rotación del planeta. 

Los vórtices más grandes (como la Gran Mancha Roja y el Ovalo BA) son estructuras coherentes y estables, de larga vida  (centenares o decenas de años), y muestran una circulación intensamente anticiclónica, con vientos por su periferia de hasta 100 m/s al nivel de las nubes, tal y como hemos medido recientemente usando las imágenes de las naves espaciales Voyager 1 y 2, Galileo y Telescopio Espacial Hubble, obtenidas en los años 1979 y entre 1996-2000 respectivamente
. A pesar de los numerosos estudios  que se han llevado a cabo de estos vórtices, todavía desconocemos su naturaleza. En este trabajo usamos el modelo numérico EPIC (“Explicit Planetary Isentropic Coordinate”)
 para simular la estructura vertical de los vórtices y estudiar sus movimientos de manera que podamos, comparando con las observaciones, “sondear” la estructura térmica y dinámica de la atmósfera de Júpiter por debajo de las capas de nubes. 

XVIII. mODELOS NUMÉRICOS DE VÓRTICES EN JÚPITER

El modelo numérico que empleamos resuelve las ecuaciones del movimiento, continuidad y termodinámica de un fluido geofísico usando coordenadas isentrópicas (temperatura potencial constante). Las simulaciones generan mapas tridimensionales (longitud, latitud, altura) de la vorticidad potencial q cuando se introducen como condiciones iniciales los perfiles de vientos (velocidad meridional y vertical) y el perfil vertical de temperatura (estabilidad estática de la atmósfera) correspondientes a la atmósfera de Júpiter. 

Reproducimos los vórtices introduciendo un “parche” (óvalo) de vorticidad con diferentes distribuciones de velocidad en su interior (nula en el centro y máxima en la periferia) con valores numéricos iguales a los medidos. El vórtice tiene el mismo tamaño y su centro se encuentra en la misma latitud que el de los vórtices observados.

La distribución de la vorticidad potencial (isolíneas de vorticidad) representa a las trayectorias seguidas por las masas de aire que se corresponden aproximadamente con el aspecto de las nubes que sirven de trazadores de los movimientos y que proporcionan el aspecto observado de los vórtices.  

Hemos simulado los diferentes tipos de vórtices (ciclones y anticiclones) observados a lo largo de numerosas latitudes en el planeta, usando dominios de unos 120 grados de longitud por unos 30 de latitud, extendiendo los cálculos por periodos de tiempo de hasta 500 días con el fin de conseguir la estabilidad del vórtice y obtener un movimiento estacionario en el tiempo. Verticalmente dividimos la atmósfera en un numero de capas concreto (entre 7 y 11), que cubren el rango de presiones entre 1 mbar y 6 bar, en donde ubicamos una capa abisal. Los vórtices se encuentran de esta forma incrustados entre la baja estratosfera y la troposfera, ya que la tropopausa de Júpiter se encuentra en el entorno de los 100 mbar.

XIX. PRIMEROS RESULTADOS.

Las primeras simulaciones que hemos llevado a cabo muestran que la estructura y estabilidad de los vórtices dependen fuertemente del perfil vertical de la velocidad del viento y de la extensión vertical de los vórtices, al igual que ya observamos en situaciones anteriores
. Hemos probado diferentes tipos de perfiles verticales de velocidad, crecientes, constantes y decrecientes con la profundidad, en los dos casos anteriores para diferentes gradientes de velocidad. Para los gradientes más intensos los vórtices se vuelven inestables, y estos casos son entonces desechados. Para los gradientes bajo los cuales los vórtices son estables, estudiamos su movimiento a largo plazo. 


En esta comunicación presentamos el resultado de los cálculos que permiten formar vórtices con un movimiento semejante al de los vórtices reales, y discutimos en consecuencia la distribución más probable de los vientos con la altura por debajo del nivel de las nubes superiores (hasta unos 6 bares de presión) en Júpiter.  

Agradecimientos: Este trabajo ha sido financiado por el MCYT mediante el Plan Nacional de Astronomía y Astrofísica 2003-03216, fondos FEDER y Grupos UPV 15946/2004. Los autores agradecen el apoyo de Enrique García-Melendo y Ricardo Hueso.
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XX. Introducción 

En este trabajo presentamos un modelo de computación que permite reproducir las propiedades de scattering de una distribución de partículas no esféricas y su aplicación a las observaciones astronómicas, en longitudes de onda del dominio visible, del polvo cometario principalmente y, de una manera más cualitativa, a las medidas de laboratorio de la matriz de scattering por una distribución de partículas minerales de análogos cometarios. 

Existe un cierto consenso dentro de la comunidad astrofísica para establecer que el grano cometario presenta una estructura de agregados de un cierto número de monómeros. Este razonamiento está basando en los modelos de formación del núcleo cometario y en ciertas medidas observacionales, tales como la variación del grado de polarización lineal con el ángulo de fase
. Sin embargo, los experimentos de laboratorio han mostrado que las partículas minerales compactas de composición análoga a la de las partículas cometarias exhiben propiedades similares, por lo que la irregularidad y compacidad han sido dos de los parámetros fundamentales en el estudio. 

Con el fin de arrojar luz sobre las posibles características de las partículas cometarias en cuanto a composición, forma y grado de porosidad  se ha realizado, por primera vez, por un estudio sistemático de las propiedades de scattering de conjunto considerando una distribución de tamaños y de formas de partículas tanto regulares como irregulares. Los tamaños de las partículas han estado comprendidos entre 0.1- 100 (m y los valores de los índices de potencias de la distribución de tamaños han sido elegidos de acuerdo a las medidas in situ realizadas por la sonda Giotto en el cometa Halley. 
XXI. modelo

El modelo permite obtener las propiedades de scattering simple de un conjunto de partículas promediando las de cada una de las partículas, según la sección eficaz de scattering. Estos cálculos individuales los hemos realizado utilizando dos técnicas de computación: el Discrete Dipole Approximation
 para las partículas de tamaño cercano a la longitud de onda de la radiación incidente y el Ray Tracing
 para partículas mayores. Hemos limitado los cálculos a dos composiciones, hielo sucio y silicato con inclusiones de carbono (Mezcla 1) y carbono y silicato (Mezcla 2). 

XXII. Resultados

Los cálculos muestran que es posible aproximar la curva de polarización lineal que se mide en los cometas tanto con partículas regulares (siempre que se promedie en formas) como con partículas irregulares tanto compactas como porosas. Para una distribución de prismas rectangulares de distintas proporciones axiales, los mejores ajustes se obtienen para la Mezcla 2 considerando que en la distribución prevalecen las formas alargadas (Figura 1). [image: image17.wmf]144,6
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Para partículas irregulares compactas el promedio en tamaños proporciona ajustes de la curva de polarización lineal con pequeñas diferencias dependiendo de cuál es el tipo de irregularidad. Para partículas irregulares porosas el promedio en tamaños proporciona una buena aproximación a la rama negativa de polarización; sin embargo, es necesario considerar tamaños de partículas algo mayores a la longitud de onda de la radiación incidente para que el máximo de polarización alcance valores cercanos a las medidas cometarias (Figura 2). Tanto para partículas regulares como irregulares e independientemente de si estas últimas son o no porosas, hemos visto que se cumple la propiedad del color [image: image18.wmf]polarimétrico rojo medida en cometas, por lo que no ha sido posible favorecer ninguna de las tres situaciones. La comparación cualitativa de los resultados con las medidas de laboratorio de scattering simple de análogos cometarios
 muestra que las partículas regulares de proporciones axiales más extremas producen las diferencias más acusadas en la curva de polarización lineal y también en algunos otros elementos de la matriz de scattering. En concreto, el elemento F34/F11 es muy sensible a la proporción axial de las partículas, lo cuál sugiere que puede ser un indicador cualitativo de la forma que prevalece en la muestra. Estos resultados apuntan en el sentido de realizar los cálculos con partículas irregulares construidas a partir de una unidad estructural de forma alargada.
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Los sucesos de partículas energéticas solares se manifiestan como aumentos temporales en los flujos de partículas relacionados con fenómenos de actividad solar de carácter transitorio como fulguraciones y expulsiones de masa coronal (CMEs). Los sucesos de partículas energéticas solares se pueden dividir en   impulsivos y graduales, con características observacionales bien diferenciadas
. De acuerdo con el paradigma mayoritariamente aceptado en la actualidad, los sucesos impulsivos, caracterizados por una corta escala temporal, tienen su origen en fulguraciones solares, mientras que los sucesos graduales, la región de aceleración se sitúa en una onda de choque coronal/interplanetaria asociada a una CME de alta velocidad (fuente espacialmente extensa y de larga duración). Los sucesos impulsivos tienden a presentar una marcada sobreabundancia del isótopo 3He, con relaciones 3He/4He que incluso pueden llegar a superar la unidad, varios órdenes de magnitud por encima de los valores típicos de la corona y el viento solar (3He/4He ( 10-3-10-4). Dicho enriquecimiento parece tener su origen en mecanismos de aceleración resonante que afectan de forma preferente a determinados isótopos
.

El instrumento EPHIN (Electron, Proton and Helium Instrument)
, situado a bordo del observatorio solar y heliosférico (SOHO), consta de seis detectores semiconductores apilados, rodeados de un centelleador plástico. El sistema está diseñado para la detección de isótopos de hidrógeno y helio con energías comprendidas entre 4,3 y 53 MeV/n y e- entre 250 keV y 10 MeV. Desde el lanzamiento de SOHO en 1995, EPHIN ha registrado diversos sucesos de partículas energéticas solares con elevada abundancia de 3He (relaciones 3He/4He superiores a 0,01), si bien su estudio resulta problemático debido a que típicamente presentan duraciones cortas e intensidades moderadas, y por tanto son poco adecuados para la obtención de espectros con suficiente calidad estadística. En la figura 1 se muestra la discriminación isotópica correspondiente a un suceso rico en 3He detectado por EPHIN el 22 de agosto de 2000.

XXIV. análisis de datos. Resultados

Se presenta un análisis de 13 sucesos ricos en helio 3 observados por el instrumento EPHIN entre agosto de 1997 y agosto de 2000. Se han analizado los espectros diferenciales de energía de electrones e iones, los perfiles temporales de sus flujos, y las abundancias relativas de los distintos isótopos de H y He. Los principales resultados se resumen en la tabla 1. La figura 2 muestra los perfiles temporales de los flujos de partículas durante el suceso del 23 de mayo de 2000.

Tabla 1. Características de los sucesos analizados: fecha de inicio, intervalo de estudio (en días del año), relaciones entre abundancias calculadas sobre el intervalo energético 5-9 MeV/n e índices espectrales correspondientes al ajuste del espectro a leyes de potencias AE(.

	Suceso 
	Fecha
	Intervalo 
	4He/1H
	3He/4He
	( (e)
	( (1H)
	( (3He) 
	( (4He)

	1
	10 agosto, 1997
	222,73-223,90
	0,27(0,05
	0,29(0,09
	-3,1
	-2,9
	-
	-2,8

	2
	28 noviembre 1997
	332,59-333,28
	0,16(0,02
	0,36(0,07
	-3,2
	-2,4
	-3,2
	-2,4

	3
	21 marzo 1999
	80,70-80,97
	0,13(0,03
	0,42(0,16
	-2,4
	-2,9
	(-5
	-3,1

	4
	22 marzo 1999
	81,75-82,15
	0,04(0,04
	16(16
	-1,9
	-3,7
	-
	-

	5
	9 mayo 1999
	129,75-130,73
	0,0089(0,0003
	0,041(0,007
	-3,6
	-2,8
	-
	-3,2

	6
	12 mayo 1999
	132,28-132,41
	0,011(0,003
	1,9(0,7
	-3,2
	-3,7
	-5,6
	-3,5

	7
	18 junio 1999
	169,31-170,90
	0,029(0,002
	0,38(0,04
	-3,7
	-3,2
	-3,5
	-3,3

	8
	7 agosto 1999
	219,71-220,10
	0,004(0,003
	7(5
	-3,2
	-3,9
	-4,2
	-

	9
	14 agosto 1999
	226,09-227,56
	0,10(0,01
	0,23(0,06
	-3,1
	-3,3
	-
	-2,0

	10
	1 noviembre 1999
	305,00-305,71
	0,22(0,09
	0,9(0,5
	-2,2
	-2,7
	-2,1
	-

	11
	24 diciembre 1999
	357,94-360,70
	0,015(0,002
	0,68(0,09
	-3,6
	-3,3
	-2,9
	-3,3

	12
	23 mayo 2000
	144,83-145,80
	0,073(0,003
	0,31(0,02
	-3,8
	-3,7
	-3,9
	-4,0

	13
	22 agosto 2000
	235,01-236,90
	0,11(0,02
	1,5(0,3
	-2,4
	-3,7
	-4,9
	-4,1


Las relaciones 4He/1H oscilan entre 0,004 y 0,3, correspondiendo los valores más bajos a sucesos situados sobre la fase de caída de un suceso gradual previo. Las relaciones 3He/4He oscilan entre 0,04 y 16, si bien se han seleccionado precisamente los sucesos con enriquecimientos más claros de 3He. En ninguno de los sucesos hay deuterio. Los espectros obtenidos siguen en buena aproximación leyes de potencias con índices espectrales entre 2 y 5, no existiendo indicios de aceleración significativa de iones por encima de (30 MeV/n.

El estudio de la relación de los sucesos con fenómenos de actividad solar ha permitido establecer que la práctica totalidad (todos salvo el suceso 2) se presentan asociados a radio-bursts de tipo III y tan solo 4 se presentan acompañados de CMEs, conforme a lo habitual para sucesos impulsivos. No obstante, la correlación con fulguraciones resulta ser más pobre de lo esperado, existiendo 5 sucesos para los que no ha sido posible encontrar una fulguración candidata.

Agradecimientos: SOHO es un proyecto de colaboración internacional entre ESA y NASA. Este trabajo ha sido financiado por los proyectos BXX2000-0784 y ESP97-1776.

Estudio del origen de la banda 6284 
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 en estrellas post-AGB
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XXV. InTRODUCCIÓN

Las Bandas Difusas (DBs en adelante) son bandas de origen desconocido que aparecen superpuestas a los espectros ópticos de algunas estrellas. Desde su descubrimiento, estas bandas se han asociado habitualmente al medio interestelar. Sin embargo, estudios más recientes apuntan la posibilidad de que las especies responsables de estas bandas también pueden estar presentes en las envolturas circunestelares de estrellas evolucionadas. En este trabajo presentamos un análisis de la intensidad de la banda  centrada en  6284
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 en una muestra cuidadosamente seleccionada de 33 estrellas post-AGB en función de sus diferentes propiedades observacionales.

XXVI. RESULTADOS

El objetivo de nuestro estudio es determinar si la especie responsable de la DB 6284
[image: image3.wmf]o
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  está presente en las envolturas circunestelares de estrellas evolucionadas. Para ello  hemos determinado la intensidad de esta banda en espectros ópticos de alta resolución de una muestra de 33 estrellas post-AGB que contiene tanto estrellas ricas en carbono como ricas en oxígeno, de un amplio rango de tipos espectrales, y localizadas en una variedad de latitudes galácticas cubriendo un amplio rango de valores de extinción E(B-V).  Comparando los resultados obtenidos en nuestra muestra de estrellas post-AGB con los obtenidos en estrellas de campo afectadas únicamente por extinción interestelar tomadas como referencia encontramos que existe una estrecha correlación entre las anchuras equivalentes medidas y el valor de E(B-V) únicamente en la muestra de estrellas de referencia. En la muestra de estrellas post-AGB  sólo se observa una dependencia similar en el caso de aquellas estrellas donde la extinción observada puede atribuirse mayoritariamente al medio interestelar y no al material presente en la envoltura circunestelar. El resto de estrellas post-AGB, aquéllas con extinción preferentemente circunestelar, muestra anchuras equivalentes significativamente por debajo de lo esperado de acuerdo al valor de E(B-V) observado. Los datos obtenidos se muestran en la Figura 1, donde hemos dividido la muestra en dos grupos, en función de si la extinción global observada está dominada por la contribución circunestelar o si ésta es consistente con la esperada de acuerdo a la Latitud Galáctica de la fuente. Una comparación de los resultados obtenidos en estrellas pertenecientes a cada uno de estos dos grupos con los encontrados en las estrellas de referencia muestra que en las estrellas cuya extinción está dominada por la contribución circunestelar, las intensidades son efectivamente menores que en el resto de estrellas de la muestra. En los casos más extremos, hay estrellas en este grupo con un alto valor de la extinción circunestelar en las que esta DB está completamente ausente. 
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Por el contrario, encontramos un número significativo de fuentes que pertenecen al 

grupo que hemos considerado como escasamente afectado por la extinción circunestelar que muestran intensidades de DBs totalmente consistentes con las observadas en el grupo de  estrellas de referencia, cuya extinción es debida en principio exclusivamente al medio interestelar. 

Considerados globalmente, nuestros resultados sugieren que la especie responsable de esta DB no se encuentra en las envolturas circunestelares de estrellas post-AGB o al menos no bajo las condiciones de excitación necesarias para producir las transiciones que identificamos como DBs en el medio interestelar. La única excepción encontrada en la muestra de estrellas post-AGB analizadas es el de IRAS 16594-4656, una estrella cuya envoltura es de composicion química rica en carbono con una estrella central de tipo espectral temprano (B7) que presenta una intensa absorción en la DB 6284 
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 consistente con la presencia de la especie responsable de esta DB en su envoltura. Podríamos especular que  la mayor irradiación UV procedente de la estrella central y la composición rica en carbono  favorecerían la formación in situ de la especie responsable de la banda estudiada. En tal caso ésta habría de ser identificada como un compuesto carbonado (quizá de la familia de los PAHs) o un determinado radical liberado como consecuencia de la mayor incidencia de fotones UV, algo que no podremos confirmar hasta extender nuestro estudio a otras estrellas con similares características a IRAS 16594-4656. 
Agradecimientos: Este trabajo ha sido parcialmente subvencionado por el proyecto AYA2004-05382  del Ministerio de Educación y Ciencia  y por fondos FEDER..

Empleo de un espectrómetro de masas para determinar la velocidad de desorción en hielos porosos de interés en astrofísica
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XXVII. InTRODUCCIÓN

Es reconocido por la comunidad astronómica que la comprensión de los procesos físico-químicos que tienen lugar en el medio interestelar podría explicar satisfactoriamente la presencia de determinadas moléculas en planetas y estrellas. En este contexto, la presencia de una rica variedad de hielos con estructura porosa -ligada a unas condiciones específicas de formación-, y la influencia de dichas estructuras como agentes catalizadores, ha obligado a colocar en un primer plano su estudio.

Tradicionalmente se ha empleado la técnica de las isotermas de adsorción para caracterizar volúmenes porosos. El ajuste a una isoterma de adsorción teórica de los datos experimentales, permitía obtener las características propias del sistema como podrían ser la superficie específica del material, energías de activación de los procesos de adsorción-desorción, o los órdenes de reacción de dichos procesos. El tipo de experimento conocido como  “Temperature Progammed Desorption” (TPD) ha sido empleado con profusión en los últimos años para estudiar las características de los hielos porosos
,
,
,
,
. Un espectrómetro de masas nos permite obtener gráficas de la velocidad de desorción en función de la temperatura. Del estudio de estas gráficas es posible obtener todos los parámetros antes indicados, la disposición de las moléculas en la superficie de los poros del material3 y, en algunos casos, la detección de cambios de fase5.

XXVIII. PROCEDIMIENTO

En el laboratorio del grupo de investigación Caracterizaciones de Interés Astrofísico de Alcoy trabajamos con un equipo experimental
,
 diseñado para el análisis de varios parámetros característicos de los hielos presentes en algunos entornos astrofísicos. El dispositivo experimental actual consta principalmente de una cámara de alto vacío, un dedo frío, una microbalanza y un par de láseres. Este equipo nos permite determinar dos parámetros de los hielos: densidad e índice de refracción. 

Las diferentes condiciones de temperatura presentes en los entornos astrofísicos condicionan la ordenación de las moléculas cuando se depositan sobre una superficie. Estos agrupamientos son los responsables de la presencia de diferentes tipos de huecos en los hielos que podrían atrapar temporalmente algunas especies moleculares en estado gaseoso.

Nuestro interés se va a centrar en reproducir estas condiciones en el laboratorio para el estudio de algunos hielos que se han revelado como interesantes en diferentes escenarios astrofísicos, como es el caso del CO2, H2O, CH4 y CO. Por ejemplo en el caso del CO2, la técnica TPD podría arrojar luz para explicar el comportamiento anómalo que hemos detectado cuando medimos su densidad en función de la temperatura de depósito, que podría responder a un cambio de fase. De igual manera, es de interés el estudio de la estructura del agua por ser la molécula más abundante en el Medio Interestelar  y estar presente en el Sistema Solar. El agua parece tener dos estructuras amorfas
 denominadas de alta densidad (Iah) y de baja densidad (Ial) -caracterizadas, además, por diferentes índices de porosidad- estando situada la temperatura de cambio de fase entre 30 y 70 K, y dos estructuras cristalinas, cúbica y hexagonal, produciéndose las transiciones de fase alrededor de 133 y 160 K. Empleando esta técnica, es posible obtener datos que permitan estudiar [image: image22.png][25]—-[60]




estas fases. 

Con el fin de poder realizar este tipo de estudios estamos configurando nuestro equipo experimental (ver Figura 1) para poder incorporar de forma óptima el espectrómetro de masas adquirido por el grupo de investigación: AccuQuad RGA100. Este instrumento cubre un rango de masas comprendido entre 1 y 100 amu con una resolución aproximada de 0,5 amu. 

Agradecimientos: Este proyecto ha sido realizado dentro del proyecto AYA2004-05382 del Ministerio de Educación y Ciencia, parcialmente subvencionado con fondos FEDER.

El GRAN TELESCOPIO CANARIAS: Preparando la primera luz
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XXIX. introducción

El Gran Telescopio Canarias (GTC) es un telescopio de 10 metros de espejo primario en avanzado estado de construcción en la isla de La Palma. Conforme escribo estas líneas, se está completando la estructura mecánica que alojará la óptica del telescopio. Las pruebas de dicha estructura comenzarán en verano de 2005, y la óptica comenzará a instalarse una vez concluidas las pruebas mecánicas, antes de final de año. Con la óptica parcialmente instalada se tendrá Primera Luz, lo que dará paso a toda una batería de pruebas tendente a la optimización del funcionamiento del telescopio completo como sistema.

Se espera que el telescopio pueda empezar a realizar observaciones científicas antes del final de 2006, una vez montados y probados los primeros instrumentos científicos, con lo que para 2007 el telescopio entrará en su fase de operación científica.

XXX. El gtc en pocas lineas
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El GTC es un telescopio con espejo primario segmentado, activamente alineado, secundario de berilio con cinco grados de libertad, y terciario roto-basculante, para alimentar las diferentes estaciones focales. Un total de siete estaciones focales estarán disponibles para instrumentación científica, con campos de visión de hasta 20 minutos de arco, tanto en Nasmyth como en Cassegrain. La óptica del GTC está siendo pulida hasta niveles muy estrictos de tolerancia óptica. Esto es necesario para alcanzar la calidad de imagen necesaria par al observación de objetos de bajo brillo superficial.  En estos momentos hay pulidos 24 de los 36 segmentos del espejo primario. El resto de los segmentos estarán acabados antes de final de año.

El espejo secundario, pieza clave en el telescopio, está siendo finalizado. Dicho espejo, fabricado en berilio por ligereza, es controlado activamente con gran anchura de banda para compensar errores en el alineamiento del telescopio, así como estabilizar la imagen en presencia de azotes de viento en la estructura del telescopio.

El telescopio está protegido por una cúpula hemisférica con numerosas venta-nas que permiten ventilación natural para eliminar posibles degradaciones de la imagen astronómica debidas a turbulencia en la cúpula (Figura 1). 

Los diversos sistemas del GTC estarán controlados por un avanzado sistema de control, que utiliza modernas herramientas de programación flexible y distribuida, orientada a objeto, de manera que todo el conjunto de subsistemas del GTC se comporten coordinadamente.

XXXI. Estado del proyecto
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La estructura mecánica del telescopio está casi completa. Solo falta instalar la torre del terciario, los motores y codificadores. Esto estará listo para el verano de 2005, con lo que se podrán empezar las pruebas de apuntado y seguimiento del telescopio. La figura 2 muestra una imagen del telescopio a día de hoy. 

Inmediatamente después se empezarán a poner segmentos del primario, así como los espejos secundario y terciario.  Con lo que se llegará a Primera Luz en breve. El año 2006 se destinará a pruebas para optimizar el funcionamiento del telescopio así como de la instrumentación científica de Primera Luz. 

También se está trabajando activamente en el sistema de control del telescopio, mecanismos, y la lógica general de operación. En particular, los programas de preparación de propuestas de observación, las cadenas de reducción de datos, y los procesos lógicos de los datos desde que son recogidos por los detectores hasta que se envían tanto a los astrónomos, como al archivo de seguridad del GTC. Para el año 2007 se espera que el GTC esté en operación y produciendo datos científicos, si no el 100% del tiempo, si una fracción importante, ya que inicialmente las tareas de ingeniería sustraerán todavía tiempo de observación.  

XXXII. Instrumentos científicos de primera luz

El GTC contará inicialmente con dos instrumentos científicos de primera luz, que son OSIRIS y CanariCam. El primero es una cámara/espectrógrafo de gran campo, con capacidad de espectrocopía multi-objeto de baja resolución. OSIRIS incorpora filtros sintonizables que darán una gran versatilidad para numerosas aplicaciones científicas. OSIRIS con su gran campo de visión será ideal para llevar a cabo cartografiados profundos, de gran interés cosmológico. CanariCam es un instrumento que realizará observaciones en el infrarrojo térmico, tanto en imagen como espectroscópicamente. CanariCam puede asimismo hacer espectros-copia y polarimetría.

Otros instrumentos que estarán listos para primera luz, o poco tiempo después incluyen ELMER, que será uno de los instrumentos más sensibles nunca construidos, o CIRCE, una cámara infrarroja que tendrá una campo de visión mayor que ninguna de las existentes en otros telescopios de tamaño similar. 

XXXIII. Resumen

El GTC comenzará en breve sus pruebas mecánicas. La Primera Luz técnica se espera tener antes de final de año, y un año después se empezará la operación científica. Se espera que el GTC sea uno de los telescopios más avanzados del momento, con lo que será  una excelente herramienta de trabajo en manos de la comunidad astronómica española.
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XXXIV. abstract

 Supernova SN1987A in the Large Magellanic Cloud has been the nearest supernova in 400 years. Only because of its proximity it has been possible to determine its structure in great detail with the HST, Chandra, and connected element radio interferometers. However, SN1987A is intrinsically a very weak radio emitter. Had it been at usual supernova distances it would not have been possible its study even with the VLBI technique. Fortunately some radio supernovae which are nearer than 20 Mpc are sufficiently strong radio emitters and their  structures have been determined by means of VLBI observations over the last 2 decades. In the case of the nearby supernova SN1993J the details of the expansion of the structure have been determined with astonishing detail. In other cases the determination of expansion parameters is a hard task since the strengths and the distances of those supernovae, usually beyond 10 Mpc, combine to make the structure determination difficult. 

We will show the first map of supernova SN2004et. Since the total flux density of this supernova is at the milli-Jansky level, the map is obtained in extreme conditions. A few inferences about the parameters of the expansion can be obtained combining the size determined with VLBI and the expansion speeds estimated from optical spectra. We will compare these results with those recently obtained for SN2001gd. We will also make general considerations about the physical conditions in the radio supernovae that have been mapped to date. 

Also, and very particularly, we will consider the analysis of the late stages of the expansion of SN1993J using the VLBI data recently obtained by our group and the group led by N. Bartel. We will show that the wavelength dependent expansion reported by us recently can also be seen in the data obtained by the other team. The difficulty to reconcile this surprising experimental result with available theoretical models will be discussed. 

High-precision astrometry of a complete radio sample at the wavelength of 2cm 
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XXXV. abstract

The 13 radio sources of the complete S5 polar cap sample have been studied by our group at the wavelengths of 3.6, 2, and 0.7 cm. Observations have been carried out at 4 epochs at each wavelength since 1997. The maps obtained from the first two epochs both at 3.6 and 2cm have been published by Ros et al (2001) and Pérez-Torres et al. (2004), respectively. One of the main goals of our multiwavelength approach is to test of the standard jet model by means of nearly micro-arcsecond precision astrometry. According to this model the cores of the radiosources associated to the massive black holes in the nuclei of the quasars and BL Lacs of the sample should exhibit no secular proper motions additional to those expected from typical motions of the quasars and BL Lacs themselves, which are estimated to be well below the one micro-arcsecond/year level. 

Here we present maps and preliminary results of our first astrometric analysis at 2cm using data from the 3rd  and 4th  epochs at this wavelength. A similar analysis is being carried out at 0.7 cm by Guirado et al. using the 1st and 3rd epochs at this wavelength, which are time coincident with those at 2cm. The intercomparison of these two analyses together with the study of morphological changes at 2 and 0.7 cm should allow for a correct interpretation of the source components and a preliminary test of any systematic source core motions in the complete sample. 
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Caracterización del depósito de hielo de agua en el límite de sublimación mediante interferometría 
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XXXVII. introducción

En el grupo “Caracterizaciones de Interés Astrofísico” se están llevando a cabo una serie de experimentos para estudiar las propiedades físicas de hielos de sustancias de interés para la Astrofísica (H2O, CO2, CH4, CO, N2 y sus mezclas) en condiciones de baja presión (P(10-7 mbar) para evitar la posible contaminación y abarcando un amplio abanico de valores de temperatura (10-273 K), mediante la técnica de interferometría en películas delgadas con dos láseres
. El presente trabajo se centra en el estudio de hielo de agua, por su abundancia en el Medio Interestelar (ISM) y porque también se encuentra presente en el Sistema Solar
; además de por el importante papel que juega en la síntesis de moléculas
.

XXXVIII. PROCEDIMIENTO EXPERIMENTAL

Mediante la técnica experimental utilizada obtenemos las curvas de interferencia para cada uno de los láseres. De ellas podemos (siempre que los períodos sean constantes) obtener la parte real del índice de refracción del depósito a partir de los ángulos de incidencia de los dos láseres y del cociente entre los períodos de sus curvas de interferencia.

También se puede obtener su densidad conociendo el espesor de la muestra depositada
 (en cm) a partir del índice de refracción (calculado anteriormente) y de la masa por unidad de área depositada que se obtiene mediante una microbalanza de cuarzo (QCMB)
 en la que se aplica la ecuación de Sauerbrey, que nos dice que la frecuencia de oscilación de la microbalanza de cuarzo disminuye linealmente con la masa depositada por unidad de área. El valor de la constante (Cf) viene determinado por las características de la microbalanza (en nuestro caso Cf = 15’4 ng/(Hz·cm2)). 

Para poder obtener las películas de hielo primero debemos llevar la cámara de depósito a los valores de presión y temperatura adecuados; seguidamente se inserta el vapor de agua sin dirigirlo directamente a la superficie fría de la balanza (deposición background). A medida que las moléculas entran en contacto con la QCMB, que está a la temperatura de depósito (ej. 10 K) va formándose una película de hielo cuyo espesor crece de forma constante; este primer depósito lo denominamos principal. Ésto da lugar a una disminución lineal de la frecuencia del cuarzo y a la formación de las curvas de interferencia de los láseres. Finalmente, cuando se cierra la válvula de ingreso de gases la película deja de crecer inmediatamente. A partir de ese momento se deja de enfriar el sistema. Dado el carácter aislante de la balanza comparado con el del resto del dedo frío se produce la sublimación del hielo depositado en las partes frías de la cámara de depósito mientras que la superficie de la balanza mantiene una temperatura que permite todavía un depósito que llamaremos secundario.

Nuestro estudio se centra en las características de este hielo que sólo se ha conseguido cuando el depósito principal se ha llevado a cabo a temperaturas entre 10 y 90 K y no para temperaturas superiores. 

XXXIX. RESULTADOS EXPERIMENTALES

Del análisis de las curvas de interferencia podemos concluir que se producen, para cada experimento, dos depósitos distintos: el llamado “depósito principal” y el “depósito secundario” que tiene lugar justo antes de que la muestra sublime. El objetivo de este trabajo ha sido caracterizar este segundo depósito, mediante la técnica expuesta. Además, se ha dividido los experimentos en dos tipos: los del Tipo A (en los que se estudió tanto la densidad como el índice y Tdepósito principal(10-90 K) y los del tipo B (en los que obtuvo solamente n y Tdepósito principal(10 K). Experimentalmente se obtienen dos zonas de depósito secundario, en los que los períodos son constantes y, por tanto, se puede aplicar la técnica experimental. Los resultados  obtenidos se muestran en las Tablas 1 y 2.

          TABLA 1. Resultados datos Tipo A
                  TABLA 2. Resultados datos Tipo B

	Experimento
	( (g/cm3)  
	n
	( (g/cm3)  
	n
	
	Experimento
	n

	1
	0’676
	1’31
	0’623
	1’23
	
	7


	1’28

	2
	0’653
	1’26
	0’569
	1’15
	
	
	1’23

	 3
	0’679
	1’31
	0’534
	1’11
	
	8


	1’32

	4
	0’706
	1’33
	0’592
	1’21
	
	
	1’33

	5
	0’650
	1’32
	0’527
	1’15
	
	9


	1’35

	6
	0’706
	1’29
	0’640
	1’22
	
	
	1’27


XL. CONCLUSIONES

Los valores de densidad e índice de refracción son para cada zona: ZONA 1: ( = (0’68(0’03) g/cm3, n = 1’31(0’05; ZONA 2: ( = (0’58(0’06) g/cm3, n = 1’19(0’08. Los valores de densidad son bajos teniendo en cuenta que en la misma serie de experimentos se obtenía una densidad de ( = (0’94(0’03) g/cm3 si el depósito principal era a 140 K.

 Por otra parte, este trabajo también ha servido para medir las condiciones de transmisión del calor del dispositivo. Se concluye que cuando la velocidad de calentamiento del sistema es v(T > 5 K/min, la temperatura del sensor y del hielo de la QCMB (Th) no coinciden sino que existe un retardo. Esto nos permitirá mejorar el sistema de control de temperatura que hemos diseñado y construido
.

Por último, la existencia de dos zonas con valores distintos de densidad e índice indicaría que en la muestra se está produciendo un balance entre las moléculas depositadas y sublimadas. La primera de ellas corresponde a una menor temperatura y mayor velocidad neta de depósito y la segunda a mayor temperatura y menor velocidad neta.
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XLI. INTRODUCCIÓN

El estudio de la estructura vertical de las atmósferas de los planetas gigantes es un aspecto fundamental para comprender el funcionamiento de estos cuerpos. No sólo nos ofrece una perspectiva vertical de los fenómenos que podemos observar (como por ejemplo las recientes variaciones del viento zonal en la zona ecuatorial
 de Saturno) sino que también aporta información básica sobre el balance energético.

Saturno posee, al igual que Júpiter, una atmósfera densa formada principalmente por H2 (0.96 en concentración molar) y He (0.03 relativo al hidrógeno). Otros compuestos menores pero fundamentales son el H2O, NH3, SH2 (por ser condensables) y el CH4 (por sus absorciones en el infrarrojo). 

XLII. mODELOS DE NUBES DE EQUILIBRIO TERMOQUÍMICO

Conocidas la composición y la relación presión-temperatura, la primera aproximación para conocer la estructura vertical de nubes consiste en aplicar los conceptos más elementales de equilibrio termoquímico, como por ejemplo la ecuación de Clausius-Clapeyron
. Estos modelos de equilibrio predicen la existencia de tres diferentes tipos de nubes. Una nube formada por una solución de H2O y NH3 líquidos que condensa a niveles de unos 20 bar, seguida de una nube de NH4SH a una presión de 6 bar y finalmente una nube formada por cristales de NH3 en el entorno de los 1.8 bar
. Sin embargo, los modelos de equilibrio termoquímico resultan incompletos por cuanto las observaciones de Saturno demuestran la presencia de nieblas y capas de aerosoles sustanciales en regiones superiores de la estratosfera. Por otra parte, la coloración rojiza característica de Júpiter y Saturno invita a pensar en la presencia de compuestos colorantes (conocidos como “cromóforos”)  distintos de los compuestos de equilibrio y que generan el aspecto visual del planeta.

XLIII. MÉTODOS de medidas remotas

Existen muy diferentes métodos para completar y comprobar la información proveniente de modelos como los presentados en la sección anterior. Para estudiar nuestra región de interés (localizada entre 1mbar y aproximadamente 2 bar de presión) las observaciones más interesantes se basan en las longitudes de onda del ultravioleta (100-200 nm) al infrarrojo (hasta como máximo 20(m). Excepto en las longitudes de onda más largas, donde se estudia la emisión térmica del propio a planeta a distintos niveles de profundidad, en general se emplean técnicas de medidas remotas por reflexión de la radiación solar en la atmósfera del planeta. En general, se trata de establecer la reflectividad del planeta para, utilizando códigos de transporte radiativo, inferir la estructura vertical de la región atmosférica sondeada por nuestras observaciones. Especialmente útil resulta la observación de variaciones de reflectividad de un limbo a otro, dada la organización latitudinal de las nubes en Saturno.

XLIV. estudios previos de la estructura vertical

Se vienen realizando estudios de la estructura vertical de la atmósfera de Saturno desde finales de los años 70.  Cabe destacar las observaciones realizadas por las sondas Pioneer 11
 y Voyager
 que nos proporcionaron las bases de la estructura hoy aceptada. En años posteriores, se realizaron observaciones que confirmaron y afinaron la organización de la atmósfera por encima de la nube de amoníaco en una gran niebla troposférica entre los 100 y los 400 mbar con un espesor óptico elevado, aunque variable, y una niebla más fina en la estratosfera formada por pequeñas partículas. Esta estructura varía con la latitud y el tiempo, siguiendo en apariencia un ciclo estacional.

XLV. análisis de observaciones HST

Utilizando observaciones realizadas por el telescopio espacial Hubble entre los años 1994 y 2004 nuestro equipo realizó un estudio de la estructura vertical de nubes de Saturno
. Por primera vez se pudo estudiar con detalle la evolución de un hemisferio a lo largo de un tercio del ciclo estacional. Se observaron variaciones importantes en distintas escalas de tiempo. Concretamente, el espesor óptico de la niebla estratosférica aumentó, al igual que la absorción azul de las partículas troposféricas, de forma suave y siguiendo los incrementos de insolación, sin retardo aparente. Por otra parte, se observaron variaciones en el espesor óptico de la niebla troposférica, en ocasiones muy intensas, y con escalas de tiempo de uno a tres años. Finalmente, también se detectaron cambios en las funciones de fase de las partículas troposféricas en unos pocos meses, probablemente relacionados con variaciones en sus tamaños. Todo ello apunta a diferentes tipos de procesos, tales como procesos fotoquímicos, dinámicos o difusivos cuya importancia relativa es conveniente conocer si queremos comprender la atmósfera de Saturno en su conjunto.
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XLVI. InTRODUCCIÓN

Titán es el único satélite en el Sistema Solar que cuenta con una atmósfera importante. Orbitando Saturno, su atmósfera posee una presión superficial de 1.4 bar y temperaturas de tan sólo 90 K. La superficie está parcialmente oculta a la observación directa por espesas nieblas de hidrocarburos que se forman a gran altura en la atmósfera. Ésta se compone principalmente de nitrógeno pero cuenta con una importante cantidad de metano (3-5%) que podría estar sobresaturado cerca de la superficie. En las condiciones de presión y temperatura de Titán el metano podría jugar esencialmente el mismo papel que desempeña el agua en la atmósfera terrestre pudiendo encontrarse en sus tres estados y desempeñando un papel fundamental en la meteorología de este cuerpo. Este satélite de Saturno ha sido recientemente el objetivo de la sonda europea Huygens que fue capaz de aterrizar en la atmósfera de este mundo enviando datos de su atmósfera y superficie
. Éstos se complementan perfectamente con las imágenes de alta resolución obtenidas por la misión norteamericana Cassini cuyos primeros resultados han sido ya analizados
. En las imágenes de Cassini se aprecian ocasionalmente nubes densas y muy activas en las latitudes polares del hemisferio Sur. Las primeras evidencias de nubes de metano en la atmósfera de Titán fueron obtenidas a partir de estudios de la variabilidad fotométrica de este satélite en el IR
. Estos trabajos mostraban nubes variables en las latitudes inferiores de Titán que podían encontrarse a unos 25 km sobre la superficie cubriendo del 0 al 10% del disco del planeta. La variabilidad y brillo son indicativas del carácter convectivo de las nubes. Por otro lado las imágenes de la superficie muestran indicios de torrenteras y rocas redondeadas erosionadas probablemente por su movimiento en un flujo violento. Estas características superficiales sugieren la posibilidad de lluvias de metano cuya frecuencia puede ser escasa pero de fuerte intensidad. La posible sobresaturación de la atmósfera y la escasez relativa de nubes indica una posible falta de núcleos de condensación que dificultan el estudio de las nubes y requieren un tratamiento detallado de la microfísica de condensación del metano. En este trabajo mostramos los primeros resultados de un modelo tridimensional de tormentas convectivas en el que hemos incorporado los procesos microfísicos más relevantes necesarios para explicar la formación de nubes en una atmósfera sub o supersaturada. Dependiendo de las concentraciones de núcleos de condensación se pueden formar nubes elevadas sin precipitación o grandes tormentas convectivas con importantes flujos de precipitación sobre la superficie. En este trabajo presentamos un estudio numérico detallado de la convección húmeda de metano en la atmósfera de Titán.

XLVII. MODELO NUMÉRICO

El modelo numérico utilizado proviene de un código numérico tridimensional de tipo anelástico desarrollado inicialmente para el estudio de las tormentas de gran escala en las atmósferas de Júpiter y Saturno
,
. En esta ocasión hemos introducido un tratamiento completo de la microfísica de partículas líquidas de metano. Por simplicidad no consideramos los mecanismos responsables de la formación de partículas heladas. Consideramos una población inicial de núcleos de condensación con una distribución en tamaño dada y calculamos la cantidad de vapor condensada en torno a la población de partículas en función del intervalo de tiempo transcurrido y las características atmosféricas como el factor de supersaturación
. A continuación consideramos la sedimentación diferencial de partículas en función de su tamaño
 y calculamos el número de partículas de un tamaño determinado que encuentran en su descenso partículas de tamaño inferior. A partir de este número de colisiones calculamos el crecimiento de partículas por coagulación de partículas en la sedimentación diferencial. Para obtener resultados fiables de la distribución de tamaños de las partículas condensadas es necesario utilizar una distribución cuasi continua de tamaños de partículas desde un tamaño inferior (10 m) a un tamaño máximo estimado en base a la fragmentación de partículas de mayor tamaño (4 mm en el caso de Titán). Los experimentos numéricos llevados a cabo nos indican que es necesario utilizar entre 20 y 30 tamaños de partículas para cubrir eficazmente esta disparidad de escalas.

XLVIII. RESULTADOS PRELIMINARES

En una atmósfera supersaturada como la de Titán es necesario contar con densidades iniciales de núcleos de condensación (NC) del orden de 1 NC/cm3 para desencadenar la formación de tormentas convectivas y la llegada de precipitación al suelo. Las tormentas terrestres análogas se forman con densidades de núcleos de condensación entre 20 y 100 veces superiores a esta cifra. Concentraciones de núcleos de condensación del orden de 10 NC/cm3 producen tormentas con velocidades verticales máximas de 20 m/s nubes capaces de alcanzar alturas de hasta 30 km sobre la superficie con abundante precipitación capaz de alcanzar la superficie. Estimamos que las escalas de tiempo de las tormentas convectivas en Titán pueden ser de 1 a 4 horas entre el desencadenamiento de la convección y la llegada de la precipitación a la superficie.
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El Observatorio Pierre Auger puede considerarse uno de los proyectos más ambiciosos para la detección de rayos cósmicos extremadamente energéticos: Abarca la construcción de dos redes gigantes de detectores: una en el Hemisferio Norte y otra en el Hemisferio Sur, que deberían abarcar gran parte de la bóveda celeste. La del Hemisferio Sur, en construcción, emplazada en la región argentina de Mendoza, será completamente operacional en el 2006. Cubrirá un área total de 3000 Km2 mediante una matriz hexagonal de 1600 tanques Čerenkov separados 1.5 Km entre sí (detector de superficie). La detección se completa con cuatro detectores de fluorescencia que escrutan la atmósfera situada sobre los tanques. La combinación de ambas técnicas de detección permite mejorar la precisión de las medidas finales
.

Cada tanque Čerenkov (ver figura 1) utiliza 12 toneladas de agua bacteriológicamente pura como material sensible. Con el fin de asegurar redundancia, la señal producida es recogida por 3 PMT colocados simétricamente en la parte superior  del tanque.  Debido a su complicada situación geográfica, cada uno de los 1600 tanques detectores de superficie es un sistema independiente  que contiene la electrónica asociada y su propio sistema de fotovoltaico de alimentación.  

El sistema fotovoltaico de alimentación ha sido diseñado como una rejilla de 1600 PV aislados de 100 Wattios cada uno. Cada uno de estos sistemas incluye 2 baterías de 105Ah en serie. Un regulador MPW asegura un proceso estable de carga-descarga de la batería. 
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estudio del sistema de alimentación  constituye un montaje  experimental  incomparable para el estudio:  de  sistemas fotovoltaicos aislados. Es mas, en el ámbito de la Energía Solar, se trata de una instalación única, por el numero de estaciones monitorizadas, constituyendo  la  mayor fuente de estadística referida a sistemas fotovoltaicos aislados que ha habido nunca.

En el presente trabajo se presentan las líneas generales de análisis  y seguimiento del sistema fotovoltaico del Proyecto Pierre Auger considerado como una granja de energía solar en su doble vertiente: Tanto detección y predicción de fallos en el sistema  como  envejecimientos anómalos de dicho sistema que puedan degenerar en una pérdida local o general de la detección.

 En sistemas de largo funcionamiento como el que nos ocupa, es fundamental  un sistema automático de Test de Calidad del Sistema Fotovoltaico (QC) que asegure en funcionamiento uniforme. En este sentido se ha puesto a punto un procedimiento de detección precoz de anomalías basado en las distribuciones de la función de voltaje de los acumuladores. El QC ha sido probado con éxito en el primer año de funcionamiento.

La parte más débil del sistema fotovoltaico aislado es sin duda la batería (ver figura 2). De hecho, mientras la vida media esperada de los módulos fotovoltaicos es de 20 anos frente a los 4 o 5 anos de las baterías. Procesos de corrosión y estratificación del electrolito son dominantes en el proceso de envejecimiento.  En este trabajo se presenta un novedoso método
 ,basado en la distribución de la función de voltaje y la función de recarga,  de evaluación de la vida media de la batería. Los resultados son más que prometedores tal como se muestra en la figura 2b.
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Figura 1. Espectro de amplitudes de BA09 publicado por [6]. 

En el recuadro insertado se muestra la ventana espectral.

 

Figura 2. a)Detalle de la caja de baterías. Se puede observar el sistema de regulación y los cables de conexión y de sensado. b) Medida de la vida media de las baterías de P.O después de un año de funcionamiento.
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XLIX. INTRODUCCIÓN

En el Laboratorio de Astrofísica Experimental de la Universidad Politécnica de Valencia, se realizan experimentos para medir la densidad e índice de refracción de hielos de interés astrofísico 
, a base de CO2, N2 y CH4, puros y de mezclas entre ellos, por su relevancia tanto en el medio interestelar 
 como en el Sistema Solar (Marte, Tritón y Plutón) 
 
.

La forma de realizar dichos experimentos es introduciendo en una cámara a ultra alto vacío (10-7 mbar) la sustancia en forma de gas, que condensa formando el hielo al entrar en contacto con un dedo frío (10K) situado en su interior.

La densidad se obtiene a partir del espesor del hielo depositado y de su masa. El primero se puede calcular, junto con el índice de refracción, a partir del patrón de interferencia de dos láseres He-Ne. La masa del hielo se obtiene a partir de una microbalanza de cuarzo, que consiste en un sistema oscilador LC constituido por un cristal de cuarzo (situado en la cámara, sobre el dedo frío), cuya frecuencia varía con la masa depositada sobre él.

Se tiene por tanto la necesidad tecnológica de monitorizar de forma precisa (hasta unidades de hercio) los valores de la frecuencia de oscilación del cuarzo. Existen comercialmente diversos sistemas (Inficon, Q-Sense) que, basados en el mismo principio, realizan una función similar, pero son de muy elevado coste (entorno a 70.000 euros). Por ello hemos decidido construir nuestro propio equipo.

L. Descripción del sistema de la microbalanza de cuarzo

Básicamente está formado por un circuito oscilador, que posee su elemento más importante, el cristal de cuarzo, situado en el interior de la cámara de depósito y sobre el cual se forma el hielo a estudio. La frecuencia de la señal procedente del oscilador se mide por el frecuencímetro y se envía al ordenador donde simultáneamente se registran los datos relativos a la interferencia producida por los dos láseres.
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A continuación se describen cada uno de los elementos que constituyen la microbalanza de cuarzo. 

a) Circuito oscilador

Las figura 1 muestra el esquema del oscilador 
 
 empleado para determinar la masa depositada sobre el cuarzo. La configuración en colector común de entrada del oscilador, apenas carga al cristal de cuarzo. Como la frecuencia nominal del cuarzo es de 6MHz, C1/C2 debe estar  comprendido entre 560 y 470 pF. Para llevar el cristal a su frecuencia nominal, hay que conectar un condensador ajustable de 30 pF en serie con el cuarzo.

b) Frecuencímetro

Se trata de un instrumento 
 
 de alta resolución y precisión. Consta de una unidad microcontroladora que se encarga de gestionar todos los subsistemas y las comunicaciones con el ordenador. La base de tiempos suministra pulsos constantes para los contadores. El divisor de entrada se encarga de normalizar la señal a medir para mantener constante la precisión del aparato. Una vez realizada la medida se envía al ordenador, vía USB 1.1 o RS232, donde un programa realizado en Labview gestiona la adquisición de datos y los integra en el conjunto de medidas del experimento. La señal de entrada al frecuencímetro es amplificada y acondicionada antes de ser procesada. 
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LI. Introducción

La “Meteorología Espacial” se ha convertido actualmente en una de las ramas de la Física con mayor atractivo. Este hecho se debe a dos motivos diferentes: por un lado, los efectos de las tormentas geomagnéticas (el fenómeno más importante de la Meteorología Espacial) en las telecomunicaciones y en la tecnología, justifican el aumento de interés en esta área; por otra parte, los satélites obtienen actualmente datos con una resolución sin precedentes, tanto espacial y como temporal, permitiendo avanzar en el conocimiento científico de los mecanismos físicos. 

El término “meteorología” indica que el éxito de la investigación subyace en la predicción, en este caso, de los índices geomagnéticos en función del tiempo, o al menos, del momento en el que se producirá una tormenta geomagnética y cuál será su intensidad.  La actividad solar y sus consecuencias en el medio interplanetario resultan ser la causa fundamental de la perturbación de la magnetosfera terrestre. Dado que la magnetosfera constituye el escudo que la Tierra presenta ante el viento solar, el principal objetivo de Meteorología Espacial consiste en determinar qué factores del viento solar producirán una transferencia óptima de energía de éste a la magnetosfera terrestre y cuantificar la cantidad de energía transferida en este proceso. 

Se acepta generalmente que la entrada de energía a la magnetosfera sólo se produce cuando el campo magnético interplanetario (IMF) presenta una componente paralela al dipolo magnético terrestre importante, es decir, cuando la componente Bz es grande y negativa (Sur) durante un intervalo largo de tiempo.  El viento solar normal no presenta estas características, ya que fundamentalmente se encuentra en el plano de la eclíptica. Sin embargo, algunas perturbaciones a gran escala que se propagan (o se producen) en el viento solar presentan una apreciable componente sur de IMF durante largo tiempo, asociándose por ello con una inyección de energía en la magnetosfera. Entre estos fenómenos se incluyen los choques interplanetarios, las nubes magnéticas y las regiones de interacción corrotantes. 

Actualmente la cantidad de publicaciones que pretenden relacionar la probabilidad de tormenta con la aparición de alguno de estos fenómenos en el viento solar ha crecido de forma importante. Sin embargo, la divergencia entre las estimaciones de geoefectividad de estos fenómenos es importante. Como ejemplo podemos citar los trabajos de Vennerstroem (2001)
 y Wu y Lepping (2002)
, en los que se proporciona una geoefectividad para las nubes magnéticas del 25% y del 82%, respectivamente. Por otra parte, las estadísticas en la predicción de tormentas intensas indican que sólo un 40% de las predicciones resultan ser acertadas.

Nuestro trabajo se ha centrado por lo tanto en dos vertientes distintas. Por una parte, hemos buscado los fenómenos del medio interplanetario relacionados con las tormentas geomagnéticas intensas del último ciclo solar, y por otro, nos hemos planteado otros posibles mecanismos físicos de perturbación de la magnetosfera terrestre, distintos de la componente Sur del IMF. 

LII. DATOS EXPERIMENTALES

Los datos experimentales utilizados en nuestro análisis se engloban en dos conjuntos de datos. En cuanto a las medidas de la actividad geomagnética, hemos utilizado el índice Dst, que indica la perturbación en la componente horizontal del campo geomagnético en el ecuador terrestre. El valor de este índice de resolución horaria se construye a partir de las medidas de cuatro observatorios diferentes distribuidos en longitud y cercanos al ecuador y se distribuye a la comunidad internacional a través del “WDC for Geomagnetism” en Kyoto.

Las medidas de campo magnético y plasma de viento solar proceden del satélite ACE, en órbita en torno al punto lagrangiano L1, y se obtienen a través de la página web ***** con una resolución de 3 minutos. Esta gran resolución temporal nos ha permitido apreciar fenómenos del medio interplanetario que hasta ahora habían pasado desapercibidos.

LIII. RESULTADOS PRELIMINARES

[image: image31.wmf]Los primeros resultados de nuestro análisis muestran que aunque existe una correlación entre los distintos fenómenos del viento solar con Bz Sur (nubes magnéticas, choques o CIRs), dicha correlación dista mucho de convertirse en un instrumento útil para la predicción de tormentas geomagnéticas. 

Por otra parte, nuestro análisis pone en evidencia un nuevo mecanismo de transferencia de energía entre el viento solar y la magnetosfera, diferente a la reconexión magnética asociada al hecho de una componente importante de Bz Sur. Este mecanismo debe estar relacionado con la aparición de oscilaciones del IMF en los instantes previos a cada tormenta geomagnética, asociada o no a Bz sur. La correlación observada entre los sucesos de tormentas y dichas oscilaciones no sólo es del 100%, sino que además, la magnetosfera parece perturbarse únicamente con determinados valores de frecuencia de oscilación.

Análisis de los Mecanismos de Transferencia de Energía  del Viento Solar a la Magnetosfera Terrestre

E. Sáiz, C. Cid  y Y. Cerrato

Departamento de  Física, Universidad de Alcalá, Campus Universitario. 28871 Alcalá de Henares (Madrid) 

e-mail: elena.saiz@uah.es
LIV. Introducción

La predicción de la actividad geomagnética está basada hoy día en dos tipos de modelos. Por una parte, aquellos que utilizan únicamente datos históricos de viento solar e índices geomagnéticos unidos a cálculos probabilísticos, y por otra aquellos que consideran los mecanismos físicos involucrados en la interacción del viento solar y la magnetosfera terrestre. Dentro de estos últimos podemos considerar a su vez tres modelos: el modelo de Burton et al. (1975)
, que considera el balance de la energía del anillo de corriente de la magnetosfera terrestre y en el que se han incluido posteriormente varias correcciones en su expresión inicial
; el modelo de Cerrato et al.(2004)
, que parte de la ecuación de Faraday estudiando la variación de flujo que el viento solar produce en el anillo de corriente ; y el modelo RAM
 que considera la interacción de la atmósfera con el anillo de corriente.

Cualquiera de ellos obtiene resultados teóricos bastante aproximados a las medidas experimentales para el índice Dst en periodos alejados de intensa actividad geomagnética. Sin embargo, el principal objetivo de dichos modelos, especialmente por su aplicación práctica, subyace en predecir este índice en periodos de intensa actividad, es decir, durante las tormentas geomagnéticas. Más aún, el pico del índice Dst para un suceso (que determina la intensidad de una tormenta), viene determinado directamente a partir de la transferencia de energía del viento solar a la magnetosfera, por lo que implica la necesidad de conocer previamente qué mecanismo físico es el que proporciona un “acoplamiento óptimo” entre estos dos sistemas. En este trabajo comparamos el pico del índice Dst para las tormentas intensas del último ciclo solar con diferentes funciones de energía de entrada.

LV. analisis de datos y resultados

En todas las funciones propuestas en la bibliografía para la energía de entrada en la magnetosfera procedente del viento solar aparece una dependencia común: el campo eléctrico interplanetario, el cual se induce debido al movimiento del campo magnético interplanetario del plasma que constituye el viento solar. Sin embargo, en unos casos su dependencia es simplemente empírica, en otros incluye también una dependencia con la presión dinámica del plasma del viento solar y en otros la expresión propuesta está basada en un mecanismo físico determinado. En los trabajos anteriores la reconexión magnética era el único mecanismo físico considerado, sin embargo, en nuestra propuesta la transferencia de energía entre el viento solar y la magnetosfera terrestre se realiza de modo equivalente a dos osciladores acoplados, comparando así la energía suministrada por las oscilaciones del campo eléctrico del viento solar con los valores pico del índice Dst. 

Por lo tanto, el interés del presente trabajo no se centra en encontrar una expresión matemática “suficientemente correcta” para la transferencia de energía, sino en determinar qué mecanismo físico es el responsable de dicha transferencia de energía. Así, el análisis de los datos experimentales de los valores pico del índice Dst en las tormentas intensas del último ciclo solar, junto con los valores teóricos obtenidos para la transmisión de energía a partir de las diferentes expresiones propuestas, nos permite avanzar en el conocimiento de la Física involucrada en la interacción Sol-Tierra. 

También presentamos una comparación de los resultados obtenidos por los distintos modelos para el índice Dst y los valores experimentales medidos durante una de las mayores tormentas de este ciclo solar. Como ilustración se presentan en la Figura 1 los datos experimentales del índice Dst para el día de la Bastilla superpuestos a las predicciones teóricas obtenidas con el modelo de Cerrato et al. en el que se ha  incluido la expresión propuesta para la entrada de energía considerando la teoría de osciladores
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Nuevo Laboratorio de Scattering del Instituto de Astrofísica de Andalucía

A. Molina1,  F. Moreno2, O. Muñoz2, D. Guirado2, F. Girela2, A. López2, J.L. Ramos2, L. Costillo2 y J. M. Jerónimo2
1 Dpto. Física Aplicada, Universidad de Granada, Facultad de Ciencias,  18010 Granada.

2  Instituto de Astrofísica de Andalucía, CSIC, Apdo. 3004, 18008 Granada.

El estudio del scattering de luz por partículas proporciona una valiosa información de las mismas. Para una determinada distribución de tamaños, la matriz de scattering podría, en principio, determinarse por métodos numéricos, pero éstos tienen limitaciones tanto en el parámetro de tamaño como en el índice de refracción. Por tanto, la única forma de obtener dicha matriz, es por métodos experimentales.

El Instituto de Astrofísica de Andalucía, en Granada, ha construido un nuevo laboratorio para estudiar el scattering de luz por partículas minerales. Aunque el laboratorio puede ser empleado en la investigación de numerosas ramas  relativas a la ciencia del scattering de luz, nuestro propósito principal es obtener las matrices de scattering de análogos cometarios y de partículas presentes en las atmósferas planearais. Esta instalación es una versión mejorada del dispositivo existente en el Astronomical Institute “Antón Pannekoek” de la Universidad de Ámsterdam. El laser puede funcionar en ocho longitudes de onda que van desde 438 nm hasta 647 nm. El instrumento está diseñado para obtener medidas entre ángulos de scattering que van de 3 a 177 grados. Un dispositivo que produce un flujo laminar mantiene la estancia en condiciones limpias de clase 100. El alineamiento óptico se realiza automáticamente y el control se hace por medio de un ordenador colocado en una habitación contigua. Aquí se describen las diferentes partes del laboratorio y sus características más relevantes.

El Radiotelescopio de 40 metros del Instituto Geográfico Nacional

Alberto Barcia Cancio, José Antonio López Fernández y Jesús Gómez González

Instituto Geográfico Nacional, Centro Astronómico de Yebes, Apartado 148 19080 Guadalajara, tel. 949 290311 ja.lopez@oan.es
LVI. INTRODUCCION

El IGN (Instituto Geográfico Nacional) está construyendo un radiotelescopio de 40 metros de diámetro que será operativo en el verano de 2005. Este radiotelescopio se empleará tanto en observaciones de antena única como de VLBI (Interferometría de muy larga línea de base) astronómico y geodésico-geofísico. La banda de frecuencias que será cubierta se extenderá desde 2 GHz a 120 GHz. 

El radiotelescopio es de montura alt-azimutal, sobre un diseño de cabeza giratoria con ambos ejes, elevación y azimut, con cojinetes de rodillos y transmisiones reductoras. La estructura soporte sigue los principio de homología. La configuración óptica es Nasmyth-Cassegrain con F/D equivalente de 7.909 y magnificación 21. La precisión de la superficie reflectora será de 150 micras rms. La puntería será de 3 arcosegundos rms con viento de 10 m/s. Esto permitirá obtener eficiencias de apertura del 70% a 45 GHz y del 50% a 100 GHz.

LVII. DESCRIPCION
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El telescopio está sustentado por una torre cónica de hormigón que sostiene el soporte de acimut y su rodamiento. La torre de hormigón está aislada contra la insolación mediante revestimientos adecuados y la temperatura interior está controlada por un sistema de aire acondicionado.

La estructura rotatoria de elevación consta de una viga anular rígida del tipo pared maciza y de una estructura de soporte tipo entramado. Los dos brazos del contrapeso, incluidos los mecanismos de elevación y las coronas dentadas, están conectadas a la viga anular. Esta estructura encierra la rotatoria en acimut, que tiene forma de yugo. 

El soporte tipo yugo del sistema del reflector permite la colocación de una cabina receptora grande y de libre acceso en el centro del telescopio con un excelente acceso al foco Nasmyth. La cabina receptora y sus instalaciones de acceso están protegidas contra las influencias climáticas por el propio telescopio, por los revestimientos y los aislamientos exteriores y por un sistema de aire acondicionnado.

La superficie reflectora está constituida por 420 paneles de aluminio organizados en diez coronas. La precisión de fabricación de los paneles es de 65 micras rms.  Los paneles están conectados al entramado principal mediante ajustadores tipo tornillo realizados en acero inoxidable. Estos permiten el ajuste con una precisión de 10 micras. 

El subreflector es una hipérbola de revolución de 3.28 metros de diámetro fijado al tetrapodo mediante un dispositivo de ajuste. Está fabricado en fibra de carbono y su precisión de superficie es de 50 micras rms. Dispone además de un movimiento de traslación que le permite situar su vértice en la posición de foco primario. Esto permite la utilización de receptores en esta posición. 

El sistema de servocontrol se basa en controladores en cascada clásicos para ambos ejes con una fucnión de deformación superpuesta. El sistema de servocontrol consta de la unidad de servocontrol, el sistema de seguimiento y control, los servoamplificadores junto con los servomotores y tacómetros y de los codificadores. 

LVIII. LA CABINA RECEPTORA

[image: image34.wmf]O

V

®

La cabina receptora es una habitación totalmente cerrada a dos niveles, dispuestos sobre la horquilla y encerrada lateralmente por los brazos del contrapeso. La pared frontal que mira hacia el reflector principal tiene una abertura de 2.8 metros de diámetro. El haz que penetra por esta abertura es reflejado por el espejo Nasmyth M3 que es orientable hacia dos posiciones simétricas (derecha o izquierda). Posteriormente, los espejos M4 y M4’ llevan respectivamente el haz hacia los focos Nasmyth, donde se situarán finalmente los receptores. Esta da lugar a dos posible ramas de funcionamiento. Una de ella se empleará para receptores a frecuencias inferiores a 30 GHz y la otra a frecuencias superiores.

LIX. ACTIVIDADES CIENTÍFICAS 

Como hemos dicho anteriormente, este nuevo radiotelescopio se utilizará para la realización de observaciones de interés astronómico –tanto en el continuo como en líneas espectrales- de toda una variedad de objetos del sistema solar, galácticos y extragalácticos. También se empleará para la realización de observaciones de VLBI aplicadas en geodesia y geofísica, tales como el estudio del movimiento de las placas tectónicas, rotación de la tierra, movimientos del polo, etc.

Anomalía de las sondas Pioneer, (Pioneer Anomaly). 

Teoría de Interacciones Dinámicas.

G. Barceló1
1 Dinámica Fundación. Pedro de Valdivia 31 28006. Madrid; e-mail gabarce@iies.es.

Un grupo de científicos (Anderson, Laing, Lau, y Turyshev) del Jet Propulsion Laboratory, JPL (NASA), de California, al estudiar en detalle los datos Doppler de las sondas Pioneer 10 y 11 que fueron lanzadas en 1972 y 1973, habían advertido como su trayectoria de alejamiento del sistema solar era una espiral, que no correspondía exactamente con la calculada, determinando la llamada Anomalía del Pioneer, (Pioneer Anomaly).
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El cálculo de la órbita de una nave espacial se realiza conforme a la mecánica newtoniana, y debe tener en cuenta, además de las fuerzas debidas a los campos gravitatorios, otras fuerzas de origen no gravitatorio, tales como la presión del viento solar, posible existencia de polvo espacial o las fuerzas producidas por los generadores interiores de la nave. Usando los datos de las Pioneer 10 y 11, el grupo de científicos del JPL hizo un riguroso seguimiento de las trayectorias de las dos sondas. Ya a principios de los años ochenta, cuando la presión solar sobre estas naves era despreciable, identificaron una desviación en la trayectoria que atribuyeron a una posible fuerza no identificada, que mantenía una aparente aceleración adicional y constante hacia el Sol.

Las sondas Pioneer disponen de momento angular intrínseco, por lo que son como peonzas que se estabilizan por rotación sobre un eje, no requieren de ningún reactor de gas para estabilizarse; solo disponen del generador de plutonio, que ha venido suministrando su energía durante los mas de 30 años de existencia.

El grupo de científicos del JPL llegó a la conclusión de que existe una inexplicable aceleración anómala en las sondas, aunque del orden de una cien millonésima de centímetro por segundo al cuadrado. Aunque se han sugerido distintas explicaciones a esta anomalía, no ha sido identificado su verdadero origen, por lo que la Agencia Espacial Europea (ESA) esta considerando el envío de una nave espacial con el fin de estudiar esta anomalía.

No obstante, este fenómeno, y la desviación advertida en la trayectoria de las sondas Pioneer, podrían también analizarse estimando la incidencia del modelo matemático de la  Teoría de Interacciones Dinámicas. En este modelo no se cuestiona ningún principio o axioma de la Mecánica Clásica, no obstante permite obtener trayectoria que se concilian con el comportamiento real de los cuerpos en la naturaleza. Mediante este modelo, se podría justificar como un cuerpo describe una trayectoria elíptica, circular o incluso helicoidal, sin la existencia de una verdadera fuerza central. En esta teoría la trayectoria queda definida por una única ecuación, que incorpora al operador matemático de rotación (, que actúa sobre la velocidad inicial V0, de tal forma que la velocidad de traslación en cada instante v = (vx, vy, vz), vendrá definida por el producto matricial del operador ( sobre el vector de velocidad inicial V0:
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El operador rotacional (, transforma el vector velocidad 
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, ambos situados en el plano XY, en nuestro ejemplo, por medio de una rotación. Para que el vector de traslación resultante se encuentre situado en el plano XY, al igual que el vector velocidad, el operador rotacional debe ser una rotación alrededor del eje Z, en este ejemplo.

Ha sido realizada una simulación numérica basada en el modelo de Interacciones Dinámicas propuesto, obteniendo unos sugestivos resultados. El gráfico corresponde a la simulación realizada por ordenador, para el caso de no coincidencia espacial entre el eje del momento angular del cuerpo y el del nuevo par externo actuante.

En este supuesto, un móvil con rotación intrínseca y con una velocidad de traslación tangencial variable, cuando es sometido a un par constante no coaxial, describiría la trayectoria determinada por el programa de simulación, y que aparece en la figura. La trayectoria resultante no es cerrada, respondiendo a una espiral plana. Mediante este modelo dinámico entendemos que podría comprenderse mejor la llamada Anomalía del Pioneer, (Pioneer Anomaly).
Teoría de Interacciones Dinámicas. Modelo Físico Matemático alternativo en Dinámica Rotacional.

G. Barceló1
1 Dinámica Fundación. Pedro de Valdivia 31 28006. Madrid; e-mail gabarce@iies.es.

LX. INTRODUCCIÓN.

Proponemos la renovación de un antiguo debate olvidado, pero que pudiera seguir teniendo actualidad. La evolución histórica del pensamiento científico nos ha dotado de modelos matemáticos aplicables a la mecánica, con aparentes resultados tecnológicos probados. En concreto la mecánica analítica nos permite una valiosa metodología de análisis y comprobación abstracta.

La formulación Lagrangiana, por ejemplo permite tratar de forma transparente las simetrías de los sistemas físicos y de sus consecuencias en la evolución dinámica de los mismos. El teorema de Noether, que establece la relación entre simetrías de la configuración del sistema y las magnitudes físicas conservadas, permite analizar las rupturas dinámicas de las simetrías. Cuando la simetría rotacional es eliminada por la presencia de un par de fuerzas externo, entonces, conforme a la Mecánica Racional ortodoxa, se estima que el momento angular evoluciona temporalmente de acuerdo con las ecuaciones de Euler. En el supuesto de sistemas invariantes ante rotaciones de las coordenadas espaciales, comprobamos que, asociada a esta invariancia esta la conservación del momento angular. Disponemos pues de una teoría dinámica y una modelización matemática, con distintas formulaciones, con resultados equivalentes.

Además, existe una clara coherencia entre la representación de rotaciones en el espacio y la teoría de Grupos, en la que se clasifican a las rotaciones espaciales como miembros del grupo de Lie SO(3), y se ha determinado que se trata de un grupo compacto doblemente conexo. ¿Podemos permitirnos plantear alguna duda ante esta estructura matemática?. ¿Existe indicios para cuestionar la dinámica rotacional aceptada?

II. TEORIA DE INTERACCIONES DINAMICAS.

Advirtiendo de la existencia en Dinámica Rotacional de ciertos fenómenos tradicionalmente denominados como paradójicos, de efectos singulares, cuestiones dinámicas pendientes de resolución y múltiples ejemplos que pudieran cuestionar esa ortodoxia, hemos desarrollado un análisis histórico y objetivo de la teoría consagrada. 

A partir de determinadas conjeturas dinámicas, y sobre la base de una reinterpretación del comportamiento de los cuerpos dotados de momento angular intrínseco, cuando son sometidos a sucesivos pares de fuerzas, conforme a las hipótesis propuestas, llegamos a la conclusión de que puede concebirse un modelo matemático alternativo en dinámica rotacional. En este modelo no se cuestiona ningún principio o axioma de la Mecánica Clásica, no obstante se obtienen, para determinados supuestos, resultados diferentes, basándonos exclusivamente en la reinterpretación de la composición o superposición de los movimientos debidos a las acciones que actúan. En este modelo alternativo no se acepta la discriminación establecida por Poinsot, y aplicada como axioma tácito, entre fuerzas y pares, al incorporar el concepto de inercia rotacional y admitir un comportamiento inercial diferenciado de la materia.

Como síntesis de la tesis de esta teoría, conforme al modelo matemático alternativo enunciado, llegamos a la conclusión de que el movimiento de orbitación de un cuerpo en el espacio, dotado de rotación intrínseca, no tiene que ser debido necesariamente a una fuerza central, si no que la orbitación puede ser el resultado dinámico de la interacción inercial de un par no coaxial con el momento angular del cuerpo. Siendo, en este caso, la acción externa un par de fuerzas. Aunque la fuerza resultante sobre el centro de masas del cuerpo sea cero, no obstante se produciría un acoplamiento dinámico entre el par actuante y el momento cinético lineal del cuerpo, dando lugar a una modificación de la trayectoria del centro de masas, sin la necesidad de que actúe sobre él una fuerza externa.

Mediante este Modelo de Interacciones Dinámicas que se sustenta, se podría justificar como un cuerpo puede iniciar una trayectoria elíptica, circular o incluso helicoidal, sin la existencia de una verdadera fuerza central. Conforme a esta teoría dinámica, la aplicación de un par de fuerzas no coáxico, a un cuerpo con rotación intrínseca, genera un sistema estable y en constante equilibrio dinámico. En estas hipótesis la trayectoria del móvil queda definida por una única ecuación, que incorpora a un operador matemático de rotación (, que actúa sobre la velocidad inicial V0, de tal forma que la velocidad de traslación en cada instante v = (vx, vy, vz), vendrá definida por el producto matricial del operador ( sobre el vector de velocidad inicial V0:

v = (. V0
(1)
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Han sido representados los resultados de la simulación de este modelo mediante un programa de ordenador, comprobándose como, mientras se mantiene el par constante, el móvil, conforme a este modelo alternativo, describe una órbita cerrada e inmutable, situada en un plano, determinado por el par actuante y el vector de la velocidad de traslación de su centro de masas. ¿No coincide este modelo con múltiples ejemplos en astrofísica?

Por todo ello, sugerimos que se debería indagar sobre este modelo matemático alternativo, estimando la posible aplicación de estas hipótesis en la astrofísica, y en general en la dinámica de cuerpos con momento angular, para confirmar la tesis que se propone: la existencia de una correlación matemática entre orbitación y rotación intrínseca. Sugerimos que este modelo se conciliaría con muchos problema dinámicos todavía confusos o pendientes de resolver.

La comprobación cuantitativa y experimental de estas hipótesis podría favorecer nuevos avances en el descubrimiento de los aparentemente desconcertantes comportamientos de ciertos sistemas dinámicos o, incluso, pudiera ser de aplicación, además de en astrofísica, en otras disciplinas, como Mecánica en Mecánica, Mecánica Quántica, o en electromagnetismo.

El desarrollo de este modelos alternativo de dinámica rotacional, su comprobación experimental y la determinación de limites y condiciones de aplicación, posiblemente permitirán nuevos horizontes en la física y un nuevo desarrollo científico y tecnológico insospechado.

The Spanish Virtual Observatory

E. Solano1
1 Laboratorio de Astrofísica Espacial y Física Fundamental. Apdo de Correos 50727 28080 Madrid; e-mail: esm@laeff.esa.es.

LXI. Abstract

Although astronomical archives constitute a basic tool for modern Astrophysics as revealed by their intensive usage (in particular for multiwavelength astronomy), it is also true that the efficiency in the scientific exploitation of the available information is seriously limited by two major facts. 

- Archives lack of a real interoperability among them.

- Methodological bottlenecks: The "classical" methods of retrieving and analyzing astronomical data do not scale with the exponential growth driven by the new instruments and telescopes. 

The Virtual Observatory (VO,www.ivoa.net) is an international project whose main aim is to solve this situation by

- The creation of a federation of astronomical archives that, with the implementation of new technologies and standards, provides an easy and efficient access to the astronomical data. ("Data grid"). 

- Development and implementation of analysis tools by the Data Centres holding the        data ("Service grid"): Data  mining, as a way to perform an efficient and systematic study of the vast amount of data available from the future federation of astronomical archives, constitutes one of the key activities for the Virtual Observatory and where the greatest scientific benefits are expected to come from. 

Although VO is an emerging project still in its developing phase (the phase-A of the major contributors to the VO, started in 2001) it is considered both from the technical and scientific point of view a basic requirement for the astrophysical research and the framework where to settle in the short-term the astronomical archive-related activities. The biggest data providers (NASA, ESA, ESO, ...) have understood the importance of this initiative and are already displaying their contents under the VO requirements. 

The need of the Virtual Observatory has been also understood by the National Plan for Astronomy and Astrophysics which includes it as one of its priority research lines. In this context, the project entitled "SVO: the Spanish Virtual Observatory" whose major goal is to ensure an efficient coordination of the lines of work of the Spanish astronomical community in the VO framework, is being developed by different Spanish institutes.

In this presentation I will summarize the current status and the future objectives of the Virtual Observatory both at national and international level. 

Estudio multiespectral del medio circumestelar 
alrededor de estrellas masivas evolucionadas

E. Ortiz1, J. R. Rizzo2 y F. Jiménez-Esteban3
1 Universidad San Pablo CEU, Urb. Montepríncipe, 28668 Boadilla del Monte, ortiz.eps@ceu.es
2 Universidad Europea de Madrid, Urb. El Bosque, 28670 Villaviciosa de Odón, jricardo.rizzo@uem.es


3 Universidad de Hamburgo, Gojenbergsweg 112, D-21029 Hamburgo, Francisco.Jimenez@hs.uni-hamburg.de
LXII. INTRODUCCIÓN

Las estrellas masivas juegan un papel dominante en la evolución de la Galaxia. Son la causa más importante de ionización del medio interestelar, y sus intensos vientos inyectan grandes cantidades de energía mecánica. Así, la hidrodinámica, las condiciones físicas y la evolución química de la Galaxia están fuertemente influenciadas por la interacción entre el gas, el polvo y las estrellas masivas en ellas embebidas.

La fase menos entendida de la evolución de estrellas masivas es la de transición entre la quema de H y la de He, cuando salen de la Secuencia Principal, y en la cual continúan interactuando con su entorno
, 
, 
. En particular, la fase LBV
 (Variable Luminosa Azul, Luminous Blue Variable en inglés) parece ser la que produce el mayor impacto en su entorno
. Esta fase estaría asociada a potentes vientos, aumento de la temperatura efectiva y violentas eyecciones de masa considerable.

LXIII. NUESTRO TRABAJO

Con el objetivo de conocer el material afectado por la evolución de estrellas masivas, así como determinar su estado físico y composición química, estamos llevando a cabo una campaña observacional en el infrarrojo y en ondas milimétricas. Nuestra muestra inicial incluye objetos del hemisferio norte, tanto LBVs, como estrellas Wolf-Rayet y candidatas a LBV. Presentamos aquí los primeros resultados de este estudio, que incluyen mapas en las bandas H, J y K, y de banda estrecha en CO, Br y Pa. Además, se presentan mapas en 1.3 y 3 mm, correspondientes a transiciones rotacionales de CO y 13CO.

Hemos detectado gas ionizado y molecular en los alrededores de estas estrellas, visiblemente afectados por su evolución. En la Figura 1 se muestra el ejemplo de G79.29+0.46, una estrella LBV rodeada por un anillo de polvo caliente. En base a observaciones de 13CO J = 2(1, estamos analizando la forma en que las eyecciones de masa durante esta fase están afectando a la nube molecular circundante.
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Figura 1.El medio circumestelar alrededor de la estrella LBV G79.29+0.46. La imagen de fondo muestra la nebulosa circumpolar, según datos de ISO en 25 m. Los contornos corresponden a la transición rotacional 13CO 
J = 2( 1, en 1.3 mm, obtenida con el radiotelescopio SMT en Arizona.
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Figura 2. Diagrama de bloques del frecuencímetro.
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Figura 1. Oscilador Colpitts de 3 a 30 MHz.
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Figura 1. Fotografía de un tanque CerenkoV. En detalle


los módulos fotovoltaicos. 
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Figura2. La estructura del telescopio prácticamente finalizada.
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Figura 1. Edificio del GTC en La Palma. Nótense las ventanas de la cúpula, en todo el perímetro, excepto en las compuertas reobservación. El edificio en primer plano es el edificio anexo para oficinas y talleres.
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Figura 1. Equipo experimental utilizado en la determinación de la velocidad de desorción para el cálculo de la porosidad de algunos hielos de interés astrofísico.
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Figura 1. Anchura equivalente de la DB 6284 � EMBED Equation.3  ��� en función del valor de E(B-V) en estrellas post-AGB cuya extinción es mayoritariamente circunestelar (izquierda)  y en estrellas post-AGB cuya extinción es mayoritariamente de origen interestelar (derecha). Los valores encontrados se comparan en ambos casos con la   dependencia encontrada en estrellas de campo tomadas como referencia donde la extinción es únicamente interestelar indicada por la línea continua.
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Figura 1. Discriminación isotópica (E-E obtenida durante el suceso rico en 3He del 22 de agosto de 2000, con restricción a incidencia paralela al eje del sensor.
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Figura 2. Flujos diferenciales durante el suceso del 23 de mayo de 2000. Las líneas discontinuas verticales sobre los flujos de electrones señalan los instantes de inicio de fulguraciones solares en rayos X
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Figura 2. Curva de polarización lineal promediada en tamaños: a) (01-1.0) (m (línea negra), b) (0.1-2.3) (m (línea naranja) y c) (0.1-3.5) (m (línea verde) según una ley de potencia de exponente negativo igual a -1.8, para partículas irregulares (DW1996) porosas y la Mezcla 2 y algunas medidas de polarización en cometas.
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Figura 1. Curvas de polarización lineal promedio para una distribución de formas no constante (50% de formas alargadas), y una de tamaños (ley de potencia de exponente negativo de índices (1 y (2 ) para la Mezcla 2 y algunas medidas de polarización en cometas.
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Figura 3. H distribution as a function of the λ parameter for all the sources in the sample. The different subsamples are showed with different colours.
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Figura 2. Galactic height distribution as a function of λ derived for all the sources in the sample, excluding the Galactic Bulge OH/IR stars (LOH/IR=3500L( assumed).
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Figura 1. The position in the IRAS two-colour diagram of OH/IR stars in the sample. The solid line is the O-rich AGB sequence (see text).





� EMBED AcroExch.Document.7  ���Figura 3. Integral de la energía y opacidad para un modo típico de una sdO con temperatura efectiva 80 000 K y log g = 5,7.





� EMBED AcroExch.Document.7  ���Figura 2. Trazas evolutivas seguidas por 2 modelos estructurales de sdOs en el diagrama HR. Están señalados los puntos en los que se calculan frecuencias teóricas de oscilación.
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Figura 1. Índice Dst durante la tormenta geomagnética del 24 de Noviembre de 2001y componente Bz del campo magnético interplanetario medida por ACE donde se aprecia claramente una oscilación. Con objeto de diferenciar la componente Norte y Sur, se ha incluido una  línea de referencia en Bz=0.
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Figura 1. Periodograma Lomb-Scargle. Da una estimación estadística de la probabilidad de que un pico en frecuencias sea debido a una variación periódica de la estrella. La línea de 0,9 representa un 90% de confianza.
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Figura 2: Espectro de amplitudes de BA09 encontrado por [7] en 2005. Se muestra tan sólo la zona de bajas amplitudes, ya que el pico a 2.8 mHz alcanza una amplitud de ~50 mmag.
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Figura 1. Datos experimentales del índice Dst para el día de la Bastilla junto con las predicciones teóricas obtenidas con el modelo de Cerrato et al. en el que se incluye la expresión propuesta para la entrada de energía considerando la teoría de osciladores acoplados.
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Figura 1. Radiotelescopio de 40 metros del IGN en el Centro Astronómico de Yebes (CAY)
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Figura 2. Cabina de receptores: situación de los focos Nasmyth y de los espejos M3, M4 y M4’.
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Trayectoria del centro de masas de un móvil, obtenida mediante simulación por ordenador, conforme al modelo de la teoría de Interacciones Dinámicas, en el supuesto de que el par actuante sea constante, pero la velocidad lineal variable.
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El operador rotacional (, transforma, por medio de una rotación, al vector velocidad � EMBED Equation.3  ��� en el vector � EMBED Equation.3  ���, ambos situados siempre en un mismo plano, en este ejemplo en el plano XY.
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Trayectoria del centro de masas de un cuerpo de revolución conforme al modelo alternativo de Interacciones Dinámicas.
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Figura 1. Fase de análisis morfológico previo. Flujo espectral contrastado con desviación estándar
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Primeros resultados científicos del espectrógrafo infrarrojo LIRIS
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LIRIS es un espectrógrafo infrarrojo de rendija larga y resolución intermedia, que se ha construido y verificado en el Instituto de Astrofísica de Canarias. LIRIS está diseñado para operar en el foco Cassegrain del Telescopio “William Herschel” (WHT), en el Observatorio del Roque de los Muchachos, Isla de la Palma.  En marzo de 2004 se llevaron a cabo las pruebas en el telescopio con el detector científico, operando en modo imagen y espectroscopia.


En agosto de 2004 se inició un periodo de tres años como instrumento de uso común en el WHT. 


LIRIS trabaja en el rango de 0,9 a 2,4 micras.  Además de los modos de operación similares a los demás espectrógrafos infrarrojos de última generación, tiene modos únicos como espectroscopía multiobjeto, coronografía y polarimetría. Esto permitirá abordar proyectos de investigación punteros, como por ejemplo la búsqueda de exoplanetas, y de galaxias con alto desplazamiento al rojo.





Principales características de LIRIS:





Detector Hawaii de 1024x1024 pixels (Rockwell).


Escala de imagen: 0.25 arcsec/píxel.


Longitud de la rendija: 4.2 arcmin.


Resolución espectral de 1000 y 3000 (en el futuro) entre 0.95 y 2.4 micras usando grismas.


Capacidad de hacer imagen sobre todo el campo (4.2 arcmin).


Capacidad de espectroscopía multiobjeto en un campo de 2 x 4.2 arcmin.


Capacidad de espectropolarimetría.


Coronografía con máscaras de apodización.





Aquí presentamos los resultados científicos mas relevantes como resultado de las observaciones del equipo de LIRIS dentro del tiempo garantizado;


Se detectó una enana marrón compañera de una estrella de tipo solar, situada a 3 segundos de arco y 3.8 magnitudes más débil. 


Se observó la nebulosa de McNeil una nebulosa nueva que se descubrió en 2004. Es una nebulosa de reflexión, iluminada por una estrella que ha aumentado su brillo de manera espectacular durante el año 2004. Se obtuvieron espectros donde dominan la líneas de hidrógeno, y que corresponden a vientos de alta densidad . 


Se detecto la línea de CIV 1549 (, en el cuasar mas alejado a z=6.41. 


Se obtuvieron espectros en la línea de Hde 6 galaxias a z =1 del campo del Hubble Deep Field utilizando el modo multi-rendija, que hace que LIRIS sea competitivo respecto de telescopios de la clase 10m. 
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SUMMARY


We have learned in our classes and textbooks about the morphological classification of galaxies as the observational basis for theories of their formation and structure. This is embodied classically in the well-known Hubble diagram with its basic division into ellipticals, with no gas, and spirals, which in turn are divided into barred and unbarred, and in another dimension into early types, with large dominant bulges, and late types with small bulges and dominant discs. Supplementary classes are then made up of S0's (a bridge between spirals and ellipticals?) and irregulars (extremely late type spirals?). Finally we can look at the total mass and divide galaxies into large (Milky way sized and bigger) and small (dwarfs).





   Then, looking in more detail at the spirals, we find that their discs can show warps (twists in the basic plane of the disc), that the gas in the discs can show flares (a tendency to spread away from the disc plane at large galactocentric radii), and that the star distributions are truncated, the column density of stars at the edge of the disc falls sharply at some rather well defined radius.





   Taken together with the basic kinematic data, i.e. the rotation curves of galaxies, these structural elements are the inputs to any theory of how galaxies must have formed and are sustained dynamically, nowadays of course in the framework of dark matter halos. So how well established is all this information about pure morphology?. In this paper I will attempt to summarize some recent results which question many of its key features. For example, we know that there are non-negligible amounts of gas in ellipticals, and that some of them do exhibit discs of varying importance�, �. Since infrared observations have become common, we are beginning to realize that truly unbarred spiral galaxies are so uncommon that they represent only an extreme case and not a real class �.





   Then there are whole sets of results questioning whether the bulges of early type spirals are really bulges, in the classical spheroidal sense; some at least are not big bulges at all, but tiny bulges embedded in strong inner discs. Are all of them like that?. If not, what fraction of these bulges are really pseudo-bulges? �, �. Then there is the question of warps. Astronomers have thought of these classically as having an S- or a Z- form, so that the bending of the disc out of the plane at the edge of the galaxy is "down" on one side and "up" on the other. Now we are observing some warps which have a U shape, the bends go the same way at both sides of the galaxy bulges? �. These U shaped warps are, to be sure, a small minority, but the evidence for their presence is new, and casts doubts on the classical theories of warp formation.   Then we come to truncations. It has been taken for granted, since the discovery of truncated discs in the 1970's, that truncation is a general property of the discs, and marks a well established route to learn something about how star formation fades off at the edge of a galaxy, and the factors which may affect this. Now new evidence with improved imaging sensitivity is showing us that truncation is not really the general phenomenon which people had thought. Around half the early type galaxies studied in a recent deep survey did not show obvious signs of truncation, and equal numbers of truncations and anti-truncations (where the column density of the stars does not drop off abruptly, but drops off more slowly at the edge than in the inner disc) were observed in these galaxies �.





   And finally I will deal with the aspects of boxiness and peanut shape in bulges and bars, and the light that these departures from the classical simple morphology may throw on how these structures form and how permanent they may or may not be as features of galaxies �, 9.
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	Se plantean las condiciones mínimas  para que un determinado sistema planetario pueda considerarse habitable. Ello  requiere establecer ciertos supuestos sobre dos cuestiones previas: la definición de vida y el grado de complejidad de los seres vivos que podrían poblar cualquiera de los cuerpos del sistema, tales como planetas, satélites y cometas. La primera pregunta permanece sin respuesta ante la falta de una ley universal de los procesos biológicos. En cuanto a la segunda, el único ejemplo conocido, el terrestre, nos permite una clasificación en tres clases: a) seres unicelulares (bacterias y arqueobacterias), b) seres multicelulares (plantas, animales y hongos) y c) seres inteligentes.





	Se considera que tres factores son esenciales para cualquier ser vivo: una fuente de energía, un elemento químico capaz de formar moléculas complejas y la presencia de un medio líquido. Podemos establecer diferentes combinaciones de  estos factores, pero de cara a una futura detección de vida en planetas extrasolares de tipo terrestre nos vamos a centrar en aquellos organismos situados en o cerca de la superficie planetaria. Ello nos lleva a  unos requerimientos basados en la radiación de la  estrella, la disponibilidad de carbono y la presencia de agua líquida. 





	Este último factor depende de una combinación de parámetros estelares (luminosidad) y planetarios (masa, distancia a la estrella y composición atmosférica) que configuran la llamada zona de habitabilidad. Dado que la luminosidad estelar aumenta con la edad, los límites de dicha zona cambiarán con el  tiempo.





	Centrándonos en seres complejos, podemos suponer razonablemente que se necesita un período prolongado de  tiempo (3.000 millones de años en el caso de la Tierra) para su desarrollo. El factor crítico parece ser la transición a una atmósfera de oxígeno y la subsecuente formación de una capa de ozono, que apantalle la superficie planetaria de la radiación ultravioleta. 





	La estabilidad dinámica del sistema planetario puede ser un factor esencial  para el desarrollo de la vida. A la luz de los descubrimientos de los planetas gigantes extrasolares se discuten las posibles configuraciones de un sistema planetario que puedan conducir a unas mejores condiciones de habitabilidad en los planetas de tipo terrestre.





	Finalmente, comentaremos brevemente los aspectos que pueden limitar la duración de una civilización inteligente con capacidad para el desarrollo tecnológico.
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Analisis de abundancias químicas en una muestra de Nebulosas Planetarias bipolares de Tipo I
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Presentamos los resultados obtenidos en las observaciones de una muestra de nebulosas planetarias bipolares utilizando espectrofotometria profunda de rendija larga. Estas nebulosas han sido seleccionadas por mostrar anomalías en la relación [NII]/Hα. Los espectros se han obtenido con el doble espectrografo de Palomar 5m y con el Espectrografo de Dispersión Intermedia en el 2.5m INT (La Palma). El estudio de dichos espectros, resueltos espacialmente, incluye el análisis de varias líneas de diagnóstico, las cuales nos permiten comprobar la presencia de choques, la geometría bipolar o la existencia de gradientes de abundancias que se reflejarían en los cocientes de las líneas de emisión observadas en regiones de baja ionización. Por todo ello y por el hecho de que los modelos actuales utilizan un marco demasiado simple, vemos la necesidad del desarrollo de modelos multidimensionales que puedan explicar las anomalías encontradas.
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Figura 1. Espectro de amplitudes de BA09 publicado por [6]. En el recuadro insertado se muestra la ventana espectral.
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